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R�esum�e

Durant ce travail, nous nous sommes int�eress�e �a l'impact, dans les

galaxies naines, qu'ont les �etoiles massives form�ees lors d'un sursaut

de formation stellaire. Deux aspects de ce probl�eme, di��erents mais

compl�ementaires, ont �et�e abord�es: d'une part, l'incidence du sursaut

sur la dynamique du milieu interstellaire, �a travers l'�emission de la

raie Ly�, et d'autre part l'in
uence de ces sursauts sur l'�evolution

chimique de ces objets.

En e�et, lors d'un �episode violent de formation stellaire, les �etoiles

massives ionisent fortement le gaz environnant, donnant normalement

lieu �a des �emissions de photons Ly� et H� dont le rapport des quan-

tit�es peut être �evalu�e de fa�con th�eorique. Toutefois, les premi�eres ob-

servations de l'�emission Ly� dans des galaxies �a sursaut ont r�ev�el�e un

apparent d�e�cit de ces photons par rapport �a l'�emission H� observ�ee.

Attribu�e initialement �a l'e�et conjugu�e de la di�usion r�esonante dans

le gaz neutre et de la destruction des photons Ly� par les poussi�eres,

nous avons pu con�rmer, en nous basant sur la comparaison des pro�ls

des ces deux raies, observ�ees au sol et dans l'espace avec le t�elescope

spatial, que la dynamique du gaz, contrôl�ee par l'�energie m�ecanique li-

b�er�ee par les �etoiles massives, �etait �egalement un facteur d�eterminant

pour l'�emergence de la raie Ly�. Tout particuli�erement, nous avons

pu montrer que si l'on n�egligeait l'e�et de la dynamique de la mati�ere

interstellaire, l'apparent d�e�cit en photons Ly� pouvait être expli-

qu�e en invoquant, vraisemblablement �a tort, une loi et un coe�cient

d'extinction �elev�es, mais qu'en revanche, la prise en compte des e�ets

dynamiques, indique que les photons Ly� �emergent principalement de

r�egions de faible extinction.

D'autre part, les �etoiles massives, form�ees lors d'un sursaut, re-

jettent dans le milieu interstellaire les m�etaux qu'elles ont synth�eti-

s�ees, contribuant ainsi �a son enrichissement. A�n d'�etudier les �echelles

spatiales et temporelles de cet enrichissement, nous avons obtenu un

spectre �a longue fente de la galaxie naine IZw 18, objet pr�esentant la

particularit�e d'être le plus sous-abondant de l'univers local. Ces ob-

servations profondes (14 heures de pose !) ont r�ev�el�e une abondance

en oxyg�ene extrêmement homog�ene �a une �echelle de plus de 600 pc,

sugg�erant, en accord avec les r�esultats concernant d'autres galaxies �a

sursaut, que l'enrichissement dû aux �etoiles massives actuelles n'�etait

pas encore visible. L'hypoth�ese la plus probable semble que les m�e-

taux �eject�es par les �etoiles massives, sous forme de vents stellaires et

�ejectas de supernovae, demeurent, dans les premiers temps du sur-

saut, dans une phase chaude et peu dense, rayonnant dans le domaine

X (mais pas en optique), et ne se m�elangent pas imm�ediatement au

milieu interstellaire environnant. En nous aidant d'un mod�ele d'�evolu-
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tion spectrophotom�etrique coupl�e �a l'�evolution chimique des galaxies,

nous avons �etudi�e di��erents sc�enarios d'histoire de formation d'�etoiles

dans IZw 18. La possibilit�e d'une �ejection hors de la galaxie des m�e-

taux rejet�es par les �etoiles massives, voire par les �etoiles de masses

interm�ediaires, a �et�e �etudi�ee. Si les abondances en carbone et oxyg�ene

observ�ees dans IZw 18 r�esultent uniquement d'un enrichissement par

des sursauts de formation d'�etoiles, au plus 60 �a 70 % des m�etaux pro-

duits par les �etoiles de toute masses doivent être ainsi perdus. Nous

avons �egalement montr�e qu'une formation stellaire continue, mais de

tr�es faible intensit�e, durant les p�eriodes inter-sursaut devait être prise

en compte, et que ce mode de formation d'�etoiles ne pouvait être n�e-

glig�e lorsque l'on s'int�eresse aux objets de tr�es faible m�etallicit�e. En

particulier, les abondances mesur�ees dans IZw 18 pourraient ne pro-

venir que de ce type de formation stellaire si celle-ci s'est maintenue

pendant un temps de Hubble. Le sursaut actuel serait alors le pre-

mier, mais une formation d'�etoiles faible et lente aurait commenc�ee il

y a plusieurs milliards d'ann�ees. Nous avons �egalement montr�e que les

galaxies �a faible brillance de surface pouvaient être les contreparties

en phase \calme" des galaxies �a sursaut et que la possible augmenta-

tion de la m�etallicit�e minimale des syst�emes absorbants Lyman alpha

quand le d�ecalage spectral diminue pouvait être le r�esultat d'une for-

mation stellaire continue, mais tr�es faible, qui contribuerait �a augmen-

ter r�eguli�erement le contenu en m�etaux de la mati�ere interstellaire.
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Abstract

In this work, we investigate the impact of the massive stars on

the dynamics of the interstellar medium and on the chemical evolu-

tion of star-forming dwarf galaxies. Two di�erent points have been

studied: the incidence of the starburst on the dynamics of the ISM,

using the Ly� emission, and the in
uence of the burst on the chemical

enrichment of the interstellar gas.

During a starburst event, the massive stars ionize the gas, giving

rise to the emission of Ly� and H� photons. The theoretical ratio

of these lines can be computed. However, the �rst observations have

revealed more weaker the Ly� emission lines than expected from H�

measurements. Earlier interpretations were invoking the e�ect of the

dust, reinforced by multiple scattering in the neutral gas, as respon-

sible of the destruction of Ly� photons. Comparing Ly� and H�

pro�les, we have con�rmed that the dynamics of the gas, controled by

the mechanical energy released by the masssive stars, is also a factor

of major importance for the emergence of the Ly� line. Particularly,

we have shown that if the e�ect of the dynamics of the ISM is ne-

glected, the weakness of the Ly� line can be wrongly attributed to a

high interstellar extinction, whereas if taking into account it indicates

that the Ly� photons escape preferentially from the low extinction

regions.

The massive stars formed in a starburst also eject metals which

can contribute to the enrichment of the ISM. In order to constrain

the spatial distribution and timescale of this enrichment, we obtained

deep (14 hours exposure) long slit spectroscopy of the most metal poor

local galaxy, IZw 18. These observations revealed very homogeneous

abundances, at scales larger than 600 pc. This suggests that the metals

ejected by the massive stars in the current burst are still not visible,

but remains hidden in a hot phase, emeting in X-rays but not in

the optical range. Using a spectrophotometric model coupled to an

chemical evolution model for galaxies, we have investigated di�erent

star formation history for IZw 18, including a possible blow-out of the

metals ejected by the massive and eventually intermediate stars. If

the abundances measured in IZw 18 results from starbursts events, no

more than 60-70 % of the metals produced by all the stars must be

ejected. We have also shown that a continuous low star formation rate

must occur between the bursts and that this regime of star formation

cannot be neglected when dealing with very low metallicity objects.

Particularly, the abundances measured in IZw 18 can be perfectly

reproduced by a continuous low star formation rate after 14 Gyrs.

The current burst should then be one of the �rst in the history of

this galaxy, but a mild process of star formation already started a
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long time ago. We have also shown that the low surface brightness

galaxies can be the quiescent counterparts of starbursts galaxies and

that the increase of the metallicity of the lowest abundant damped

lyman alpha systems with decreasing redshift can be interpreted as

a result of a continuous low star formation rate increasing slowly the

metallicity of the interstellar gas.
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Introduction





Chapitre 1

Introduction

Elle s'�ecria: \Pourquoi bleus puisque les murs

sont blancs, pourquoi bleus, pour l'amour du ciel?

V. Nabokov

Lolita

1.1 Les galaxies

C'est dans les ann�ees trente, avec les travaux de Hubble, que fut d�e-

montr�ee pour la premi�ere fois la nature extragalactique de la plupart des

n�ebuleuses di�uses. Ces objets, les galaxies, constitu�ees d'�etoiles, de gaz et

de poussi�eres, devenaient des entit�es propres, des mondes �a part enti�ere, des

univers-̂�les tels que Kant les imaginait. Depuis, l'�etude des galaxies est de-

venue l'une des branches les plus dynamiques de l'astrophysique. Du fait

de leur luminosit�e relativement grande, les galaxies peuvent être observ�ees

jusqu'�a des distances consid�erables. Cette propri�et�e o�re une opportunit�e

unique: voir dans le pass�e. En e�et, du fait de leur vitesse de propagation

�nie, les photons �emis par les galaxies ne nous parviennent pas instantan�e-

ment. Par cons�equent, plus un objet est �eloign�e, plus la lumi�ere que nous

en recevons aura voyag�e longtemps, c'est-�a-dire �et�e �emise il y a longtemps.

L'�etude des galaxies �a di��erentes distances nous permet donc de retracer

leur �evolution temporelle, voire même l'�evolution de l'univers. Et force est de

constater que les galaxies ne sont pas des objets immuables; elles �evoluent. Si

le d�etail de cette �evolution n'est pas encore parfaitement compris, les grandes
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lignes peuvent en être trac�ees. Form�ees initialement de gaz, principalement

constitu�e d'hydrog�ene et d'h�elium en proportions �x�ees par la nucl�eosyn-

th�ese primordiale, les galaxies forment, par contraction gravitationnelle de ce

gaz, des �etoiles. Les r�eactions nucl�eaires au coeur de ces �etoiles transforment

la mati�ere primordiale en �el�ements plus lourds, tels l'oxyg�ene, le carbone,

l'azote ..., �el�ements que nous d�enommerons par la suite sous le vocable g�en�e-

rique de m�etaux. Les m�etaux ne restent pas con�n�es dans les �etoiles qui les

ont synth�etis�es, ils sont rejet�es dans le milieu interstellaire, principalement

par les vents des �etoiles massives et les explosions de supernovae. Ces m�etaux

se m�elangent alors �a la mati�ere interstellaire, modi�ant ainsi la composition

du gaz susceptible de former de nouvelles �etoiles. On voit donc que la com-

position des �etoiles et du milieu interstellaire �evolue avec le temps. Par la

suite, nous emploierons le terme de m�etallicit�e pour parler de l'abondance de

l'ensemble des m�etaux dans le milieu interstellaire.

1.2 L'�etude des galaxies

L'un des grands d�e�s de l'astronomie est la compr�ehension de la forma-

tion et de l'�evolution des galaxies: forment-elles toutes leur �etoiles en même

temps? A quelle �epoque de l'histoire de l'univers les galaxies apparaissent

elles? Quelles sont les caract�eristiques des premi�eres galaxies? Est-ce que des

galaxies se forment encore aujourd'hui? Autant de questions sans r�eponses

d�e�nitives. Plusieurs voies s'o�rent �a nous pour tenter de mieux comprendre

les galaxies. Nous en avons retenu deux, parall�eles et compl�ementaires, visant

�a mieux comprendre l'in
uence des �etoiles massives sur le milieu interstel-

laire les entourant: l'�etude de l'�emission Ly� et l'enrichissement du milieu

interstellaire.

1.2.1 L'�emission Ly�

Di��erentes �etudes de la formation des galaxies ont sugg�er�e que, dans

les premiers temps de leur histoire, ces objets devaient former de grandes

quantit�es d'�etoiles. Si tel est bien le cas, ces galaxies \primordiales" doivent

pr�esenter une forte �emission Ly�, aussi il a �et�e propos�e d'utiliser cette raie

intense pour d�etecter des galaxies lointaines en formation. Cependant, a�n

d'�etablir un lien entre cette raie et la formation stellaire, a-t-il �et�e propos�e

d'observer des galaxies proches, pr�esentant des caract�eristiques comparables

�a celles attendues des galaxies \primordiales", �a savoir une faible m�etalli-

cit�e et un fort taux de formation d'�etoiles. Les premi�eres observations de

ces objets proches ont r�ev�el�e une situation complexe et confuse. La plupart
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de ces galaxies pr�esentaient en e�et une �emission Ly� beaucoup moins in-

tense que pr�evu, et parfois même cette raie �etait absente. Si les premi�eres

interpr�etations ont incrimin�e la destruction de cette raie par les poussi�eres,

coupl�ees aux di�usions r�esonantes des photons Ly� dans le gaz neutre, les

observations �a haute r�esolution spectrale, obtenues avec le T�elescope Spatial,

ont r�ev�el�e la pr�esence de raies Ly� avec des pro�ls P-Cygni, indiquant une

forte in
uence de la dynamique du gaz. Ce lien intime entre la dynamique

du gaz, contrôl�ee par l'�energie m�ecanique lib�er�ee par les �etoiles massives sous

forme de vents et d'explosions de supernovae, et l'�emission Ly�, o�re l'op-

portunit�e en �etudiant cette raie, de mieux comprendre l'in
uence des �etoiles

massives sur le milieu interstellaire les entourant. Parall�element, ces �etoiles

�etant les principales productrices des m�etaux rejet�es dans le milieu interstel-

laire, l'�etude de leur in
uence sur ce dernier permet de mieux comprendre

comment il est enrichi.

1.2.2 La probl�ematique de l'enrichissement

Comme nous l'avons vu pr�ec�edemment, les �etoiles rejettent une partie

des m�etaux qu'elles ont synth�etis�es dans le milieu interstellaire, sous forme

de vents stellaires ou lors de leur explosion en supernovae. L'un des points

importants de ce travail de th�ese, est l'�etude de la fa�con dont ces m�etaux

rejet�es par les �etoiles se m�elangent au milieu interstellaire. En e�et, lors-

qu'ils sont rejet�es par les �etoiles, les m�etaux sont dans une phase chaude et

peu dense alors que le milieu alentour est plus froid et pr�esente une densit�e

plus �elev�ee. Le m�elange de ces deux phases, aux caract�eristiques di��erentes,

n'est donc sans doute pas imm�ediat et homog�ene. Plus pr�ecis�ement, nous

pouvons distinguer deux processus distincts: la dispersion et le m�elange. Le

premier consiste �a transporter les m�etaux produits par les �etoiles massives,

de la r�egion de formation d'�etoiles �a des r�egions plus �eloign�ees. Il permet de

caract�eriser l'�echelle de temps et la taille maximale des r�egions susceptibles

de pr�esenter une abondance a�ect�ee par les rejets des �etoiles massives. Le

m�elange n�ecessite que les �ejectas des �etoiles massives aient acquis les mêmes

caract�eristiques que la mati�ere interstellaire, c'est �a dire qu'ils se soient refroi-

dis �a la même temp�erature et aient acquis la même densit�e. Le m�elange est

donc un processus beaucoup plus contraignant que la dispersion puisqu'il n�e-

cessite que les deux phases se soient intimement fusionn�ees pour n'en former

plus qu'une. L'�etude des processus pr�esidant �a la dispersion et au m�elange

des m�etaux rejet�es dans le milieu interstellaire est un point important pour

la compr�ehension de l'�evolution chimique des galaxies. En e�et, les mesures

de la m�etallicit�e de ces objets se font g�en�eralement via l'observation des raies

spectrales �emises par la mati�ere interstellaire ionis�ee par les �etoiles massives.
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Ces mêmes �etoiles rejetant des m�etaux, il est important, pour comprendre

l'�evolution des galaxies, de savoir si la m�etallicit�e mesur�ee dans les r�egions

HII est a�ect�ee par les rejets stellaires. Plus particuli�erement, l'apparente

impossibilit�e de trouver des galaxies pr�esentant une m�etallicit�e de leur gaz

inf�erieure �a celle de IZw 18, soit 1/40 i�eme solaire, a amen�e Kunth & Sargent

(1986) �a sugg�erer que les �etoiles ionisant la mati�ere interstellaire, �a partir de

laquelle on mesure la m�etallicit�e, enrichissaient tr�es rapidement la r�egion HII

les entourant d'une valeur de l'ordre de 1/40 i�eme de l'abondance solaire.

Dans ce cas, il serait impossible de mesurer une abondance plus faible �a par-

tir d'une r�egion HII, les r�egions �eloign�ees du centre de formation stellaire

de IZw 18 pr�esenteraient une abondance beaucoup plus faible, voire primor-

diale, et le sursaut de formation d'�etoiles dans cet objet pourrait être son

premier �episode de formation stellaire. IZw 18 pourrait alors être une galaxie

en formation. En revanche, si l'abondance mesur�ee n'est pas a�ect�ee par les

�etoiles ionisantes, la m�etallicit�e de IZw 18 re
�ete une formation stellaire pas-

s�ee. Cette galaxie serait alors un objet \vieux" ayant d�ej�a form�e des �etoiles.

Mais comment alors interpr�eter le fait que des objets plus sous abondants

n'aient pas �et�e trouv�es? On voit combien la compr�ehension des processus de

m�elange in
ue sur la vision que l'on peut avoir d'un objet, voire sur celle de

l'�evolution des galaxies.

1.3 Le contenu de cette �etude

A�n d'�etudier ces ph�enom�enes, nous avons d�ecid�e de nous int�eresser aux

galaxies naines bleues. En e�et, ces objets pr�esentent des caract�eristiques

int�eressantes pour ce type de travail. Premi�erement, ces galaxies pr�esentent

actuellement un sursaut de formation stellaire, �el�ement indispensable si l'on

veut �etudier la fa�con dont les �el�ements produits par les �etoiles massives se m�e-

langent au milieu interstellaire. La lumi�ere qu'elles �emettent est donc domin�ee

par le rayonnement des �etoiles jeunes, chaudes et massives, responsables de

la couleur \bleue" de ces objets. D'autre part, leur relativement faible m�etal-

licit�e indique qu'ils sont assez peu �evolu�es et ont form�e peu d'�etoiles par le

pass�e. Les �el�ements produits par les �etoiles massives du sursaut actuel sont

donc susceptibles de contribuer fortement �a la m�etallicit�e de la galaxie. En�n,

leur faible taille fait de ces galaxies des objets relativement \simples".

Dans une premi�ere partie, nous discuterons de l'�emission Ly� et de sa

comparaison �a H� dans un �echantillon de galaxies observ�ees dans l'UV avec

le T�elescope Spatial et dans le visible avec le WHT au Canaries et le NTT au

Chili. Apr�es avoir discut�e dans un premier chapitre de l'in
uence des �etoiles

massives sur le milieu interstellaire, nous pr�esenterons, dans le second, les
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di��erentes possibilit�es d'�etude de ces ph�enom�enes, et plus particuli�erement

celle que nous avons retenue: la comparaison des �emissions Ly� et H�. Dans

un troisi�eme chapitre, nous pr�esenterons les objets de notre �echantillon ainsi

que les observations UV et optique avant de discuter de leur interpr�etation.

Le quatri�eme chapitre d�egagera les conclusions de cette premi�ere partie.

Dans la seconde partie, nous nous int�eresserons �a l'abondance dans les

galaxies naines et plus particuli�erement dans IZw 18. Apr�es avoir discut�e,

dans le premier chapitre, de l'int�erêt de la mesure des pro�ls d'abondance,

nous justi�erons, dans le second, le choix de IZw 18 comme objet d'�etude et

pr�esenterons en d�etail ses caract�eristiques. Le troisi�eme chapitre sera consa-

cr�e �a la description des observations e�ectu�ees et aux r�esultats obtenus. Le

quatri�eme chapitre discutera de l'interpr�etation de ces r�esultats. Nous y ver-

rons �egalement comment, en les mettant en parall�ele avec d'autres travaux,

nous avons pu d�egager un sc�enario nouveau pour l'histoire de cet objet, et en

quoi ce sc�enario peut être g�en�eralis�e �a l'ensemble des galaxies. Le cinqui�eme

chapitre rassemblera les r�esultats obtenus dans cette seconde partie.

Nous donnerons ensuite les conclusions g�en�erales de ce travail et comment

il peut être prolong�e ou compl�et�e.
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La Dynamique





Chapitre 2

L'�evolution des �ejectas

How many times must a man look up

Before he can see the sky? [...]

The answer, my friend, is blowin' in the wind,

The answer is blowin' in the wind.

Bob Dylan

Blowin' in the wind

L'�etude de la dynamique du gaz, lors des sursauts de formation stellaire,

est un �el�ement important pour la compr�ehension des ph�enom�enes pr�esidant

�a la dispersion et au m�elange des �el�ements lourds dans le milieu interstellaire.

Un certain nombre d'�el�ements observationnels ont permis de d�evelopper des

mod�eles rendant plus ou moins bien compte des ph�enom�enes dynamiques

observ�es.

2.1 Les �etoiles et le milieu interstellaire

Lors d'un sursaut de formation stellaire intense, la grande quantit�e d'�etoiles

cr�e�ees lib�ere de l'�energie, tant sous forme radiative que sous forme m�ecanique,

et �ejecte dans le milieu interstellaire de grandes quantit�es de mati�ere riche en

�el�ements lourds, sous forme de vents stellaires et d'explosions de super-novae.

Ces ph�enom�enes in
uencent fortement la structure du milieu interstellaire

alentour. Leurs manifestations peuvent être r�ev�el�ees observationnellement et

mod�elis�ees.
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2.1.1 Les vents stellaires

Durant leur �evolution, les �etoiles massives perdent une partie de leur

masse sous forme de vents stellaires. Ces vents se traduisent dans l'ultra-

violet par l'apparition de raies pr�esentant un pro�l particulier, consistant en

une �emission o�u l'aile bleue est compl�etement absorb�ee ; on parle alors de

pro�l P Cygni, en r�ef�erence �a l'�etoile de la constellation du Cygne qui fut la

premi�ere o�u on l'observa. L'origine de ce pro�l, d�ecrite qualitativement par

Beals (1949), est la suivante. Une �etoile chaude, pr�esentant un fort taux de

perte de masse, est entour�ee par une enveloppe de gaz partiellement ionis�ee,

en expansion, constituant la mati�ere �eject�ee par l'�etoile. Cette derni�ere �emet

un spectre continu, absorb�e par l'enveloppe de gaz en expansion. Toutefois, �a

cause de la vitesse d'expansion de l'enveloppe, l'absorption apparâ�t d�ecal�ee

vers le bleu par rapport �a l'�emission stellaire. Par ailleurs, l'enveloppe de gaz,

ionis�ee par le rayonnement �energ�etique de l'�etoile, �emet un spectre caract�eris�e

par des raies de recombinaison (ces mêmes raies qui absorbent le continu

stellaire). Ces raies sont �elargies, du fait de l'expansion de l'enveloppe. Le

spectre r�esultant correspond donc �a la superposition de la raie en absorption

d�ecal�ee vers le bleu et de celle en �emission. La combinaison de ces deux

composantes produit un pro�l de type P Cygni.

L'apparition des vents stellaires est conditionn�ee par la pression de ra-

diation de l'�etoile qui tend �a �ejecter les couches ext�erieures de l'enveloppe

stellaire. L'e�cacit�e des vents d�epend donc, �a la fois du rayonnement �emis

par l'�etoile (plus celui-ci est intense et �energ�etique, c'est-�a-dire plus l'�etoile est

chaude et massive, plus la pression de rayonnement est grande) et de la m�e-

tallicit�e de l'�etoile (plus celle-ci est grande, plus la pression de rayonnement

est e�cace pour �ejecter l'enveloppe). A partir d'un �echantillon d'�etoiles O

galactiques, Lamers & Leitherer (1993) ont �etabli une relation entre le taux

de perte de masse (

_

M), la luminosit�e (L) et la temp�erature e�ective (T

eff

)

de l'�etoile:

log

_

M = 1:738 logL� 1:352 logT

e�

� 9:547 (2.1)

De même, la vitesse des vents (v

1

) peut être �evalu�ee par la relation (Lei-

therer et al. 1992):

log v

1

= 1:23� 0:30 logL + 0:55 logM + 0:64T

e�

(2.2)
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Les di��erents mod�eles indiquent que les taux de perte de masse des

�etoiles O varient avec la m�etallicit�e comme Z

�

avec 0:5 < � < 1 (Leithe-

rer et al. 1992).

Les taux de perte de masse des �etoiles O les plus massives (�a m�etalli-

cit�e solaire) peuvent atteindre 10

�5

M

�

=an et la vitesse des vents quelques

10

3

km/s (Leitherer 1996). La dur�ee de vie de ces �etoiles �etant de l'ordre

de 10

7

ans, l'�energie cin�etique (1=2mv

2

) lib�er�ee durant toute leur vie sous

forme de vents stellaires peut atteindre 10

51

erg, soit une valeur comparable

�a l'�energie produite par une explosion de supernovae. L'in
uence de ces vents

sur le milieu interstellaire n'est donc pas n�egligeable.

D'autre part, l'intensit�e de ces vents, si elle est su�sante, permet aux

�etoiles les plus massives de se d�ebarrasser totalement de leur enveloppe ex-

terne et d'entrer dans une phase Wolf-Rayet (voir x8.4). Toutefois, l'intensit�e

de ces vents, leur vitesse, leur variation avec la m�etallicit�e restent encore as-

sez mal connues, des d�esaccords entre les mod�eles et les observations pouvant

atteindre plus de 50% (Cassinelli 1991; Lamers & Leitherer 1993; Meynet

1995).

2.1.2 Les explosions de supernovae

A la �n de leur �evolution, les �etoiles de masse sup�erieure �a � 8M

�

sont

susceptibles d'exploser en supernovae. Lors de cette �n dramatique, l'�etoile

expulse violemment dans le milieu interstellaire la plus grande partie de sa

mati�ere, �epargnant n�eanmoins les r�egions les plus centrales qui constituent

alors le r�esidu de la supernovae, �etoile �a neutron ou trou noir, selon sa masse.

La quantit�e d'�energie lib�er�ee (Woosley & Weaver 1995; Thielemann et al.

1996), quasiment instantan�ement, lors d'une explosion de supernovae est

importante (de l'ordre de quelques 10

51

erg) et a�ecte fortement le milieu

interstellaire. La mati�ere constituant l'enveloppe de l'�etoile est �eject�ee par

l'explosion �a des vitesses de l'ordre de quelques 10

4

km=s.

2.1.3 Des bulles en expansion

Lors d'un sursaut de formation stellaire, un grand nombre d'�etoiles de

toutes masses sont form�ees. Lorsque les �etoiles les plus massives �evoluent,

leurs vents, puis les explosions de supernovae, d�eposent de l'�energie dans le

milieu interstellaire. La quantit�e d'�energie m�ecanique lib�er�ee �a chaque ins-

tant, c'est-�a-dire la puissance m�ecanique des vents et des supernovae, peut

être �evalu�ee simplement en multipliant la contribution �energ�etique de chaque

type d'�etoile par le nombre d'�etoiles de ce type. Ce travail a �et�e fait par Lei-

therer & Heckman (1995) pour di��erents param�etres de formation stellaire
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Tab. 2.1 { Classi�cation des bulles adapt�ee de Oey (1998)

Type Origine

�

Energie (erg) Taille (pc)

Bulles Etoiles individuelles 10

51

1-10

Super bulles Associations OB 10

52

� 10

53

10-100

Coquilles super g�eantes Sursaut de formation stellaire � 10

54

100-1000

(m�etallicit�e, Fonction de masse initiale, r�egime de formation stellaire...). L'ef-

fet conjugu�e des vents stellaires et des explosions de supernovae \pousse" le

gaz interstellaire alentour, cr�eant ainsi des bulles de gaz en expansion. Ces

ph�enom�enes peuvent être r�ev�el�es, tant en imagerie (Marlowe et al. 1995; Mar-

tin 1996; Yang et al. 1996; Staveley-Smith et al. 1997; Martin 1998; Smith

et al. 1998) qu'en spectroscopie (Heckman et al. 1990; Lequeux et al. 1995;

Yang et al. 1996; Legrand et al. 1997a). La taille et la vitesse d'expansion de

ces bulles d�ependent bien �evidemment de leur âge, de la structure du milieu

interstellaire (densit�e,...) et de l'�energie lib�er�ee par les �etoiles massives. Trois

cat�egories de bulles, r�esum�ees dans la table 2.1, sont g�en�eralement distin-

gu�ees (Chu 1996) selon leur taille et la population stellaire leur ayant donn�e

naissance. Toutefois, par la suite, nous emploierons uniquement le terme g�e-

n�erique de bulle, quelque soit la taille de celle-ci.

La mod�elisation de l'�evolution de ces bulles a �et�e d�ecrite, entre autre,

par Castor et al. (1975); Weaver et al. (1977); McCray & Kafatos (1987);

Mac Low & McCray (1988); Tenorio-Tagle (1996); Oey & Clarke (1997).

On consid�ere g�en�eralement l'injection continue, et de sym�etrie sph�erique,

d'�energie par un centre de formation stellaire dans un milieu interstellaire de

densit�e uniforme (Weaver et al. 1977). Les �ejectas de supernovae et les vents

stellaires sont �eject�es �a des vitesses supersoniques (� 2000 km=s). Lorsqu'ils

interagissent avec la mati�ere interstellaire au repos, il se produit une onde de

choc, dirig�ee vers l'ext�erieur, qui chau�e, compresse et acc�el�ere le gaz inter-

stellaire, tandis que les �ejectas sont ralentis. La mati�ere interstellaire choqu�ee

se condense en une �ne coquille qui fait \obstacle" au 
ux de mati�ere super-

sonique en provenance de la r�egion de formation stellaire. Une seconde onde

de choc se d�eveloppe alors, cette fois dirig�ee vers l'int�erieur de la bulle. Ce

choc tend �a thermaliser les �ejectas tr�es chauds et peu denses en expansion.

On peut donc identi�er 4 r�egions distinctes (voir �gure 2.1): pr�es du site de

formation stellaire, une zone (a) o�u les vents et �ejectas de supernovae sont en

expansion libre rapide (supersonique), puis une r�egion o�u ces vents sont cho-

qu�es, thermalis�es et ralentis (b); la coquille de mati�ere interstellaire choqu�ee

qui se condense, et en�n le gaz interstellaire ambiant non a�ect�e par la bulle.

La mati�ere interstellaire choqu�ee et les �ejectas thermalis�es sont s�epar�es par

une surface de discontinuit�e o�u la pression est uniforme et la vitesse continue,
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1er Choc

Milieu ambient

Matière interstellaire choquée

Ejectas en expansion supersonique

Ejectas choqués thermalisés

Région de formation stellaire

2ème choc 

Fig. 2.1 { Sch�ema d'une super-bulle cr�e�ee par un site de formation stellaire.

La position et la direction des ondes de choc sont indiqu�ees par des 
�eches.

ce qui implique que les deux gaz ne s'interp�en�etrent pas et ne se m�elangent

pas (Tenorio-Tagle 1996). L'importance respective de ces 4 r�egions d�epend

de l'�evolution de la bulle, c'est �a dire principalement de son âge. En e�et,

dans un premier temps, l'expansion est tr�es rapide et les pertes d'�energie ra-

diative sont n�egligeables. L'expansion est alors adiabatique. Cette phase est

tr�es br�eve (Avedisova 1972). Dans un second temps, les pertes radiatives dans

la r�egion (relativement dense) de mati�ere interstellaire choqu�ee entrâ�ne la

condensation de la coquille qui se d�eveloppe. C'est g�en�eralement cette phase

de l'�evolution des bulles qui est observ�ee. En�n, les pertes radiatives a�ectent

la r�egion thermalis�ee des �ejectas (Weaver et al. 1977). Toutefois, il semble que

les �etoiles �evoluent plus vite et que les vents cessent avant que cette derni�ere

phase ne soit atteinte.

Weaver et al. (1977) ont donn�e les expressions analytiques suivantes d�ecri-

vant l'�evolution de la coquille ext�erieure des bulles en expansion adiabatique
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(voir Koo & McKee 1992a, pour le cas non adiabatique) dans un milieu

de densit�e homog�ene (voir Koo & McKee 1992b, pour un milieu avec une

densit�e en loi de puissance):

R(t) = 27n

�1=5

0

L

1=5

36

t

3=5

6

(2.3)

v(t) = 16n

�1=5

0

L

1=5

36

t

�2=5

6

(2.4)

o�uR(t) et v(t) sont respectivement le rayon en pc et la vitesse d'expansion

en km/s de la bulle au temps t, n

0

la densit�e en cm

�3

du milieu interstellaire,

t

6

le temps en unit�e de 10

6

ans et L

36

le taux d'injection d'�energie m�ecanique

en unit�e de 10

36

erg s

�1

.

2.1.4 Les vents galactiques

Le mod�ele simpli��e d�ecrit pr�ec�edemment s'applique au cas o�u le milieu

interstellaire dans lequel se d�eveloppe la bulle pr�esente une densit�e uniforme.

Dans la pratique, la densit�e n'est pas constante, et peut être consid�er�ee d�e-

croissante avec le rayon comme r

�

(Dyson 1989). Dans ce cas (�a sym�etrie

sph�erique), le rayon de la bulle varie comme (Dyson 1989):

R(t) / n

�1=(5+�)

0

L

1=(5+�)

36

t

3=(5+�)

6

(2.5)

et la vitesse comme

v(t) / n

�1=(5+�)

0

L

1=(5+�)

36

t

�2=(5+�)

6

(2.6)

En fait, le gaz dans les galaxies �etant plutôt structur�e en disque (la densit�e

reste constante suivant le plan mais d�ecrô�t perpendiculairement), la bulle

se d�eveloppera plus rapidement dans la direction de moindre �epaisseur du

disque. Si � < �2, la bulle acc�el�ere et des instabilit�es de Rayleigh-Taylor ap-

paraissent entrâ�nant sa rupture (on parle de break-out). Les �ejectas chauds

qu'elle contient peuvent alors s'�echapper librement, donnant naissance au

ph�enom�ene dit de blow-out (Heckman et al. 1993; Tenorio-Tagle 1996; Mac

Low & Ferrara 1998). Bien �evidemment ce ph�enom�ene ne peut avoir lieu que

si l'�energie produite par la r�egion de formation stellaire est su�sante (Koo

& McKee 1992a). On consid�ere g�en�eralement que le ph�enom�ene de blow-

out correspond �a l'�ejection hors de la galaxie de la mati�ere rejet�ee par les

�etoiles massives. Toutefois, il n'est pas �evident que ces �ejectas quittent d�e-

�nitivement la galaxie, il semble en e�et possible qu'ils puissent rester dans

le halo (Tenorio-Tagle 1996). On continue toutefois �a parler de blow-out. Par

ailleurs, si la mati�ere condens�ee dans la coquille en expansion est acc�el�er�ee
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�a une vitesse sup�erieure �a la vitesse de lib�eration du potentiel gravitationnel

de la galaxie, une partie de ce gaz sera �egalement �eject�ee de la galaxie. On

parle alors de blow-away. En revanche, si la vitesse des �ejectas et de la ma-

ti�ere interstellaire acc�el�er�ee est trop faible, celle-ci ne quitte pas la galaxie

mais se repartit dans le halo o�u elle refroidit lentement. Des simulations

r�ecentes de ces ph�enom�enes, r�ealis�ees par Mac Low & Ferrara (1998) et Si-

lich & Tenorio-Tagle (1998), ont montr�e que, dans le cas des galaxies naines

subissant un sursaut de formation d'�etoiles typique, le milieu interstellaire

pr�eexistant n'�etait quasiment pas �eject�e (pas de blow-away) si la masse de

gaz de la galaxie �etait sup�erieure �a 10

7

M

�

. En revanche, les �ejectas stel-

laires semblent, d'apr�es ces r�esultats, pouvoir \crever" le milieu interstellaire

sans l'entrainer, telle une balle de fusil traversant du coton, et s'�echapper

assez facilement; la quasi-totalit�e quitterait les galaxies de masse inf�erieure

�a 10

9

M

�

.

L'in
uence de ces ph�enom�enes sur l'enrichissement du milieu interstellaire

est importante. En e�et, si lors d'un sursaut de formation stellaire, les �ejectas

quittent la galaxie (blow-out), ils ne contribuent alors pas �a l'enrichissement.

En revanche, s'ils restent dans le halo, ils sont alors susceptibles de s'y refroi-

dir avant de se condenser et de retomber sous forme de \gouttelettes" dans

les r�egions centrales de la galaxie, enrichissant celles-ci bien apr�es la �n du

sursaut de formation stellaire (Tenorio-Tagle 1996). De même, la taille des

bulles de gaz contraint la dimension des r�egions susceptibles d'être enrichies

(tant que ces bulles ne sont pas rompues).

L'�etude de la dynamique du milieu interstellaire est donc un outil puissant

susceptible de fournir des contraintes sur les �echelles spatiales et temporelles

de l'enrichissement de ce dernier.
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Chapitre 3

Comment �etudier ces

ph�enom�enes?

J'arrive { excusez-moi { par la derni�ere trombe.

Je suis un peu couvert d'�ether. J'ai voyag�e.

J'ai les yeux tout remplis de poudre d'astres. J'ai

Aux �eperons, encor, quelques poils de plan�ete !

Tenez, sur mon pourpoint, un cheveu de com�ete ![...]

Mais je compte en un livre �ecrire tout ceci,

Et les �etoiles d'or qu'en mon manteau roussi

Je viens de rapporter �a mes p�erils et risques,

Quand on l'imprimera, serviront d'ast�erisques !

Edmond Rostand

Cyrano de Bergerac

Le ph�enom�enes d�ecrits pr�ec�edemment sont sources de nombreux rayonne-

ments qui peuvent traduire leur pr�esence et fournir de pr�ecieuses informations

sur leurs caract�eristiques.

3.1 L'�emission X

Lors du d�eveloppement d'une bulle autour d'une r�egion de formation

stellaire, une partie des �ejectas est thermalis�ee par l'onde de choc dirig�ee
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vers l'int�erieur de la bulle (voir x2.1.3). La temp�erature r�esultante des �ejectas

choqu�es T

s

peut alors être �evalu�ee par la relation (Dyson & Williams 1980):

T

s

=

3

32

m

H

V

2

�

k

(3.1)

o�u V

�

est la vitesse des �ejectas, typiquement quelques milliers de km/s. La

temp�erature atteint alors des valeurs de plusieurs dizaines de millions de K

(kT � 10 keV), temp�eratures correspondant �a une �emission dans le domaine

X. Di��erentes sources d'�emission X, associ�ees �a des vents galactiques ou de

bulles en expansion, ont �et�e observ�ees (Yamauchi et al. 1990; Papaderos et al.

1994; Armus et al. 1995; Heckman et al. 1995; Fourniol 1998; Mac Low et al.

1998). Un exemple est donn�e en �gure 3.1. Cependant, la faible r�esolution

spatiale des observations X actuelles ne permet pas toujours une identi�cation

certaine des sources, en particulier pour les objets lointains. En�n, l'�energie

des �emissions X mesur�ee dans les galaxies �a sursaut de formation stellaire

apparâ�t dans certains cas de dix �a cent fois sup�erieure �a celle pr�edite par les

mod�eles, indiquant que toutes les sources possibles d'�emission X ne sont peut-

être pas connues ou que les processus d'�emission ne sont pas parfaitement

maitris�es (voir par exemple Heckman et al. 1993; Fourniol 1998).

3.2 L'�emission optique

Comme nous venons de le voir, les �ejectas des �etoiles massives, tr�es chauds

et peu denses, sont susceptibles de rayonner dans le domaine X, mais peu

dans le domaine optique. En e�et, leur temps de recombinaison est de l'ordre

de 1=�n

�ejectas

, o�u � est le coe�cient de recombinaison et n

�ejectas

la den-

sit�e des �ejectas. La tr�es faible valeur de n

�ejectas

entrâ�ne un grand temps de

recombinaison et donc une faible �emission optique. Cependant, la mati�ere in-

terstellaire choqu�ee constituant la surface de la bulle en expansion pr�esente

une densit�e su�sante pour que les recombinaisons aient lieu et que le refroi-

dissement soit assez e�cace pour amener la temp�erature dans le domaine

correspondant aux �emissions optiques. Dans le cas o�u la bulle est rompue,

la non-uniformit�e du milieu interstellaire entrâ�ne une �emission optique en

provenance des r�egions de surdensit�e, des fragments de la coquille bris�ee...

Di��erentes observations en imagerie H�

1

ont permis d'identi�er des bulles

et di��erentes structures model�ees par les vents stellaires et les explosions de

supernovae (voir par exemple Armus et al. 1990; Marlowe et al. 1995; Yang

1. L'�emission H�, caract�eristique des r�egions ionis�ees, intense et facilement observable

du sol pour des objets proches, est g�en�eralement utilis�ee pour �etudier la dynamique du

gaz.
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Fig. 3.1 { Structure du milieu interstellaire de la r�egion N11 dans le grand

nuage de Magellan. A l'image H� a �et�e superpos�ee l'�emission X. (Mac Low

et al. 1998).

et al. 1996; Martin 1998). Leurs tailles s'�echelonnent de quelques dizaines de

parsecs �a plusieurs kpc. Quelques exemples sont donn�es sur les �gures 3.1 et

3.2.

Si les observations en imagerie permettent d'identi�er ais�ement des bulles

et d'en �etudier la g�eom�etrie, elles ne renseignent pas sur leur vitesse d'ex-

pansion. La spectroscopie permet d'obtenir des informations concernant la

dynamique du gaz. En e�et, les pro�ls des raies d'�emission sont a�ect�es, via

l'e�et doppler, par les mouvements du gaz les �emettant. Comme dans le cas

des pro�ls P-Cygni, les bulles en expansion donnent di��erentes contributions

n�ebulaires �a des longueurs d'ondes di��erentes selon leur vitesse. Consid�erons

l'�emission H� d'une r�egion de formation stellaire entour�ee d'une bulle en ex-

pansion �a une vitesse radiale v. Si seule la r�egion de mati�ere interstellaire

choqu�ee constituant la surface de la bulle �emet dans le domaine observ�e, les

contributions des parties en avant plan (qui avance vers l'observateur �a la

vitesse �v) et en arri�ere (qui recule �a la vitesse +v) lorsqu'elles se super-

posent, donnent un pro�l d'�emission double (Cas (1) de la �gure 3.3). De

tels pro�ls ont �et�e observ�es par Heckman et al. (1990). Cependant, la r�egion
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Fig. 3.2 { Structure du milieu interstellaire de la galaxie NGC3738 r�ev�el�ee

par les images H�. Les contours repr�esentent les positions des structures

doppler apparaissant en spectroscopie (Martin 1998).

de formation d'�etoiles �emet �egalement une raie intense, qui doit apparaitre

entre les deux contributions de la bulle (la r�egion centrale �emet �a la vitesse

v = 0) si la ligne de vis�ee passe par le centre de la bulle (ligne (a) sur la �gure

3.3). L'�emission totale est alors la superposition de ces trois �emissions. On

observe alors un pro�l triplement piqu�e (Cas (2) de la �gure 3.3). Si la r�eso-

lution spectrale des observations est insu�sante, ou si l'�emission de la r�egion

centrale est tr�es sup�erieure �a celle de la bulle, les di��erentes contributions ne

seront pas s�epar�ees (Cas (3) de la �gure 3.3) et la raie r�esultante observ�ee

apparâ�tra �elargie par rapport �a la simple �emission de la r�egion centrale (Le-

grand et al. 1997a). De même, si la r�esolution spatiale est insu�sante et que

la totalit�e de la bulle contribue au spectre, le pro�l r�esultant sera fortement

�elargi. En�n, si la ligne de vis�ee n'intercepte pas la r�egion centrale, seule

l'�emission de la bulle contribuera �a l'�emission observ�ee. On enregistrera soit

un pro�l doublement piqu�e (la position des pics d�ependra de l'angle entre la

ligne de vis�ee et la normale �a la bulle) si la ligne de vis�ee traverse la bulle
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(ligne de vis�ee (b) sur la �gure 3.3), soit une raie large si la ligne de vis�ee est

presque tangente �a la surface de la bulle (ligne de vis�ee (c) sur la �gure 3.3).

L'�etude de ces pro�ls de raies permet alors de connaitre la structure dy-

namique du gaz (Heckman et al. 1990; Martin 1996; Legrand et al. 1997a;

Martin 1998). Les vitesses d'expansion des bulles s'�echelonnent de quelques

dizaines �a quelques centaines de km/s.

3.3 Une approche originale: l'�emission Ly�

3.3.1 Des galaxies primordiales �a la dynamique du mi-

lieu interstellaire

Des �etudes concernant la formation des galaxies primordiales ont sugg�er�e

que ces objets pouvaient subir, tr�es tôt dans leur histoire, des �episodes in-

tenses de formation stellaire (Eggen et al. 1962; Larson 1974) et, de ce fait,

pr�esenter une forte �emission Ly�. Dans ce cas, grâce au d�ecalage vers le rouge

dû �a l'expansion de l'univers, cette raie serait susceptible d'apparâ�tre dans le

domaine optique et se r�ev�eler un excellent indicateur des galaxies en forma-

tion (Partridge & Peebles 1967; Meier 1976). Les galaxies naines �a sursaut de

formation stellaire, subissant �egalement de fort taux de formation d'�etoiles,

pr�esentant une m�etallicit�e relativement faible, et de ce fait ne contenant

qu'assez peu de poussi�eres, peuvent être regard�ees comme les contreparties

locales des galaxies primordiales. Di��erentes �etudes ont donc propos�e d'utili-

ser les galaxies naines �a sursaut pour �etablir le lien entre le taux de formation

stellaire et l'�emission Ly� (Meier & Terlevich 1981; Hartmann et al. 1988).

Toutefois, les premi�eres observations de l'�emission Ly� dans les galaxies �a fort

taux de formation stellaire ont r�ev�el�e que celle-ci apparaissait g�en�eralement

beaucoup plus faible que pr�evu quand elle n'�etait pas inexistante voire même

en absorption. Les premi�eres interpr�etations de ces r�esultats ont incrimin�e,

comme principal destructeur de la raie Ly�, l'e�et de la poussi�ere, renforc�e

par la di�usion r�esonante dans le gaz neutre qui, en allongeant le parcours

des photons dans la galaxie, augmente leur probabilit�e d'être d�etruits par les

poussi�eres. Cependant, des observations r�ecentes avec le T�elescope Spatial

Hubble ont r�ev�el�e des pro�ls de type P-Cygni (Kunth et al. 1997; Thuan &

Izotov 1997; Kunth et al. 1998), sugg�erant ainsi une forte in
uence de la dy-

namique du gaz sur l'�emission de cette raie. D'autre part, la comparaison des

raies H� et Ly� dans Haro 2 (Legrand et al. 1997a) a r�ev�el�e des di��erences

importantes entre leurs pro�ls d'�emission. La raie Ly� pr�esentait un pro�l

de type P-Cygni tandis que l'�emission H� �etait proche d'une gaussienne aux

ailes �elargies. Ces di��erences sont attribuables �a la nature r�esonante de la raie
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Ly� (H� n'est pas une raie resonante), �a la structure et �a la dynamique du

milieu interstellaire. Par exemple, la pr�esence d'un quantit�e su�sante de gaz

HI, d�ecal�ee en vitesse par rapport �a la r�egion d'�emission n�ebulaire, entraine

une absorption d'une aile de la raie Ly� alors que H� n'est pas a�ect�ee.

L'absence de gaz neutre au repos permet aux photons Ly� du centre de la

raie et de l'autre aile de s'�echapper. L'�elargissement des ailes de H� traduit

la pr�esence d'une bulle de gaz ionis�e en expansion etc... En�n, l'observation

par Thuan & Izotov (1997) d'une �emission Ly� (sans pro�l P-Cygni) dans

T1214-277, �a même vitesse que la r�egion HII, sugg�ere que la structure du

milieu interstellaire est �egalement un facteur important dans l'�echappement

des photons Ly�. Dans ce dernier cas, il semble que ce soit la pr�esence de

\trous" de tr�es faible densit�e dans le gaz neutre qui permette aux photons

Ly� de s'�echapper. L'�etude de l'�emission Ly�, et encore plus sa comparaison

avec H�, se r�ev�ele donc un outil puissant et original d'�etude de la structure

et de la dynamique du milieu interstellaire.

3.3.2 La raie Ly�

Lorsque des atomes d'hydrog�ene ionis�e se recombinent, la redescente en

cascade des �electrons vers les couches les plus proches du noyau entrâ�ne

l'�emission de photons de longueurs d'onde correspondant �a la di��erence

d'�energie s�eparant les niveaux entre lesquels ces transitions ont lieu. Les tran-

sitions des niveaux sup�erieurs vers le niveau 3 donnent naissance �a la s�erie

de raies de Paschen, celles vers le niveau 2 �a la s�erie de Balmer, et celles vers

le fondamental �a la s�erie de Lyman (�gure 3.4). En premi�ere approximation,

tous les �electrons arrivant sur le niveau 2 (s�erie de Balmer) redescendront

par la suite vers le niveau 1. Chaque photon de la s�erie de Balmer sera donc

suivi par l'�emission d'un photon Ly�. De la même fa�con, il y aura autant de

photons H� �emis qu'il y en a eu dans toute la s�erie de Paschen. Ce principe

\d'entonoir" fait que la raie Ly�, derni�ere �etape de la cascade descendante

vers le fondamental, est la plus intense de toutes les raies du spectre d'�emis-

sion de l'hydrog�ene. En fait, le deuxi�eme niveau d'�energie de l'hydrog�ene est

subdivis�e en deux sous niveaux, not�es 2S et 2P (�gure 3.4). L'�emission Ly�

correspond �a la transition entre le niveau 2P et le niveau 1S. En revanche,

le niveau 2S est m�etastable, c'est-�a-dire que la transition 2S-1S est empê-

ch�ee par les r�egles de s�election de la m�ecanique quantique. Toutefois, cette

transition peut s'e�ectuer via l'�emission de 2 photons (Spitzer & Greenstein

1951) dont la somme des �energies correspond �a la di��erence entre ces deux

niveaux, donnant alors naissance �a un spectre continu. Ce processus n'est

pas n�egligeable puisque pr�es de 32% des �electrons arrivant des niveaux sup�e-

rieurs sur le niveau 2 redescendent vers le fondamental par ce processus (voir
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Fig. 3.4 { Sch�ema simpli��e des niveaux �energ�etiques de l'atome d'hydrog�ene

et des di��erentes transitions.

par exemple Gurzadyan 1996, pour une description plus d�etaill�ee ). Les 68

autres pour cent des �electrons arrivant sur le niveau 2 donnent donc lieu �a

un photon Ly�.

3.3.3 L'�emission et la destruction de Ly�

Pour une n�ebuleuse ionis�ee, il est possible de calculer th�eoriquement l'in-

tensit�e de chacune des raies de l'hydrog�ene �a partir de l'�equilibre d'ionisation

(Osterbrock 1989). Deux cas peuvent alors être consid�er�es. Dans le premier

(cas A), on consid�ere que tous les photons, �emis lors de la redescente en cas-

cade des �electrons, s'�echappent de la n�ebuleuse. Cette hypoth�ese est justi��ee

si l'�epaisseur optique de la n�ebuleuse est faible pour les raies consid�er�ees.

Dans ce cas, le rapport de l'intensit�e des raies Ly� et H� vaut environ 33.6

pour une temp�erature de 15000 K et une densit�e de 100 cm

�3

(Osterbrock

1989; Storey & Hummer 1995). En pratique, ce n'est g�en�eralement pas le cas

pour les raies de r�esonance en HI telles celles de la s�erie de Lyman. Dans ce

cas, on consid�ere que les photons de la s�erie de Lyman sont syst�ematique-

ment r�eabsorb�es par un atome d'hydrog�ene proche (cas B). L'atome ainsi

excit�e pourra alors se d�esexciter, soit en redescendant directement vers le

fondamental (�emission de la s�erie Lyman identique �a celle absorb�ee) soit en

cascade en passant par di��erents niveaux interm�ediaires. La derni�ere �etape
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de la redescente en cascade correspond �a l'�emission Ly� ou au processus �a

deux photons, le poids de ces deux modes de d�esexcitation �etant respective-

ment 2/3 et 1/3 (la proportion exacte d�epend faiblement de la temp�erature

et de la densit�e). Les di�usions r�esonantes successives transforment donc les

photons de la s�erie de Lyman avec n � 3 en photons des s�eries inf�erieures,

susceptibles de s'�echapper de la n�ebuleuse, et en photons correspondant �a la

transition entre le niveau 2 et le fondamental. Chaque recombinaison donne

donc lieu �a une transition du niveau 2 vers le fondamental. Le nombre de

photons Ly� sera alors d'environ 2/3 du taux d'ionisation. Pour la raie Ly�,

aucun niveau interm�ediaire n'existe. Une partie de ces photons �nira donc

par s'�echapper de la n�ebuleuse, tandis que l'autre sera d�etruite, principale-

ment par la poussi�ere (Spitzer 1978; Hummer & Kunasz 1980; Neufeld 1990;

Charlot & Fall 1991; Chen & Neufeld 1994).

En toute rigueur, les collisions entre les atomes excit�es sur le niveau 2P et

les ions H

+

ou les �electrons, peuvent entrâ�ner une transition vers le niveau

2S, suivie d'une d�esexcitation par une �emission �a deux photons. Cependant,

ce processus de destruction des photons Ly� est quantitativement n�egligeable

(Neufeld 1990; Gurzadyan 1996).

Un autre processus de destruction des photons Ly� est d�ecrit par Neufeld

(1990). Il s'agit de l'absorption de ces photons par l'hydrog�ene mol�eculaire H

2

dans les transitions vibrationnelles 1-2P(5) (d�ecal�ee de 99 km/s par rapport

�a Ly�) et 1-2R(6) (d�ecal�ee de 15 km/s). Dans les r�egions de relativement

forte densit�e, et si l'abondance de H

2

est su�sante, ce processus peut être

important, voire dominer la destruction par les poussi�eres.

La pr�ediction du rapport des intensit�es des raies Ly� et H� est extrême-

ment d�elicate puisque fonction de la quantit�e de poussi�eres et de H

2

suscep-

tibles de d�etruire les photons Ly� ainsi que de la distance parcourue dans la

n�ebuleuse par ces photons (c'est-�a-dire du nombre moyen de di�usions r�eso-

nantes). Plus le nombre de di�usions r�esonantes sera grand, plus les photons

s�ejourneront longtemps dans la n�ebuleuse, y parcoureront de grandes dis-

tances, et plus grande sera leur probabilit�e d'être d�etruits par la poussi�ere.

Chen & Neufeld (1994) ont �evalu�e ce rapport (voir leur �gure 6) en fonction

de l'�epaisseur optique du gaz pour Ly� et pour di��erents contenus en pous-

si�ere. Le rapport Ly�/H� dans le cas B, en l'absence de poussi�eres d�etruisant

Ly� et en consid�erant que tous les photons Ly� sortent est, pour une tem-

p�erature de 15000 K et une densit�e de 100 cm

�3

, de l'ordre de 23 (Ferland

& Osterbrock 1985; Storey & Hummer 1995)

2

(et non de 33 comme on le lit

2. Ce r�esultat peut �egalement être obtenu en utilisant CLOUDY avec le mod�ele d�ecrit

au x7.1
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dans certains articles!). Ce rapport, augmentant avec la densit�e, atteint 31.7

�a 10000 cm

�3

et 34.6 �a 10

8

cm

�3

.

3.4 Les e�ets de la dynamique sur Ly� et H�

Comme nous venons de le voir, la raie Ly� est r�esonante, et de ce fait

les photons �emis �a 1215.68

�

A sont tr�es facilement r�eabsorb�es par les atomes

d'hydrog�ene proches. Cependant, ces photons ne sont pas tous �emis avec

exactement cette �energie, la raie Ly� pr�esentant une certaine largeur, due �a

l'incertitude naturelle sur l'�energie (relativement faible toutefois) mais aussi

�a la temp�erature provoquant l'�elargissement doppler li�e �a la distribution des

vitesses des atomes (e�et pr�epond�erant). Ce ph�enom�ene permet aux photons

Ly� de s'�echapper dans les ailes de la raie.

Par ailleurs, les photons de la s�erie de Balmer, particuli�erement H� ou H�,

interagissent beaucoup moins avec le gaz et de ce fait quittent la n�ebuleuse

quasiment sans être di�us�es.

Dans le cas d'une r�egion de formation stellaire ionisant une r�egion HII

elle-même entour�ee de gaz neutre, les photons de la s�erie de Balmer ne pro-

viendront que de la r�egion HII. En revanche, les photons Ly� subiront de

multiples di�usions, d'abord dans la r�egion HII, puis dans le gaz neutre, et

ne quitteront la galaxie que lorsqu'ils seront r�e�emis par des atomes situ�es

su�samment pr�es des limites de celle-ci pour pouvoir ne pas être r�eabsorb�es.

L'�emission Ly� sera alors redistribu�ee sur toute la galaxie et semblera pro-

venir de l'enveloppe neutre et plus seulement de la r�egion HII. Si la taille du

halo est grande, l'�emission Ly� sera tr�es di�use. L'observation de la seule r�e-

gion HII r�esultera en une �emission H� ou H� intense et localis�ee, mais en une

�emission Ly� fortement att�enu�ee puisque ne correspondant qu'�a une petite

partie du halo situ�ee sur la ligne de vis�ee. Cet e�et de dilution g�eom�etrique

de l'�emission Ly�, conjugu�e �a la pr�esence de poussi�eres la d�etruisant, peut

entrâ�ner la non-d�etection de la raie.

Cependant, comme nous l'avons discut�e au paragraphe 2.1.3, la pr�esence

d'�etoiles massives entrâ�ne la formation de bulles en expansion et de vents

dans le milieu interstellaire. Il est donc l�egitime de s'attendre �a ce que des dif-

f�erences de vitesses importantes existent entre la r�egion de formation d'�etoiles

produisant des photons Ly� et les r�egions gazeuses susceptibles de les absor-

ber. Dans ce cas, l'apparition de pro�ls P-Cygni pour la raie Ly� traduira

ce d�ecalage.

Les processus responsables des �emissions H� et Ly� sont les mêmes (re-

combinaison des atomes d'hydrog�ene ionis�es). Ces raies sont donc �emises par

les mêmes r�egions, et de ce fait, doivent pr�esenter les mêmes pro�ls. Cepen-
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dant, la di�usion r�esonante des photons Ly�, conjugu�ee �a la dynamique du

milieu interstellaire a�ecte le pro�l de Ly�. Par cons�equent, l'�etude compar�ee

des pro�ls des raies H� et Ly� est un moyen d'investigation de la dynamique

du gaz.

3.5 Les observations ant�erieures de Ly�

Les premi�eres observations de l'�emission Ly� de galaxies, choisies su�-

samment lointaines pour pouvoir s'a�ranchir de la raie g�eocoronale, furent

r�ealis�ees �a travers une ouverture de 10

00

�20

00

avec la cam�era SWP du satellite

IUE dans son mode �a basse r�esolution (Meier & Terlevich 1981; Hartmann

et al. 1984; Deharveng et al. 1986; Hartmann et al. 1988; Terlevich et al.

1993). Ces observations ont r�ev�el�e que le rapport Ly�/H� �etait bien inf�e-

rieur aux 23 pr�evu par la th�eorie de la recombinaison. De plus, une possible

anti-corr�elation entre ce rapport et la m�etallicit�e semblait apparâ�tre. Ces

r�esultats ont �et�e interpr�et�es comme un e�et de la poussi�ere, principal des-

tructeur des photons Ly�, coupl�e �a la di�usion r�esonante dans le gaz neutre

(Charlot & Fall 1991, 1993). En e�et, l'allongement du parcours des photons

Ly�, dû �a la di�usion r�esonante, augmente la probabilit�e d'une destruction

par la poussi�ere (Neufeld 1991; Charlot & Fall 1991, 1993; Chen & Neufeld

1994). Certains auteurs ont �egalement attribu�e cette corr�elation �a une mau-

vaise correction de l'extinction interstellaire (Valls-Gabaud 1993; Calzetti &

Kinney 1992).

Cependant, Giavalisco et al. (1996), en r�eanalysant les donn�ees IUE, ont

montr�e que le rapport Ly�/H� n'�etait que tr�es peu, voire pas corr�el�e avec

l'extinction, qu'elle soit mesur�ee dans l'UV ou par les d�ecr�ements de Balmer,

et que la corr�elation avec l'abondance en oxyg�ene [O/H] �etait faible. Aussi,

ces r�esultats les ont amen�e �a sugg�erer que l'in
uence de la poussi�ere avait

�et�e surestim�ee et que la structure du milieu interstellaire �etait pr�epond�erante

pour la visibilit�e de la raie Ly�; celle-ci ne serait observable qu'�a travers des

trous ou des r�egions de faible densit�e colonne du HI. Cette hypoth�ese est

�egalement renforc�ee par les observations r�ecentes de T1214-277 par Thuan &

Izotov (1997).

Parall�element, avec l'av�enement du T�elescope Spatial Hubble, des ob-

servations �a haute r�esolution d'objets plus proches sont devenues possible,

permettant, entre autres, la mesure du pro�l des raies. Plus particuli�erement,

l'observation de IZw 18 (Kunth et al. 1994), galaxie de tr�es faible m�etallicit�e

et ne contenant quasiment pas de poussi�eres, a r�ev�el�e une raie Ly� en ab-

sorption tandis que dans Haro 2 (Lequeux et al. 1995), galaxie de m�etallicit�e
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1/3 solaire pr�esentant un contenu en poussi�eres non n�egligeable, cette même

raie est observ�ee en �emission, mais pr�esente un pro�l P-Cygni.

Par cons�equent, l'e�et des poussi�eres, renforc�e par la di�usion r�esonante,

ou la structure du milieu interstellaire, c'est-�a-dire l'existence de r�egions de

faible densit�e de colonne de HI �a travers lesquelles les photons Ly� s'�echappe-

reaient, ne semble pas su�sant pour rendre compte de toutes les observations

obtenues avec HST. En particulier la pr�esence de pro�ls P-Cygni sugg�ere un

rôle important de la dynamique du milieu interstellaire dans l'�emergence de

cette raie (Legrand et al. 1997a; Kunth et al. 1998; Tenorio-Tagle et al. 1999).



Chapitre 4

�

Etude compar�ee de Ly� et de

H�

Qu'est-ce que cela peut faire que je lutte pour la

mauvaise cause puisque je suis de bonne foi?

{ Et qu'est-ce que �ca peut faire que je sois de

mauvaise foi puisque c'est pour la bonne cause?

Jacques Pr�evert

Spectacle

A�n d'�etudier l'in
uence de la dynamique du gaz sur l'�emission Ly�,

nous avons d�ecid�e de comparer les pro�ls des �emissions Ly� et H� dans un

�echantillon de galaxies �a fort taux de formation d'�etoiles.

4.1 Les observations de Ly�

Sept galaxies ont �et�e observ�ees dans l'UV (Kunth et al. 1998) avec le

spectrographe �a haute r�esolution Goddard (GHRS) �a bord de HST au travers

de la fente large (LSA) de 1:74

00

�1:74

00

(sauf pour IZw 18, 2:0

00

�2:0

00

, observ�ee

avant la premi�ere mission d'entretien de HST qui a r�eduit la taille de la fente

du GHRS). Le r�eseau G160M a �et�e utilis�e pour toutes les observations et

son angle ajust�e au d�ecalage spectral de chaque objet de fa�con �a couvrir un

domaine incluant Ly�, OI 1302.2

�

A et SiII 1304

�

A. Ces deux derni�ere raies
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Tab. 4.1 { Journal des observations HST.

Objet position de la fente (2000) Date domaine de � (

�

A) Temps d'exposition

RA Dec (s)

ESO 350-IG038 00 36 52.3 -33 33 18.2 16/01/96 1222 - 1258 7018

16/01/96 1312 - 1347 4678

IRAS 08339+6517 08 38 23.2 65 07 15.0 24/02/96 1221 - 1257 7997

25/02/96 1309 - 1344 4787

IZw 18 09 34 02.0 55 14 27.4 23/04/92 1195 - 1231 9216

22/04/92 1283 - 1319 10137

Haro 2 10 32 31.8 54 24 03.5 29/04/94 1205 - 1241 7181

30/04/94 1286 - 1321 5222

Mkn 36 11 04 58.4 29 08 15.2 19/04/95 1205 - 1241 5984

20/04/95 1281 - 1317 5984

IIZw 70 14 50 56.5 35 34 17.8 08/04/95 1204 - 1240 3590

08/04/95 1286 - 1321 7181

ESO 400-G043 20 37 41.9 -35 29 06.4 16/04/96 1221 - 1258 7181

16/04/96 1312 - 1347 4787

ont �et�e utilis�ees pour mesurer l'abondance dans le gaz sur la ligne de vis�ee.

Une description d�etaill�ee de la con�guration instrumentale et de la r�eduction

des observations est donn�ee par Kunth et al. (1994); Lequeux et al. (1995)

et Kunth et al. (1998).

Les premiers objets ont �et�e s�electionn�es pour couvrir un vaste domaine

de m�etallicit�e (IZw 18, Mkn 36, IIZw 70, Haro 2), avec pour objectif d'�etu-

dier la possible corr�elation entre l'abondance et l'�emission Ly�. Ils ont �et�e

observ�es durant les cycles 1 et 4 du T�elescope Spatial entre 1992 et 1995. Les

objets suivants ont �et�e choisis pour avoir une �emission Ly� d�etect�ee avec IUE

(IRAS 083339+651, ESO 350-IG038, ESO 400-G043). Ils ont �et�e observ�es en

1996. Le journal des observations est donn�e en table 4.1.

4.2 Les observations de H�

A�n de comparer le pro�l des raies Ly� �a celui de H�, des spectres op-

tiques �a haute r�esolution ont �et�e obtenus pour 5 objets de l'�echantillon (IIZw

70 n'a pas �et�e observ�ee et les spectres de IZw 18 d�ecrits dans la seconde

partie de ce travail n'ont pas la r�esolution su�sante pour r�esoudre le pro-

�l de la raie H�). Les observations ont �et�e r�ealis�ees au t�elescope de 4.2m

William Herschel �a La Palma (Canaries) (Haro 2, IRAS 08339+6517, Mkn

36) et, en mode service, au t�elescope de 3.5m NTT au Chili (ESO 400-G043,

ESO 350-IG038). Le domaine de longueur d'onde a �et�e choisi de fa�con �a cou-

vrir H� et H� ainsi que, dans la mesure du possible, les raies de l'oxyg�ene

[OIII]��4958; 5007, et [OII]�3727. Dans la plupart des cas, nos observations

n'�etaient pas su�samment profondes pour mesurer [OII]�4363 et �evaluer les

abondances de mani�ere pr�ecise.
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Tab. 4.2 { Journal des observations au WHT.

Objet Position (2000) Fente PA Date Temps d'exposition (s)

RA Dec � nombre de poses

IRAS 08339+6517 08 38 23.2 65 07 15.0 1.0" �96

�

04/02/97 1800� 1

Haro 2 10 32 31.8 54 24 03.5 1.5" +45

�

27/02/95 1800� 1

Mkn 36 11 04 58.4 29 08 15.2 1.0" �96

�

26/03/97 1200� 3

4.2.1 Les observations au t�elescope William Herschel

Les trois galaxies Haro 2, IRAS 08339+6517, et Mkn 36 ont �et�e observ�ees

au t�elescope William Herschel avec le spectrographe �a deux bras ISIS coupl�e

�a une fente longue. La taille de la fente a �et�e choisie de fa�con �a trouver le

meilleur compromis entre la r�esolution spectrale et l'obtention d'un 
ux su�-

sant. Les r�eseaux utilis�es �etaient respectivement R300B dans le bleu et R1200

dans le rouge. Cette con�guration a permis d'obtenir, dans le rouge, la partie

du spectre autour de H� (incluant [SII]��6717; 6731) avec une grande dis-

persion spectrale (0.41

�

A/pix), autorisant l'�etude du pro�l des raies. Dans le

bleu, la dispersion moins grande (1.54

�

A/pix), a permis d'optimiser le rapport

signal/bruit des raies (en particulier [OII]�3727), de mesurer [OIII]�5007 a�n

d'�evaluer l'abondance en oxyg�ene, mais s'est r�ev�el�ee trop faible pour r�esoudre

le pro�l des raies. La r�esolution spatiale �etait de 0.35"/pixel. Le journal des

observations est donn�e en table 4.2.

Les donn�ees ont �et�e r�eduites suivant la proc�edure standard �a l'aide du

logiciel IRAF. La turbulence atmosph�erique (seeing), mesur�ee �a partir de la

largeur �a mi-hauteur des extensions spatiales des spectres stellaires �etait res-

pectivement 5.5", 2.2" et 0.96" pour Haro 2, IRAS 08339+6517 et Mkn 36.

Les conditions m�et�eorologiques lors de l'observation des deux premiers ob-

jets �etaient donc assez mauvaises (forte turbulence atmosph�erique). De plus,

l'observation de IRAS 08339+6517 a �et�e interrompue par l'arriv�ee de nuages,

aussi la qualit�e photom�etrique des donn�ees n'est pas garantie. En cons�e-

quence, la comparaison de H� et Ly� pour cet objet doit être prise avec

pr�ecaution, le 
ux H� �etant vraisemblablement sous estim�e.

La r�esolution spectrale, mesur�ee �a partir de la largeur �a mi-hauteur des

raies de la lampe de calibration, �etait de 4

�

A dans le bleu et 1

�

A dans le rouge

pour Haro 2 et de 3.5

�

A dans le bleu et 0.7

�

A dans le rouge pour MKN 36 et

IRAS 08339+6517. Les di��erentes raies ont �et�e mesur�ees avec la proc�edure

automatique TWOFITLINES d�evelopp�ee par Jose Acosta

1

. Les mesures ont

�et�e faites tous les 2 pixels en sommant sur 3 pixels tout au long de la fente.

A�n de comparer les pro�ls de H� �a ceux de Ly�, une extraction centr�ee sur

1. Two�tlines, Version 1.4 package pour IRAF, Jose Acosta, Instituto de Astro�sica de

Canarias - SPAIN
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la même r�egion que les observations HST, int�egr�ee sur 5 pixels, soit 1.75"

(comparable �a l'ouverture de HST) a �et�e obtenue. A�n de tenir compte de la

di��erence de taille des fentes entre les observations HST et WHT, nous avons

multipli�e les spectres par 1.75 pour MKN 36 et IRAS 08339+6517 et 1.33

pour Haro 2 (rapport entre la largeur de la fente HST et celle du WHT).

Cette simple multiplication est justi��ee par le fait que le pro�l d'intensit�e

des raies ne semble pas varier trop fortement �a ces �echelles dans les r�egions

consid�er�ees. En�n, dans l'espoir d'�evaluer les abondances, un spectre int�egr�e

sur l'ensemble des galaxies a �egalement �et�e extrait.

4.2.2 Les observations au NTT

Les galaxies ESO 350-IG038 et ESO 400-G043 ont �et�e observ�ees avec

EMMI con�gur�e en mode �echelle au t�elescope NTT situ�e au Chili.

Le principe de la spectroscopie en mode �echelle, r�esum�e sur la �gure 4.1,

est le suivant: un premier r�eseau est utilis�e pour disperser la lumi�ere et cr�eer

ainsi un spectre qui s'�etale dans une direction X. Cependant, les di��erents

ordres de ce spectre se suivent, avec des domaines spectraux di��erents. La

dispersion augmentant avec les ordres, leurs extensions spatiales augmentent

�egalement. Il existe un endroit o�u les di��erents ordres se superposent, ren-

dant tr�es di�cile leur analyse. Le principe de la spectroscopie �echelle consiste

�a choisir une r�egion o�u les di��erents ordres se superposent et couvrent l'en-

semble du domaine spectral que l'on d�esire �etudier. On place alors sur cette

r�egion un second r�eseau (moins dispersif que le premier), de fa�con �a ce qu'il

disperse la lumi�ere dans une direction Y perpendiculaire au spectre. Les dif-

f�erents ordres ne couvrant pas exactement les mêmes domaines de longueur

d'onde, cette op�eration permet de les s�eparer suivant la direction Y. L'image

r�esultante est alors constitu�ee d'une s�erie de spectres successifs (correspon-

dant aux di��erents ordres) suivant la direction Y, chaque spectre �etant �etal�e

en longueur d'onde suivant la direction X. On peut donc �etablir une corres-

pondance entre la position suivant l'axe Y et l'ordre m (m=f(Y)) et, pour

chaque ordre, une correspondance entre la position en X et la longueur d'onde

(�=f(X,m)). A�n de pouvoir reconstituer le spectre de fa�con continue, c'est-

�a-dire �eviter que des domaines de longueur d'onde ne soient pas couverts,

on ajuste les di��erents param�etres du montage (angles, dispersions des r�e-

seaux,...) a�n que, dans la mesure du possible, aux longueurs d'onde de la

�n d'un ordre correspondent celles du d�ebut de l'ordre suivant.

Le journal des observations est donn�e en table 4.3. La fente utilis�ee mesu-

rait 1"�15". La r�esolution spatiale �etait de 0.27"/pix, la dispersion spectrale

de 0.49

�

A/pix ce qui donnait une r�esolution spectrale, mesur�ee �a partir de la

largeur �a mi-hauteur des raies du spectre de calibration, de 0.8

�

A. La turbu-
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X

Y

λ

ordre 2 ordre 3 ordre 5

On disperse cette région perpendiculairement 
avec le deuxième réseau

ordre

ordre 4

Le premier réseau disperse la lumière dans cette direction
Superposition des ordres

ordre 1

Fig. 4.1 { Principe de la spectroscopie �echelle.

Tab. 4.3 { Journal des observations au NTT.

Objet Position (2000) Fente PA Date Temps d'exposition (s)

RA Dec � nombre de poses

ESO 350-IG038 00 36 52.3 -33 33 18.2 1" +28

�

23/08/97 1800 � 3

24/08/97 1800 � 2

ESO 400-G043 20 37 41.9 -35 29 06.4 1" +20

�

13/09/97 1800 � 3

20/09/97 1800 � 1

21/09/97 1800 � 3

lence atmosph�erique est rest�ee inf�erieure �a 1.1" durant l'ensemble des nuits

d'observation.

Les donn�ees ont �et�e r�eduites lors d'un s�ejour �a l'ESO Garching en suivant

la proc�edure standard �a l'aide du logiciel MIDAS et des tâches sp�eci�ques

�a la r�eduction des spectres �echelles. La faible intensit�e du signal dans les

ordres �elev�es n'a pas permis leur identi�cation sur les images et, de ce fait,

certaines raies n'ont pas pu être observ�ees (entre autres [OII]�3727). Un

spectre de chacun des objets, int�egr�e sur 60 pixels, a ensuite �et�e extrait. Ce

spectre, couvrant la totalit�e du domaine spectral observ�e, inclut la totalit�e

du signal obtenu, les di��erents ordres ayant �et�e combin�es. Par la suite, nous

le d�enommerons spectre total.

Par ailleurs, certaines di�cult�es sont apparues lors de la calibration en

longueur d'ondes. Pour certains ordres, aux bords des images, l'absence de

raies de calibration n'a pas permis de contraindre l'ajustement de la fonction

de dispersion, entrâ�nant de l�egers d�ecalages (jusqu'�a 3

�

A) entre la position

d'une même raie dans deux ordres di��erents. Si cet e�et n'est pas de cons�e-

quence pour la mesure du 
ux des raies dans le spectre total, il ne peut être
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tol�er�e pour l'�etude de leur pro�l. Aussi, pour chaque ordre, les spectres ont

�egalement �et�e extraits individuellement. D'autre part, suite �a une incompa-

tibilit�e entre les versions de MIDAS utilis�ees �a l'ESO (Garching) et �a l'IAP,

la calibration photom�etrique des observations a �et�e perdue pour le spectre

total. Par cons�equent, les mesures des 
ux des raies de ce spectre ne peuvent

être consid�er�ees comme �ables. Toutefois, ceci ne nuit en rien �a l'�etude de la

dynamique du gaz �a partir du pro�l et de la position de H�.

Des extractions, int�egr�ees sur 3 pixels, tous les 2 pixels le long de la fente,

ont �et�e e�ectu�ees pour �etudier la variation spatiale des di��erents param�etres

de ces objets. Apr�es r�eduction, les di��erents spectres ont �et�e transform�es au

format IRAF et les raies mesur�ees avec la proc�edure automatique TWOFIT-

LINES. En�n, a�n de comparer les pro�ls H� et Ly�, un spectre de l'ordre

contenant H�, centr�e sur la même r�egion que les observations HST, int�egr�e

sur 7 pixels (1.9" comparable aux 1.75" de HST) et multipli�e par 1.6 (rapport

des tailles de fente HST et NTT) a �et�e extrait.

4.3 Les objets observ�es

Les propri�et�es de l'�emission Ly� de notre �echantillon sont d�ecrites en

d�etail dans Kunth et al. (1998) et r�esum�ees dans les tables 4.4 et 4.5 adapt�ees

de cet article. Les propri�et�es g�en�erales des galaxies �etudi�ees sont pr�esent�ees

dans la table 4.6.

4.3.1 Haro 2

La galaxie naine Haro 2 (Mkn 33, Arp 233, UGC 5720) est un objet pr�e-

sentant une m�etallicit�e 1/3 solaire (Davidge 1989). Sa vitesse de r�ecession,

mesur�ee par Lequeux et al. (1995) est de 1465 km/s. Sa magnitude absolue,

en prenant une constante de Hubble H = 70 km s

�1

Mpc

�1

, est Mb=-18.7

(Kunth & Joubert 1985). Son extinction apparente varie de E(B-V)=0.12

lorsqu'elle est mesur�ee dans l'UV (Mas-Hesse & Kunth 1998), �a E(B-V)=1.4

en utilisant le rapport H� sur Brackett 
 (Davidge & Maillard 1990), en

passant par E(B-V)=0.7 �a partir des d�ecr�ements de Balmer (Davidge 1989).

Cette di��erence entre les extinctions est g�en�eralement attribu�ee aux inhomo-

g�en�eit�es

2

du milieu absorbant (Lequeux et al. 1981). En e�et, l'extinction

�etant plus e�cace aux courtes longueurs d'ondes, l'essentiel du 
ux nous

parvenant dans ce domaine proviendra des r�egions les moins absorb�ees. Ceci

2. par exemple Viallefond et al. (1983) ont montr�e que l'extinction interstellaire dans

NGC 595 n'�etait pas homog�ene.
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Tab. 4.4 { Mesures des absorptions m�etalliques. Pour chaque objet, la pre-

mi�ere ligne donne le centre de l'absorption (en

�

A) pour chaque raie. La se-

conde ligne donne la vitesse de r�ecession de la galaxie, mesur�ee �a partir de

l'�emission optique, la vitesse des raies d'absorption et la di��erence moyenne

entre la vitesse des raies d'absorption et celle de la galaxie (� v).

Name O I 1302 Si II 1304

v(H II) km s

�1

v(O I) v(Si II) � v

IRAS 08339+6517 nd nd

5730�80 { { {

Haro 2 1307.76 1310.02

1465�10 1288.2 1299.4 -171

Mkn 36 1305.3 1307.25

646�5 714.5 662.3 +40

ESO 350-IG038 1328.63 1330.89

6156�31 6096.0 6099.0 -58

ESO 400-G043 1326.7 1329.2

5900�8 5647.0 5706.0 -225

IIZw 70 1307.3 1309.5

1215�23 1182.2 1184.4 -32

IZw 18 1305.3 1307.45

740�5 721.4 708.3 -25

Tab. 4.5 { Mesures autour de Ly�. La seconde ligne donne les valeurs mini-

males et maximales de la densit�e de colonne logN(H I), sauf pour ESO 350-

IG038 o�u les valeurs des trois composantes principales sont indiqu�ees.

Nom �(abs) log N(H I) b � (pic d'�emission) Flux EW logN(H I)

�

A cm

�2

km s

�1

�

A erg

�1

cm

�2

�

A

IRAS 08339+6517 1237.7 19.9 90 1239.5 5.6(-14) 34 {

19.7{20.0

Haro 2 1220.9 19.9 { 1222.1 6.0(-14) 13 19.8

19.6{20.5

Mkn 36 1218.4 20.1 { no em. { { 19.7

19.9{20.3

ESO 350-IG038 1240.37 20.4 <140 1241.9 1.8(-14) 37 {

18.8{19.9{20.3

ESO 400-G043 1238.6 19.7 70 1240.0 3.1(-14) 20 {

19.6{19.8

IIZw 70 1220.46 20.8 <200 no em. { { 19.3

20.6{21.0

IZw 18 1218.6 21.1 { no em. { { 20.3

21.0{21.5
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entraine naturellement une valeur plus faible de l'extinction lorsqu'on la me-

sure dans l'UV que lorsqu'on l'�evalue dans le domaine optique.

Les observations de Lequeux et al. (1995) ont r�ev�el�e une �emission Ly�

pr�esentant un pro�l P-Cygni dont la partie absorb�ee pouvait être produite

par un nuage d'hydrog�ene de densit�e colonne logN(HI)=19.89 d�ecal�e de pr�es

de 200 km/s par rapport �a la r�egion centrale ionis�ee. Parall�element, la pr�e-

sence dans le spectre de raies d'absorption de OI�1302

�

A et SiII�1304

�

A

d�ecal�ees elles aussi de pr�es de 200 km/s vers le bleu par rapport �a la vitesse

syst�emique de la galaxie, a �et�e interpr�et�ee comme trahissant la pr�esence d'une

bulle de gaz en expansion, partiellement ionis�ee, poussant le gaz neutre. Nos

observations du pro�l de la raie H�, compar�ees �a celui de l'�emission Ly�

con�rment cette hypoth�ese (Legrand et al. 1997a).

4.3.2 IRAS 08339+6517

Le d�ecalage spectral de IRAS 08339+6517 est de 5730 km/s (Kirshner

et al. 1978; Kim et al. 1995). Son extinction, entre E(B-V)=0.4 (Kim et al.

1995) et E(B-V)=0.55 (Margon et al. 1988), d�etermin�ee �a partir du d�ecr�ement

de Balmer , indique la pr�esence de poussi�eres en quantit�e importante. Une

d�etermination approximative de l'abondance, �a partir de l'intensit�e des raies

[OII]�3727 et [OIII]�5007 mesur�ees par Margon et al. (1988), en utilisant

la m�ethode empirique de Edmunds & Pagel (1984) calibr�ee par McGaugh

(1991), indique une m�etallicit�e 12+ log (O=H) � 7:4 ou 12+ log (O=H) � 8:5

(IRAS 08339+6517 se situe dans la partie d�eg�en�er�ee du diagramme). Le fort

contenu en poussi�eres pourrait plaider en faveur de la valeur haute de la

m�etallicit�e.

Margon et al. (1988) ont observ�e une �emission proche de 1640

�

A qui, si

elle est attribu�ee �a HeII, indiquerait la pr�esence d'�etoiles WR. Cependant, la

raie HeII�4686 n'a pas �et�e d�etect�ee ni dans leurs spectres, ni dans les nôtres.

IRAS 08339+6517 pr�esente une �emission Ly� mesur�ee �a 1339.5

�

A, avec

un pro�l P-Cygni marqu�e, l'absorption s'�etendant sur pr�es de 1500 km/s sur

l'aile bleue de la raie. Un second pic d'�emission est situ�e �a 1237.76

�

A, au

centre de l'aile absorb�ee (Kunth et al. 1998; Gonzalez Delgado et al. 1998).

4.3.3 Mkn 36

Situ�ee �a un d�ecalage spectral de 646 km/s (De Vaucouleurs et al. 1991),

Mkn 36 (UGCA 225, IRAS F11022+2924

3

, Haro 04) pr�esente une abondance

3. Ce qui montre au demeurant qu'une source IRAS n'est pas toujours tr�es poussi�ereuse
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faible, 12+ log (O=H) � 7:84 (French 1980; Melnick et al. 1988), et peu d'ex-

tinction, E(B-V)�0.08 (French 1980; Salzer et al. 1995). French (1980) a

d�etect�e la raie HeII�4686 dans le spectre de Mkn 36, alors que Kunth & Jou-

bert (1985) ne l'ont pas observ�ee. Nos spectres optiques con�rment l'existence

d'une �emission �etroite HeII�4686 et faible. Ces �el�ements sont toutefois insuf-

�sants pour conclure �a la pr�esence d'�etoiles WR dans cette galaxie (Conti

1991).

Mkn 36 pr�esente une large raie Ly� en absorption. Son pro�l peut être ex-

pliqu�e par la conjugaison des e�ets de l'absorption galactique (logN(HI)=19.7

atomes cm

�2

) et de l'absorption par le gaz neutre (logN(HI)=20.07 atomes cm

�2

)

qu'elle contient (Kunth et al. 1998).

4.3.4 ESO 350-IG038

Le d�ecalage spectral de ESO 350-IG038 (Haro 11) est 6156 km/s (West

et al. 1981). Sa m�etallicit�e est inconnue. A partir des donn�ees de Vader

et al. (1993), en utilisant la m�ethode empirique de Edmunds & Pagel (1984)

calibr�ee par McGaugh (1991), nous avons tent�e d'obtenir une indication

approximative de l'abondance en oxyg�ene: entre 12 + log(O=H) � 7:4 et

12 + log(O=H) � 8:6 selon la partie du diagramme consid�er�ee. L'extinction

interstellaire, mesur�ee par Vader et al. (1993) varie de E(B-V)=0.16 pour la

r�egion A �a E(B-V)=0.41 pour la r�egion B. Ces observations ne permettent

pas de trancher en faveur d'une des valeurs possibles de la m�etallicit�e. La

pr�esence de trois principales r�egions brillantes, �a des vitesses tr�es l�eg�erement

di��erentes, peut sugg�erer une interaction entre nuages (Vader et al. 1993;

Heisler & Vader 1995).

L'observation de la r�egion B de ESO 350-IG038 r�ev�ele une �emission Ly�

dont le pro�l n'est pas clairement un P-Cygni, la descente de l'aile bleu

n'�etant pas tr�es abrupte. Les raies absorb�ees OI�1302

�

A et SiII�1304

�

A sont

d�ecal�ees de -58 km/s par rapport �a la r�egion ionis�ee, mais leur pro�l large sug-

g�ere qu'elles sont le r�esultat de la combinaison de plusieurs raies de d�ecalages

s'�etendant sur pr�es de 100 km/s de part et d'autre du centre d'absorption

(Kunth et al. 1998). L'absorption de la raie Ly� est reproduite par trois com-

posantes de densit�es logN(HI) = 18.81, 19.93, et 20.26 atomes cm

�2

situ�ees

respectivement �a -26, -197 et -330 km/s de la r�egion centrale.

4.3.5 ESO 400-G043

ESO 400-G043 (Fairall 1165, IRAS 20345-3539) a un d�ecalage spectral

d'environ 5900 km/s d'apr�es Bergvall & Olofsson (1986) tandis que Fairall
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Tab. 4.6 { Propri�et�es des galaxies H II observ�ees. Les valeurs de E(B-V)

sont obtenues �a partir du d�ecr�ement de Balmer, les magnitudes proviennent

de De Vaucouleurs et al. (1991). L'origine des autres param�etres est donn�ee

dans le texte.

Galaxies m(B)

a

v(km s

�1

) 12+log(O/H) E(B-V)

Haro 2 13.40 1465 8.45 0.7

IRAS 08339+6517 14.16 5730 ?? 0.55

Mkn 36 15.70 646 7.84 0.08

ESO 350-IG038 14.27 6156 ?? 0.16-0.41

ESO 400-G043 14.22 5900 8.15 0.21-0.34

a

sauf IRAS 08339+6517, m(V)

(1988) a mesur�e 6010 km/s et Pena et al. (1991) 5660 et 5720 km/s respecti-

vement pour les deux composantes nord et sud. Ces derniers ont �egalement

�evalu�e la m�etallicit�e moyenne de cet objet �a 12+log(O/H) � 8.15 et l'extinc-

tion interstellaire, �a partir du d�ecr�ement de Balmer, �a E(B-V) � 0.21 et 0.34,

respectivement pour les r�egions nord et sud.

Les observations de Kunth et al. (1998) �etaient centr�ees sur la r�egion

sud, la plus brillante. Une �emission Ly� asym�etrique pr�esentant un pro�l

P-Cygni a �et�e observ�ee. Les absorptions m�etalliques sont d�ecal�ees vers le

bleu de -252 km/s pour OI�1302

�

A et de -194 km/s pour SiII�1304

�

A. Le

pro�l d'absorption peut être reproduit par un nuage de colonne densit�e de

logN(HI) = 19.7 cm

�2

d�ecal�e de -70 km/s. Une �emission Ly� secondaire a

peut être �et�e d�etect�ee �a -300 km/s, mais le faible signal sur bruit interdit

toute conclusion d�e�nitive.

4.4 Les abondances

Pour chacun des objets, les principales raies ont �et�e mesur�ees, et, dans la

mesure du possible, l'extinction, la temp�erature, la densit�e et l'abondance en

oxyg�ene d�etermin�ees. La vitesse de r�ecession a �egalement �et�e mesur�ee �a par-

tir des raies [SII]��6731; 6716, H�, [OIII]��5007; 4959 et H� (Legrand et al.

1997a, sauf pour Haro 2 o�u seule les trois premi�eres raies ont �et�e utilis�ees

�a cause d'un d�ecalage syst�ematique entre les spectres bleus et rouges). Les

r�esultats sont rassembl�es dans les tables 4.7 �a 4.11. Les mesures faites sur

les spectres int�egr�es obtenus au NTT sont donn�ees uniquement �a titre indi-

catif �a cause de l'incertitude sur la calibration photom�etrique. Nos r�esultats

sont compatibles avec les mesures pr�ec�edement e�ectu�ees et d�ecrites dans le

paragraphe 4.3.
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4.5 Dynamique �a partir de H�

Pour chacun des cinq objets observ�es, la longueur d'onde, l'intensit�e, le

continu sous jacent et la largeur �a mi-hauteur (FWHM) de la raie H� ont �et�e

mesur�es �a di��erentes positions le long de la fente, a�n d'�etudier la variation

spatiale de ces param�etres. Les r�esultats obtenus sont rassembl�es sur les �-

gures 4.2 �a 4.6. La courbe de rotation (dv) a �et�e obtenue �a partir de la mesure

de la longueur d'onde � �a laquelle H� est �emise �a chaque position. La vitesse

0 correspond �a l'endroit o�u l'�emission du continu atteint son maximum. La

longueur d'onde correspondante, �a laquelle H� est �emise est �

0

. La di��erence

de vitesse dv, par rapport �a cette position, est simplement calcul�ee par la

relation:

dv = c

�� �

0

�

0

(4.1)

o�u c est la vitesse de la lumi�ere. L'origine des positions est �egalement

prise au pic du continu. Le trac�e de ces mêmes courbes �a partir des autres

raies des spectres (plus faibles) a fourni des r�esultats compatibles avec les

barres d'erreur adopt�ees.

Par ailleurs, dans le cas d'un nuage de gaz au repos, c'est-�a-dire sans

bulle en expansion, seule l'agitation thermique contribue �a �elargir les raies

d'�emission, et ce ph�enom�ene domine l'�elargissement naturel. Dans ce cas, les

raies pr�esentent un pro�l gaussien. Les �ecarts au pro�l gaussien traduisent

donc les ph�enom�enes dynamiques. Les pro�ls observ�es sont la convolution de

la r�eponse du spectrographe �a une impulsion de Dirac (fonction d'appareil)

et du pro�l \r�eel" des raies. Apr�es nous être assur�e que la fonction d'appareil

�etait une gaussienne et n'entrâ�nait pas outre mesure de \modi�cations" du

pro�l des raies, nous avons compar�e les pro�ls des raies H� de la r�egion cen-

trale de chaque galaxie �a une gaussienne, a�n d'�evaluer la contribution des

�eventuelles bulles en expansion �a l'�elargissement des raies. Pour cela, nous

avons utilis�e les spectres de chaque objet extraits sur la r�egion comparable

aux observations Ly�. La di��erence entre les raies observ�ees et les ajuste-

ments gaussiens donne une id�ee de la contribution des bulles en expansion;

la mesure de la position des r�esidus permet d'�evaluer leur vitesse d'expan-

sion, et celle de leur 
ux donne une indication de la contribution de la bulle

�a la luminosit�e H� totale. Les comparaisons entre les pro�ls observ�es et les

gaussiennes sont donn�ees sur les �gures 4.7 �a 4.11. Les param�etres �evalu�es

des bulles sont donn�es dans la table 4.12.
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4.6 Comparaison des pro�ls H� et Ly�

Pour chacun des objets, les pro�ls H� et Ly� ont �et�e compar�es. Plus

exactement, �a partir de l'�emission H� observ�ee, l'�emission Ly� attendue a

�et�e calcul�ee, puis compar�ee �a celle e�ectivement observ�ee. Pour ce faire, la

m�ethode suivante a �et�e adopt�ee:

{ Les spectres Ly� ont �et�e ramen�es �a la vitesse z�ero par application d'un

d�ecalage doppler compensant celui mesur�e pour l'�emission de la r�egion

HII et indiqu�e dans la table 4.4. Ils ont ensuite �et�e normalis�es par

division par la valeur du continu �a 1225

�

A.

{ Apr�es mesure du 
ux F

0

de H�, les spectres de comparaison contenant

cette raie, c'est-�a-dire extraits sur une r�egion comparable �a l'extension

des observations HST et multipli�es par le rapport des tailles de fente

(cf x4.2), ont �et�e rapport�es �a 1215.68

�

A par application d'un d�ecalage

doppler vers le bleu.

{ Apr�es d�ecalage, le 
ux F de la raie H� a �et�e mesur�ee, puis le spectre

multipli�e par le coe�cient F

0

=F de fa�con �a r�etablir le 
ux initial de

H�.

{ Les spectres H� d�ecal�es ont ensuite �et�e normalis�es �a la valeur du continu

�a 1225

�

A. A�n de s'a�ranchir des di��erences de valeurs du continu �a

H� et Ly� (qui n'ont pas de raison d'être les mêmes), le continu a

�et�e ramen�e �a 0 par soustraction d'une constante (�egale �a 1 puisque les

spectres sont normalis�es). Cette op�eration permet d'appliquer les deux

op�erations suivantes uniquement �a la raie H�.

{ Le spectre H� a ensuite �et�e multipli�e par 8.4, rapport th�eorique entre

les 
ux de Ly� et H� dans le cas B de la th�eorie de la recombinaison

pour une temp�erature de 15000 K (Storey & Hummer 1995).

{ A�n de tenir compte du rougissement, le 
ux H� a �egalement �et�e mul-

tipli�e par:

10

E(B�V )

0:707

[f(H�)�f(Ly�)]

(4.2)

o�u f(H�) et f(Ly�) sont les valeurs de la fonction d'extinction �a H�

et Ly� (donn�ees en table 4.13), et E(B-V) le coe�cient d'extinction

de l'objet consid�er�e. Les trois lois d'extinction (Galaxie, petit et grand

nuage de Magellan) ont �et�e utilis�ees. Les coe�cients d'extinction utili-

s�es sont ceux de la table 4.6.
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{ Les continus �a H� ont ensuite �et�e r�etablis par addition de la constante

1 pr�ec�edemment soustraite.

{ En�n, la fonction de transfert du milieu interstellaire a �et�e obtenue avec

Xvoigt, sur la base des indications de Kunth et al. (1998) concernant

la position et la densit�e du gaz absorbant (voir table 4.5). Les spectres

pr�edits �a partir de H� ont alors �et�e multipli�es par les fonctions de

transfert correspondantes, et les pro�ls superpos�es aux observations

Ly�. Les r�esultats de cette s�erie d'op�erations sont donn�es sur les �gures

4.12 �a 4.19.

Par ailleurs, le 
ux th�eorique Ly� attendu a �et�e �evalu�e en multipliant

les 
ux H� mesur�es (dans les ouvertures correspondantes aux observations

HST) par le rapport th�eorique 8.4 et la valeur du coe�cient d'extinction

pour les trois lois d'extinction (galactique, petit et grand nuage de Magellan).

Pr�ecisons qu'il s'agit l�a de la valeur du 
ux Ly� attendue th�eoriquement au

vu de l'�emission H�, ceci en l'absence de gaz neutre, susceptible de donner

lieu �a des di�usions r�esonantes. Les r�esultats sont consign�es dans la table

4.14.
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Tab. 4.7 { Raies mesur�ees dans Haro 2 �a partir du spectre int�egr�e sur 80

pixels (28"). Les 
ux ont �et�e obtenus en ajustant un pro�l gaussien aux raies.

Raie � continu Flux Erreur eqw fwhm

�

A erg cm

�2

s

�2

�

A

�1

erg cm

�2

s

�2

erg cm

�2

s

�2

�

A

�

A

SII6731 6763.2 2.50E-15 3.95E-14 1.5E-16 -15.8 3.0

SII6716 6748.7 2.51E-15 4.81E-14 1.4E-16 -19.2 3.0

HeI6678 6710.1 2.54E-15 4.24E-15 1.7E-16 -1.7 2.9

NII6583 6614.9 2.58E-15 7.73E-14 2.5E-16 -30.0 2.8

H� 6594.2 2.58E-15 3.91E-13 2.6E-16 -151.4 2.9

NII6548 6579.4 2.58E-15 2.94E-14 2.9E-16 -11.4 4.0

OIII5007 5032.5 3.74E-15 1.87E-13 4.7E-16 -50.1 5.2

OIII4959 4984.4 3.80E-15 6.36E-14 4.0E-16 -16.7 5.2

H� 4886.3 3.60E-15 1.07E-13 4.0E-16 -29.8 5.0

HeI4471 4495.2 4.29E-15 3.26E-15 7.3E-16 -0.76 5.2

OII4363 4386.7 4.20E-15 <4E-15 1E-15 | |

H
 4363.0 4.14E-15 3.89E-14 5.5E-16 -9.4 5.0

H� 4123.1 4.19E-15 1.79E-14 7.2E-16 -4.3 4.7

H� 3990.8 3.98E-15 9.18E-15 7.7E-16 -2.3 4.7

OIII3727 3747.4 3.91E-15 2.35E-13 8.4E-16 -60.2 6.0

v 1440 � 20 km/s

E(B-V) 0.68 � 0.07 (H
/H� et H�/H�)

Te(O

++

) 8700 K � 1000 K(Pagel et al. 1979)

Ne 215 cm

�3

12+log(O/H) 8.5 � 0.1 (Edmunds & Pagel 1984)

Tab. 4.8 { Raies mesur�ees dans IRAS 08339+6517 �a partir du spectre int�egr�e

sur 60 pixels (21"). En raison du fort �elargissement des ailes des raies, les


ux de SII, HeI, NII et H� ont �et�e calcul�es en int�egrant sur l'ensemble du

pro�l.

Raie � continu Flux Erreur eqw fwhm

�

A erg cm

�2

s

�2

�

A

�1

erg cm

�2

s

�2

erg cm

�2

s

�2

�

A

�

A

SII6731 6859.6 6.55E-15 6.3E-14 1.0E-15 -9.3 2.4

SII6716 6844.9 6.35E-15 9.0E-14 1.0E-15 -14.4 2.5

HeI6678 6805.8 5.97E-15 5.3E-15 1.0E-15 -0.89 1.8

NII6583 6709.2 6.08E-15 1.95E-13 6.7E-16 -31.9 2.3

H� 6688.1 6.08E-15 7.48E-13 6.3E-16 -125.4 2.4

NII6548 6673.1 6.08E-15 7.07E-14 7.7E-16 -11.8 3.2

OIII5007 5102.2 6.72E-15 2.77E-13 3.8E-15 -40.1 4.4

OIII4959 5053.4 6.85E-15 9.22E-14 2.7E-15 -13.7 4.5

H� 4954.1 6.32E-15 1.67E-13 2.9E-15 -26.5 4.1

H
 4423.3 5.52E-15 6.01E-14 8.0E-15 -10.8 3.5

OIII3727 3797.8 00000000 3.42E-13 5.4E-14 INDEF 5.4

v 5726 � 15 km/s

E(B-V) 0.54 � 0.09

Te(O

++

) 8500 K � 1000 K (Pagel et al. 1979)

Ne 30 cm

�3

12+log(O/H) 7.4 ou 8.6 � 0.1 (Edmunds & Pagel 1984)
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Tab. 4.9 { Raies mesur�ees dans Mkn 36 �a partir du spectre int�egr�e sur 60

pixels (21"). En raison de l'�elargissement des ailes des raies, les 
ux de SII,

HeI, NII et H� ont �et�e calcul�es en int�egrant sur l'ensemble du pro�l.

Raie � continu Flux Erreur eqw fwhm

�

A erg cm

�2

s

�2

�

A

�1

erg cm

�2

s

�2

erg cm

�2

s

�2

�

A

�

A

SII6731 6745.5 2.78E-16 5.06E-15 5.1E-17 -18.2 1.4

SII6716 6731.1 2.84E-16 6.46E-15 5.6E-17 -22.6 1.4

HeI6678 6692.7 3.05E-16 1.40E-15 4.8E-17 -4.6 1.4

NII6583 6597.8 3.31E-16 2.05E-15 4.1E-17 -6.2 1.4

H� 6577.1 3.51E-16 1.41E-13 4.8E-17 -400.8 1.4

NII6548 6562.3 3.33E-16 7.06E-16 4.3E-17 -2.1 1.4

OIII5007 5017.9 5.80E-16 2.35E-13 1.7E-16 -405.1 3.2

OIII4959 4969.8 6.03E-16 7.90E-14 1.9E-16 -131. 3.2

H� 4871.9 6.24E-16 4.81E-14 1.3E-16 -77.0 3.3

HeII4686 4696.0 6.75E-16 8.70E-16 2.2E-16 -1.3 4.2

HeI4471 4481.5 7.55E-16 1.22E-15 2.2E-16 -1.6 2.4

OII4363 4372.9 8.01E-16 4.47E-15 2.2E-16 -5.6 3.4

H
 4350.0 8.07E-16 2.28E-14 2.2E-16 -28.3 3.3

H� 4110.8 9.57E-16 1.11E-14 1.9E-16 -11.6 3.1

H� 3977.7 1.03E-15 1.16E-14 3.4E-16 -11.2 4.5

NeIII3869 3877.1 1.06E-15 1.97E-14 2.4E-16 -18.6 3.3

HI3889 3897.4 1.05E-15 8.72E-15 2.5E-16 -8.3 3.2

HI3835 3843.7 1.09E-15 2.40E-15 2.6E-16 -2.2 2.9

OIII3727 3735.7 1.12E-15 6.20E-14 4.0E-16 -55.5 4.9

v 655 � 10 km/s

E(B-V) 0.06 � 0.03 (H�/H�)

Te(O

++

) 15000 K � 800 K

Ne 170 cm

�3

12+log(O/H) 7.82 � 0.03
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Tab. 4.10 { Raies mesur�ees dans ESO 350-IG038 �a partir du spectre int�egr�e

sur 60 pixels (17"). Les raies ont �et�e mesur�ees en ajustant une gaussienne

(sauf H� int�egr�ee directement).

Raie � continu Flux Erreur eqw fwhm

�

A erg cm

�2

s

�2

�

A

�1

erg cm

�2

s

�2

erg cm

�2

s

�2

�

A

�

A

OII7331 7480.0 1.34E-16 1.18E-15 9E-17 -8.8 5.9

OII7320 7469.9 1.34E-16 1.46E-15 9E-17 -10.9 5.7

ArIII7136 7281.8 1.53E-16 3.38E-15 9E-17 -22.1 4.8

HeI7065 7209.8 1.45E-16 1.32E-15 9E-17 -9.1 4.3

SII6731 6869.1 1.53E-16 6.60E-15 9E-17 -43.1 4.6

SII6716 6854.1 1.46E-16 7.38E-15 9E-17 -49.9 4.7

HeI6678 6815.1 1.47E-16 1.41E-15 6E-14 -9.5 5.3

NII6583 6718.3 1.51E-16 1.48E-14 4E-16 -97.5 4.5

H� 6697.6 1.46E-16 1.05E-13 9E-16 -717.3 4.6

NII6548 6682.4 1.45E-16 5.68E-15 3E-16 -39.1 5.7

ArIV+FeII6434 6565 1.90E-16 1.46E-15 1E-16 -7.7 16.5

OI+NII6364 6494.6 1.52E-16 5.30E-16 1E-16 -3.5 4.1

OI6300 6429.6 1.31E-16 1.79E-15 9E-17 -13.7 4.9

SIII6312 6441.6 1.37E-16 5.99E-16 6E-17 -4.4 6.3

HeI5876 5996.9 1.58E-16 3.80E-15 2E-17 -24.1 4.2

OIII5007 5110.9 3.21E-16 1.19E-13 3E-16 -370.4 3.4

OIII4959 5061.9 2.92E-16 4.02E-14 3E-16 -137.5 3.3

H� 4962.2 3.43E-16 3.43E-14 2E-16 -100.2 3.5

HeI4471 4563.6 5.09E-16 1.74E-15 9E-17 -3.4 3.1

OII4363 4451.7 6.48E-16 2.16E-15 3E-16 -3.3 6.2

H
 4428.9 7.80E-16 3.62E-14 1E-15 -46.4 4.4

v 6195 � 40 km/s

E(B-V) non d�etermin�e

Te(O

++

) non d�etermin�ee

Ne non d�etermin�ee

12+log(O/H) non d�etermin�e
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Tab. 4.11 { Raies mesur�ees dans ESO 400-G043 �a partir du spectre int�egr�e

sur 60 pixels (17"). Les raies ont �et�e mesur�ees en ajustant une gaussienne

(sauf H� int�egr�ee directement).

Raie � continu Flux Erreur eqw fwhm

�

A erg cm

�2

s

�2

�

A

�1

erg cm

�2

s

�2

erg cm

�2

s

�2

�

A

�

A

OII7331 7473.5 1.03E-16 3.37E-16 4E-17 -3.3 3.3

OII7320 7462.5 9.12E-17 5.31E-16 4E-17 -5.8 3.3

ArIII7136 7275.1 1.08E-16 1.21E-15 4E-17 -11.1 2.6

HeI7065 7203.0 1.08E-16 3.74E-16 4E-17 -3.5 2.4

SII6731 6862.0 1.30E-16 1.69E-15 8E-17 -20.8 2.5

SII6716 6847.3 1.19E-16 3.84E-15 8E-17 -32.1 2.6

HeI6678 6808.4 1.06E-16 4.99E-16 4E-17 -4.7 2.5

NII6583 6711.8 1.22E-16 3.16E-15 1E-16 -25.9 2.5

H� 6690.8 1.26E-16 4.15E-14 1E-16 -329.4 2.5

NII6548 6675.7 1.23E-16 9.42E-16 1E-16 -7.7 2.5

OI+NII6364 6487.9 1.11E-16 2.15E-16 4E-17 -1.9 1.9

OI6300 6423.0 1.05E-16 7.56E-16 4E-17 -7.2 2.4

SIII6312 6435.6 1.04E-16 2.41E-16 4E-17 -2.3 3.0

HeI5876 5990.1 1.27E-16 1.55E-15 4E-17 -12.2 2.2

OIII5007 5104.2 2.86E-16 5.86E-14 2E-16 -204.8 2.0

OIII4959 5055.3 2.45E-16 1.98E-14 2E-16 -81.1 2.0

H� 4955.7 3.06E-16 1.63E-14 2E-16 -53.2 2.0

OII4363 4436.4 8.10E-16 4.73E-15 2E-16 -5.9 2.8

H
 4422.9 9.06E-16 2.00E-14 2E-16 -22.1 3.0

H� 4181.1 1.16E-15 5.17E-15 3E-16 -4.5 1.4

NIII4097 4070.1 1.18E-15 1.12E-14 4E-16 -9.5 2.3

v 5837 � 20 km/s

E(B-V) non d�etermin�e

Te(O

++

) non d�etermin�ee

Ne non d�etermin�ee

12+log(O/H) non d�etermin�e

Tab. 4.12 { Param�etres d�etermin�es �a partir de la comparaison entre les pro�ls

H� observ�es et une gaussienne. La seconde colonne donne le 
ux total de la

raie, la troisi�eme le 
ux de la gaussienne ajust�ee sur le coeur de la raie, la

quatri�eme et la cinqui�eme le d�ecalage et le 
ux des r�esidus apr�es soustraction

de la gaussienne. La derni�ere colonne indique la contribution (en pourcents)

des ailes au 
ux total de la raie.

Objet F

tot

(H�) F

gauss

(H�) V

res

(km/s) F (res) 100*F (res)/F

tot

(H�)

Haro 2 1.91E-13 1.82E-13 -150 4.1E-15 2.1

+160 4.8E-15 2.5

IRAS 08339+6517 3.98E-13 3.30E-13 -140 2.1E-14 5.3

+140 4.2E-14 10.6

Mkn 36 3.32E-14 3.15E-14 -70 1.2E-15 3.6

+80 9.1E-16 2.7

ESO 350-IG038 8.05E-14 7.29E-14 -180 3.6E-15 4.5

+190 4.8E-15 6.0

ESO 400-G043 2.29E-14 2.13E-14 -110 4.7E-16 2.1

+100 1.1E-15 4.8
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Fig. 4.2 { Pro�ls spatiaux de Haro 2 obtenus �a partir de la raie H�. L'axe

gauche, relatif �a la courbe de rotation, est gradu�e en km/s. Les dv positif

indiquent un d�ecalage vers le rouge, donc les partie de la galaxie s'�eloignant

de l'observateur. L'axe droit, relatif au 
ux de la raie H� et au continu sous

jacent, est gradu�e en erg cm

�2

s

�2

pour le 
ux et en erg cm

�2

s

�2

�

A

�1

pour le

continu. Ce dernier est multipli�e par le facteur indiqu�e le long de l'axe droit.

L'�echelle de largeur �a mi-hauteur (FWHM) va de 0 �a 5.



4.6. COMPARAISON DES PROFILS H� ET LY� 49

-5 0 5

Fig. 4.3 { Pro�ls spatiaux de IRAS 08339+6517 obtenus �a partir de la raie

H�. Les unit�es et la graduation sont les mêmes que sur la �gure 4.2
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Fig. 4.4 { Pro�ls spatiaux de Mkn 36 obtenus �a partir de la raie H�. Les

unit�es et la graduation sont les mêmes que sur la �gure 4.2
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Fig. 4.5 { Pro�ls spatiaux de ESO 350-IG038 obtenus �a partir de la raie H�.

Les unit�es et la graduation sont les mêmes que sur la �gure 4.2
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Fig. 4.6 { Pro�ls spatiaux de ESO 400-G043 obtenus �a partir de la raie H�.

Les unit�es et la graduation sont les mêmes que sur la �gure 4.2
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Fig. 4.7 { Comparaison du pro�l H� observ�e dans Haro 2 �a une gaussienne.

L'ouverture correspond �a celle des observations HST. Les longueurs d'ondes

sont exprim�ees en

�

A et le 
ux en erg=cm

2

=s=

�

A.

Fig. 4.8 { Comparaison du pro�l H� observ�e dans Mkn 36 �a une gaussienne.

Les unit�es sont les mêmes que sur la �gure 4.7.
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Fig. 4.9 { Comparaison du pro�l H� observ�e dans IRAS 08339+6517 �a une

gaussienne. Les unit�es sont les mêmes que sur la �gure 4.7.

Fig. 4.10 { Comparaison du pro�l H� observ�e dans ESO 350-IG038 �a une

gaussienne. Les unit�es sont les mêmes que sur la �gure 4.7.
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Fig. 4.11 { Comparaison du pro�l H� observ�e dans ESO 400-G063 �a une

gaussienne. Les unit�es sont les mêmes que sur la �gure 4.7.

Tab. 4.13 { Valeurs de la fonction d'extinction �a H� et Ly� utilis�ees.

Fonction f(H�) f(Ly�) (f(H�)-f(Ly�))/0.707

Galaxie -0.309 1.773 -2.945

Grand Nuage -0.301 2.846 -4.451

de Magellan (GNM ou LMC)

Petit Nuage -0.293 3.879 -5.901

de Magellan (PNM ou SMC)
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Tab. 4.14 { Comparaison des 
ux Ly� pr�edits �a partir de H� et e�ective-

ment mesur�es avec HST. Les 
ux sont exprim�es en erg=cm

2

=s. La premi�ere

colonne donne le nom de l'objet et l'extinction mesur�ee. La seconde colonne

indique le 
ux H� observ�e. La troisi�eme, la pr�ediction du 
ux Ly� �a partir

du 
ux H�, respectivement sans extinction (ligne 1), dans le cas d'une loi

d'extinction galactique (2�eme ligne), grand nuage de Magellan (3�eme ligne)

et petit nuage de Magellan (4�eme ligne). En colonne 4 est port�e le 
ux pr�edit

apr�es application de la fonction de transmission du gaz neutre. Dans la co-

lonne 5 est indiqu�e le 
ux Ly� mesur�e par HST. Les deux derni�ere colonnes

indiquent le rapport entre le 
ux Ly� observ�e et le 
ux pr�edit avec et sans

absorption par le gaz neutre.

Objet F

obs

(H�) F

sansHI

pred

(Ly�) F

avecHI

pred

(Ly�) F

obs

(Ly�)

F

obs

(Ly�)

F

sansHI

pred

(Ly�)

F

obs

(Ly�)

F

avecHI

pred

(Ly�)

SANS EXT SANS EXT SANS EXT SANS EXT

GAL GAL GAL GAL

GNM (LMC) GNM (LMC) GNM (LMC) GNM (LMC)

PNM (SMC) PNM (SMC) PNM (SMC) PNM (SMC)

Haro 2 1.91E-13 1.60E-12 1.4E-13 6.0E-14 0.04 0.4

0.2 4.12E-13 3.2E-14 0.15 1.9

2.06E-13 1.4E-14 0.29 4.3

1.06E-13 5.0E-15 0.57 12

0.7 1.39E-14 nm 4.32

1.23E-15 nm 49

1.18E-16 nm 508

IRAS 08339+6517 3.98E-13 3.34E-12 2.8E-13 5.6E-14 0.02 0.2

0.55 8.02E-14 5.5E-15 0.7 10

1.19E-14 nm 4.7

1.90E-15 nm 29

Mkn 36 3.32E-14 2.79E-13 0 0 0 1

0.08 1.62E-13 0 0 1

1.23E-13 0 0 1

9.41E-14 0 0 1

ESO 350-IG038 8.05E-14 6.76E-13 2.5E-14 1.8E-14 0.03 0.7

0.16 2.28E-13 8.2E-15 0.08 2.1

1.31E-13 4.6E-15 0.14 3.9

7.69E-14 2.5E-15 0.23 7.2

0.41 4.19E-14 1.1E-15 0.43 16

1.01E-14 nm 1.78

2.57E-15 nm 7

ESO 400-G043 2.29E-14 1.92E-13 1.0E-13 3.1E-14 0.16 0.3

0.21 4.62E-14 2.4E-14 0.67 1.3

2.23E-14 1.2E-14 1.39 2.6

1.11E-14 5.7E-15 2.8 5.4

0.34 1.91E-14 9.8E-15 1.62 3.2

5.89E-15 2.8E-15 5.3 11

1.89E-15 7.5E-16 16 41
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4.7 Interpr�etation et discussion

4.7.1 HARO 2

La �gure 4.2 donne la variation spatiale des di��erents param�etres mesur�es

�a partir de la raie H�. Tout d'abord, on constate que le pic d'�emission de

la raie H� ne co��ncide pas avec le maximum de l'�emission du continu. Le

d�ecalage est de l'ordre de la seconde d'arc. Ce ph�enom�ene est courant dans

les galaxies �a sursaut de formation stellaire.

La courbe de rotation, si elle semble caract�eristique d'une rotation solide

dans les 8" autour du pic d'�emission du continu, pr�esente deux anomalies,

relativement sym�etriques, situ�ees �a 12-13" de part et d'autre de la r�egion

centrale. A ces positions, la vitesse du gaz �emettant H� varie brusquement

pour revenir �a des valeurs proches de celle mesur�ee dans la r�egion centrale.

Ce ph�enom�ene sugg�ere, �a ces positions, la pr�esence de gaz ne participant pas

au mouvement de rotation global de la galaxie. Nous avons sugg�er�e (Legrand

et al. 1997a) qu'il s'agissait l�a de la partie ionis�ee d'une bulle en expansion

produite par la r�egion de formation stellaire centrale. Ces anomalies appa-

raissant �a partir de 3.5" de la r�egion centrale, on peut consid�erer qu'en de�ca

de cette distance, l'�emission H� est domin�ee par la r�egion HII centrale, et

qu'au del�a, la contribution de la bulle devient de plus en plus importante.

On peut donc raisonnablement estimer le rayon de la r�egion HII centrale �a

3.5", valeur en accord avec l'estimation (3") de Lequeux et al. (1995). Par

ailleurs, la position o�u la vitesse revient �a une valeur comparable �a celle de

la r�egion centrale, peut être interpr�et�ee comme correspondant �a la \surface"

de la bulle en expansion. Si tel est bien le cas, cela permet de limiter la taille

de la bulle en expansion �a 13" de rayon, soit 1.23 kpc (H

0

= 75 km=s=Mpc).

La comparaison du pro�l de la raie H� avec une gaussienne (�gure 4.7 et

table 4.12) indique que la contribution de la bulle en expansion est de l'ordre

de 4-5 % en 
ux et sa vitesse d'environ 160 km/s. Cette derni�ere valeur

apparâ�t en excellent accord avec les mesures des raies d'absorption dans cet

objet (170 km/s) r�ealis�ees par Kunth et al. (1998) et r�esum�ees dans la table

4.4. La l�eg�ere di��erence entre la valeur de la contribution de la bulle donn�ee

ici et celle (6-7 %) rapport�ee par Legrand et al. (1997a) est essentiellement

due �a la di��erence de taille des r�egions sur lesquelles les spectres ont �et�e

extraits (7" pour Legrand et al. 1997a, et 1.75" ici). L'�elargissement de

l'aile bleue semble plus important que celui de l'aile rouge. Ce ph�enom�ene

peut s'expliquer par le fait que les photons provenant de la partie arri�ere de

la bulle (donc responsables de l'aile rouge) doivent traverser l'ensemble de la

galaxie, en particulier la r�egion centrale, et de ce fait subissent l'extinction

interstellaire due aux poussi�eres, avant de nous parvenir. Au contraire, les
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photons �emis par la partie avant de la bulle, donc responsables de l'aile bleue,

quittent imm�ediatement la galaxie, et de ce fait sont moins d�etruits que les

pr�ec�edents. Ceci explique l'assym�etrie des ailes de H�.

En utilisant une vitesse d'expansion de la bulle de 170 km/s et une taille

de 1.26 kpc, le temps dynamique caract�eristique de la bulle est de l'ordre de

7 millions d'ann�ees, en relativement bon accord avec l'âge estim�e par Mas-

Hesse & Kunth (1998) pour le sursaut de formation stellaire actuel (environ

5 millions d'ann�ees).

L'�energie cin�etique du gaz neutre \pouss�e" par la bulle peut être estim�e

par la relation:

E

k

(HI) =

1

2

4�r

2

N(HI)m

p

v

2

(4.3)

o�u r et v sont respectivement le rayon et la vitesse d'expansion de la bulle,

N(HI) la densit�e de colonne du gaz neutre, et m

p

la masse du proton. Le-

queux et al. (1995) ont �evalu�e la densit�e de colonne du gaz neutre sur la

ligne de vis�ee �a N(HI) = 7 10

19

cm

�2

. En utilisant les valeurs cit�ees pr�ec�e-

demment, on trouve E

k

(HI) = 3:27 10

54

erg pour une masse de gaz neutre en

expansion de 6 10

6

M

�

.

Par ailleurs, le mod�ele de Weaver et al. (1977) permet d'�evaluer les dif-

f�erents param�etres de la bulle. Rappelons que ce cas id�ealis�e consid�ere une

bulle en expansion adiabatique dans un milieu de densit�e uniforme, cr�ee

par une injection continue d'�energie. A l'aide des �equations 2.3 et 2.4, nous

avons calcul�e la vitesse et le rayon de la bulle, a�n de comparer ces valeurs

�a celles d�etermin�ees observationnellement. Le taux d'injection d'�energie m�e-

canique, a �et�e �evalu�e, �a l'aide du mod�ele de Cervino & Mas-Hesse (1998), �a

4:34 10

41

erg=s pour un sursaut d'âge estim�e �a 5 millions d'ann�ees. La densit�e

du milieu interstellaire a �et�e �x�ee, relativement arbitrairement, �a 0:3 cm

�3

(Marlowe et al. 1995; Martin 1998). Sous ces conditions, nous avons trouv�e:

R

bulle

= 1:2 kpc et v

bulle

= 145 km=s. Ces r�esultats sont, si l'on tient compte

des di��erentes incertitudes, en bon accord avec les valeurs d�eduites observa-

tionnellement.

Nous avons �egalement utilis�e le mod�ele de Weaver et al. (1977) pour

�evaluer la densit�e du milieu interstellaire, sur la ligne de vis�ee et perpendicu-

lairement, �a partir des donn�ees observationnelles. Il semble en e�et probable

que l'expansion de la bulle ne soit pas sym�etrique. En e�et, Lequeux et al.

(1995) n'ont pas d�etect�e de gaz neutre �a vitesse syst�emique de la galaxie.

Ceci sugg�ere que la bulle, dans notre direction, atteint les limites ext�erieures

de la galaxie, et que l'ensemble du HI sur la ligne de vis�ee est \pouss�e" par

la bulle. Dans ce cas, la densit�e sur la ligne de vis�ee doit être relativement

faible, la vitesse d'expansion assez �elev�ee, et l'extension de la bulle assez

grande. La vitesse d'expansion de la bulle �etant mesur�ee suivant la ligne de
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vis�ee, nous avons utilis�e cette valeur pour d�eterminer la densit�e suivant cette

direction. D'autre part, suivant la direction perpendiculaire a la ligne de vi-

s�ee, la bulle est susceptible de s'�etendre dans la direction du grand axe de la

galaxie, donc dans un milieu de plus forte densit�e. On peut alors s'attendre

�a ce que la vitesse d'expansion et la taille de la bulle soient plus faibles. Le

rayon de la bulle ayant �et�e mesur�e suivant cette direction, c'est cette donn�ee

que nous avons utilis�ee pour contraindre la densit�e. La densit�e, sur la ligne

de vis�ee a ainsi �et�e �evalu�ee �a 0:10 (en utilisant v = 170 km=s), et �a 0:36 cm

�3

perpendiculairement (en prenant R = 1:26 kpc).

La comparaison du 
ux Ly� observ�e �a celui pr�edit �a partir de la raie H�

(table 4.14) montre que, selon la loi d'extinction et la valeur du coe�cient

d'extinction utilis�es, ces deux valeurs peuvent être en accord. Par ailleurs, la

comparaison des pro�ls pr�evus et observ�es (�gures 4.12 et 4.13) indique que

l'extinction a�ectant la raie Ly� doit être inf�erieure �a E(B-V)=0.2 . De plus,

la raie Ly� observ�ee pr�esente une aile rouge s'�etendant dans tous les cas plus

loin que celle pr�evue �a partir de H�. Ce ph�enom�ene indique la pr�esence de

photons Ly� suppl�ementaires, d�ecal�es vers le rouge. Ces derniers pourraient

consister en des photons �emis par la r�egion centrale, dans la direction op-

pos�ee �a l'observateur, et r�etro-di�us�es par la partie \arri�ere" de la bulle en

expansion. Cette hypoth�ese, avanc�ee par Lequeux et al. (1995) sur la seule

base du pro�l Ly� semble confort�ee par la comparaison de ce dernier avec la

raie H� (Legrand et al. 1997a).

4.7.2 IRAS 08339+6517

La variation spatiale des di��erents param�etres mesur�es �a partir de la raie

H� est donn�ee par la �gure 4.3. On constate un d�ecalage d'environ 1" entre

le maximum de l'�emission n�ebulaire et celui de l'�emission continue. La courbe

de rotation semble caract�eristique d'une rotation solide, et ne pr�esente pas

d'anomalie particuli�ere, si ce n'est un tr�es l�eger changement de pente, �a peine

signi�catif, sym�etrique par rapport au pic d'�emission du continu, et situ�e �a

pr�es de 1.5" (560 pc) de celui-ci. Ces �el�ements sont insu�sants pour inf�erer

la pr�esence d'une bulle en expansion et �evaluer ses caract�eristiques. Si elle

existe, la bulle peut alors:

{ H1: Soit participer �a la rotation d'ensemble de la galaxie.

{ H2: Soit être de dimension sup�erieure �a l'extension de nos mesures.

{ H3: Soit avoir une contribution su�samment faible pour être \mas-

qu�ee" par l'�emission de l'ensemble de la galaxie. Dans ce cas, contrai-

rement �a ce qui est observ�e dans Haro 2, il n'y aurait pas de r�egion
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o�u l'�emission de la bulle contribue majoritairement �a l'�emission H�. La

r�egion HII centrale serait donc plus �etendue que la taille de la bulle. Les

l�eg�eres in
exions de la courbe de rotation susmentionn�ees pourraient

indiquer la limite de la bulle dont la contribution pourrait \tirer" tr�es

l�eg�erement les raies vers des vitesses plus faibles, cr�eant ainsi l'in
�e-

chissement de la courbe de rotation.

La variation de la largeur �a mi-hauteur de H�, relativement faible, ne

fourni pas d'indications suppl�ementaires. Toutefois, le pro�l de la raie H�

apparâ�t tr�es �elargi par rapport �a une simple gaussienne (�gure 4.9), indi-

quant la pr�esence d'une source de photons suppl�ementaire, d�ecal�ee par rap-

port �a la r�egion centrale. Il s'agit l�a d'un argument en faveur de l'existence

d'une bulle en expansion. Les mesures report�ees dans la table 4.12, indiquent

que cette bulle doit avoir une vitesse d'expansion de l'ordre de 150 km/s, et

contribuer pour pr�es de 15% au 
ux total de H�. La contribution des ailes

diminue l�eg�erement �a mesure que l'on s'�eloigne du centre de la galaxie, mais

reste n�eanmoins de l'ordre de 10 % du 
ux total.

La m�etallicit�e de IRAS 08339+6517 peut être de 1/2 Z

�

ou de 1/30�eme

Z

�

. Pour ces deux cas, la largeur �equivalente de la raie H�, mesur�ee dans

la table 4.8, indique respectivement un âge de 5.5 ou 10 millions d'ann�ees.

L'expansion d'une bulle �a 150 km/s pendant 5.5 millions d'ann�ees entrâ�ne

un rayon �nal de celle-ci de pr�es de 850 pc, tandis que apr�es 10 millions

d'ann�ees sa taille atteint 1.5 kpc. Nos observations de la raie H� s'�etendent

sur pr�es de 14", soit, �a la distance de IRAS 08339+6517 et en prenant H

0

=

75 km=s=Mpc, plus de 5 kpc (en diam�etre). Leur extension est donc largement

su�sante pour englober une �eventuelle bulle. Ceci semble donc permettre

d'�eliminer l'hypoth�ese H2.

Les raies d'absorption de OI 1302 et SiII 1304 n'ont pas �et�e d�etect�ees par

Kunth et al. (1998), interdisant la d�etermination d'une vitesse d'expansion

de la bulle par ces observations. La non d�etection de ces raies en absorption

peut sugg�erer soit une abondance extrêmement faible, soit une tr�es faible

densit�e de colonne de gaz neutre sur la ligne de vis�ee. En e�et, les potentiels

d'ionisation de OI et SiII sont respectivement 13.61 et 16.34, proches de celui

de l'hydrog�ene (13.6 ev), aussi ces esp�eces chimiques existent principalement

dans le gaz HI. La premi�ere possibilit�e semble exclue, d'une part par la forte

extinction indiquant un fort contenu en poussi�eres et sugg�erant une forte m�e-

tallicit�e, et d'autre part par le fait que ces raies sont d�etect�ees même dans des

objets de tr�es faible m�etallicit�e, comme IZw 18. L'hypoth�ese d'une faible den-

sit�e de colonne de gaz HI sur la ligne de vis�ee semble donc la plus probable.

Le gaz HI sur la ligne de vis�ee est trahi par l'absorption Ly� qu'il produit.

Le seul gaz neutre d�etect�e est celui produisant l'absorption de l'aile de la raie
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Tab. 4.15 { Param�etres estim�es pour la bulle de IRAS 08339+6517

Z(Z

�

) t

6

M

st

(M

�

) E

k

(erg=s) V (km=s) R (kpc)

1/30 10 8:15 10

7

2:17 10

42

150 1.77

1/2 5.5 2:67 10

7

8:96 10

41

160 2.12

Ly�, sa densit�e de colonne est estim�ee �a logN(HI) = 19:9 cm

�2

. Par ailleurs,

compte tenu du rapport signal sur bruit des observations HST, la limite su-

p�erieure en densit�e de colonne de OI, impos�ee par la non d�etection de la raie

OI 1302, est logN(OI) < 14:3 cm

�2

(Kunth et al. 1998). Ceci implique une

limite sup�erieure de l'abondance en oxyg�ene de 12+log (O/H)=6.4, tr�es inf�e-

rieure aux estimations de la m�etallicit�e de IRAS 08339+6517. Cette tendance

�a mesurer une abondance plus faible dans le gaz en expansion que dans la r�e-

gion HII centrale se retrouve pour l'ensemble des objets observ�es par Kunth

et al. (1998). Ceci peut être soit l'indication que ce gaz n'est pas encore en-

richi par la formation stellaire centrale, soit que des erreurs syst�ematiques

entachent la d�etermination des abondances �a partir des raies de OI 1302 et

SiII 1304 et de Ly�. Ce dernier point, discut�e par Kunth et al. (1998), est

illustr�e par la controverse concernant IZw 18, qui a vu les estimations de

Kunth et al. (1994) mod�er�ees par Pettini & Lipman (1995) puis in�rm�ees

par Van Zee et al. (1998). Il semble donc di�cile d'utiliser ces donn�ees pour

contraindre l'abondance de cet objet.

L'âge �evalu�e pr�ec�edemment, selon la m�etallicit�e, peut être 5.5 ou 10 mil-

lions d'ann�ees. Le 
ux H� donn�e dans la table 4.8 permet, �a l'aide des

mod�eles de Cervino (1998), d'�evaluer la masse d'�etoiles form�ee lors du sur-

saut de formation stellaire actuel �a respectivement 8:15 10

7

et 2:67 10

7

M

�

pour une m�etallicit�e de 1/30�eme solaire ou 1/2 solaire. En utilisant ces va-

leurs, le taux d'injection d'�energie m�ecanique est respectivement 2:17 10

42

ou

8:96 10

41

erg=s. En utilisant la même densit�e que dans le cas de Haro 2, les

relations 2.3 et 2.4 de Weaver et al. (1977) permettent d'�evaluer la taille de la

bulle et sa vitesse d'expansion. Les param�etres sont rassembl�es dans la table

4.15.

Ces param�etres sont en excellent accord avec l'estimation de la vitesse

mesur�ee �a partir de ailes de H�, et ne permettent pas de trancher en faveur

d'une des deux m�etallicit�es possibles. La taille des bulles ainsi pr�edites est

pr�es de 4 fois sup�erieure �a la position des in
�echissements dans la courbe de

rotation, indiquant que ces in
exions ne sont vraisemblablement pas dues �a

la pr�esence d'une bulle.

La comparaison du 
ux Ly� observ�e �a celui pr�edit �a partir de la raie H�

(table 4.14) montre que, selon la loi d'extinction et la valeur du coe�cient

d'extinction utilis�es, ces deux valeurs peuvent être en accord. Cependant, les

observations H� n'�etaient pas de qualit�e photom�etrique ce qui a pu entrai-
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ner une sous estimation du 
ux de cette raie. Cela aurait alors tendance �a

favoriser une loi d'extinction de type LMC ou SMC.

L'application de la fonction de transmission du gaz neutre, d�etermin�ee �a

partir des observations Ly� (�gure 4.14) semble indiquer une extinction de

Ly� tr�es faible. Toutefois, l'incertitude sur la valeur du 
ux H�, due �a la

qualit�e m�ediocre des observations, mod�ere fortement cette conclusion.

Bien que la raie H� pr�esente des ailes fortement �elargies par rapport �a

une gaussienne, la raie Ly� observ�ee s'�etend dans tous les cas plus loin dans

le rouge que celle pr�edite �a partir de H�. Ceci sugg�ere la pr�esence d'une

source de photons Ly� suppl�ementaire, reculant par rapport �a l'observateur,

que nous attribuons, comme pour Haro 2, �a la r�etrodi�usion des photons

Ly� �emis par la r�egion centrale sur la partie arri�ere de la bulle en expansion.

Ceci dit, la partie centrale de l'�emission Ly� pr�edite �a partir de H� est

moins absorb�ee que celle observ�ee avec HST. Ceci peut sugg�erer un possible

d�ecalage de H� vers le bleu l�eg�erement trop important lors du calcul de

l'�emission Ly� attendue. Toutefois, nous avons v�eri��e que cela ne su�sait

pas �a compenser totalement l'exc�es, dans l'aile rouge, de Ly� observ�e.

Par ailleurs, l'�emission Ly� observ�ee pr�esente un pic secondaire, au mi-

lieu du pro�l d'absorption, d�ecal�e d'environ 200 km/s par rapport au pic

principal. Son intensit�e est environs 10 fois inf�erieure �a celle du pic principal.

Cette particularit�e ne se retrouve pas sur les observations H�. Notons que

la raie [NII]�6548, clairement visible sur nos spectres, repr�esente �a peu pr�es

10% du 
ux H�, par cons�equent, si un pic secondaire de H�, comparable

�a celui observ�e �a Ly�, avait �et�e pr�esent entre [NII]�6548 et H�, nous l'au-

rions d�etect�e. L'origine de ce pic secondaire r�eside donc vraisemblablement

dans la particularit�e de Ly� d'être une raie r�esonante. L'origine de ce type

d'�emission peut s'expliquer dans le cadre du mod�ele de bulle d�evelopp�e par

Tenorio-Tagle et al. (1999) dont le principe est r�esum�e par une �gure en

annexe.

4.7.3 Mkn 36

La �gure 4.4 donne la variation spatiale des di��erents param�etres mesu-

r�es �a partir de la raie H�. On constate la pr�esence de deux pic asym�etriques

d'�emission H�, situ�es �a peu pr�es �a 2-3" (90-125 pc) de part et d'autre du

pic d'�emission du continu. La courbe de rotation, tr�es chaotique, pr�esente un

pic en vitesse centr�e sur le pic secondaire d'�emission H�, et une d�epression

de part et d'autre de ce pic. Toutefois, la di��erence des vitesses reste relati-

vement faible (moins de 20 km/s). La largeur �a mi-hauteur de H� pr�esente

son maximum �a la même position que le pic secondaire de H�. Les parties

externes peuvent être compatibles avec une rotation solide de la galaxie.
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Les observations HST de Ly� de Kunth et al. (1998) indiquent la pr�e-

sence d'une grande quantit�e de gaz neutre, �a une vitesse proche de la vitesse

syst�emique de la galaxie, responsable de la destruction totale de la raie Ly�.

Ces r�esultats sont con�rm�es par l'observation des raies d'absorption OI 1302

et SiII 1304 �a faible vitesse (table 4.4).

La comparaison du pro�l H� avec une gaussienne montre un l�eger �elar-

gissement des ailes de la raie (�gure 4.8) susceptible de traduire la pr�esence

de gaz se d�epla�cant �a pr�es de 70 km/s par rapport �a la r�egion centrale.

Contrairement aux autres objets, H� dans Mkn 36 est plus �elargie sur son

aile rouge que sur son aile bleue (�gure 4.8 et table 4.12). L'interpr�etation

donn�ee pour Haro 2, et valide pour les autres objets, qui attribuait l'�elar-

gissement asym�etrique des ailes �a une bulle en expansion, semble a premi�ere

vue ici inadapt�ee. Toutefois, l'extinction interstellaire dans Mkn 36 est tr�es

faible (E(B-V)=0.08), aussi les photons �emis par la partie arri�ere d'une pos-

sible bulle ne seraient que tr�es peu d�etruits. De plus, rien n'assure que, si

elle existe, la bulle soit sym�etrique, c'est-�a-dire que les �emissions de la partie

avant et arri�ere aient des intensit�es comparables. Si tel n'est pas le cas, l'asy-

m�etrie des ailes de H� pourrait simplement re
�eter l'asym�etrie de la bulle,

qui pr�esenterait alors une �emission plus intense en provenance de sa partie

arri�ere que de sa partie avant.

La courbe de rotation indique, a la position du pic d'�emission H� secon-

daire, la pr�esence d'un nuage de gaz \tombant" sur la galaxie. Ceci semble en

accord avec l'observation des absorptions dues �a OI 1302 et SiII 1304 �a des vi-

tesses l�eg�erement positives. L'augmentation de la largeur �a mi-hauteur de H�,

corr�el�ee avec la position de ce nuage, sugg�ere soit une dispersion de vitesse

plus grande en son sein que dans les autres parties de la galaxie, soit qu'il se

superpose avec de la mati�ere interstellaire au repos. Ces indications plaident

contre l'existence d'une bulle en expansion, ou tout au moins montrent que si

celle-ci existe, elle n'a pas atteint les limites ext�erieures de la galaxie puisqu'il

subsiste du gaz \tombant" lentement vers les r�egions centrales sur la ligne

de vis�ee.

D'autre part, Mas-Hesse & Kunth (1998) ont montr�e que la masse d'�etoiles

massives (2-120 M

�

) form�ee dans cet objet, au cours du sursaut de formation

stellaire actuel, est relativement faible (9:23 10

3

), et que l'âge de ce dernier est

de l'ordre de 3 millions d'ann�ees. Cela entrâ�ne un taux d'injection d'�energie

cin�etique de 1:67 10

38

erg/s (Cervino 1998). L'application du mod�ele de Wea-

ver et al. (1977), avec ces param�etres, indique que la bulle produite devrait

avoir un rayon et une vitesse d'expansion respectivement de l'ordre de 180

pc et 35 km/s. Ces r�esultats montrent que les dimensions de la bulle cr�ee

par l'�episode de formation stellaire actuel restent modestes et que, de ce fait,

celle-ci n'est pas en mesure de \pousser" la totalit�e du gaz neutre sur la ligne
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de vis�ee. Ce gaz HI reste donc au repos, voir tombe lentement vers les r�egions

centrales, produisant les absorptions de OI 1302 et SiII 1304 et entrâ�nant la

destruction de la raie Ly�.

L'�emission Ly� pr�edite �a partir du 
ux H� en ne tenant compte que de

l'extinction interstellaire (table 4.14) est incompatible avec l'absorption en-

registr�ee avec HST. En revanche, l'application de la fonction de transmission

d�etermin�ee �a partir de l'�evaluation de la densit�e de colonne du gaz neutre

sur la ligne de vis�ee permet de rendre compte de l'absence d'�emission Ly�.

Ceci montre que la seule extinction interstellaire, et par cons�equent la pr�e-

sence des poussi�eres, ne peut expliquer �a elle seule les observations de Ly�;

la structure et la dynamique du gaz neutre sont �egalement des facteurs de

premi�ere importance pour la compr�ehension de l'�emission Ly�.

4.7.4 ESO 350-IG038

ESO 350-IG038 pr�esente deux pics d'�emission H� (�gure 4.5), relative-

ment bien corr�el�es avec deux pics du continu (moins de 1" de d�ecalage). Ceci

traduit donc la pr�esence de deux sites de formation stellaire. La courbe de

rotation, caract�eristique d'une rotation solide entre les deux pics d'�emission

s'aplatit �a partir de ceux-ci, puis les vitesses diminuent de fa�con asym�etrique

(redescente rapide apr�es le pic secondaire d'�emission et long plateau apr�es

le pic principal) jusqu'�a revenir �a des valeurs proches de celle mesur�ee entre

les pics d'�emission. Les distances par rapport au centre pr�esum�e de rotation

auquelles les vitesses retrouvent les valeurs observ�ees dans la r�egion centrale

sont respectivement 8" et 4.5", soit, �a la distance de ESO 350-IG038, 3.2 et

et 1.8 kpc. La largeur �a mi-hauteur de H�, relativement constante sur l'en-

semble de la galaxie pr�esente toutefois une diminution notable (plus de 1

�

A)

�a la position du pic d'�emission secondaire.

La pr�esence de deux sites de formation stellaire sugg�ere l'existence de

deux bulles en expansion, ce qui complique l'interpr�etation de la courbe de

rotation.

La comparaison �a une gaussienne de l'�emission H�, centr�ee sur le pic

principal, r�ev�ele des ailes �elargies assez importantes, compatibles avec la pr�e-

sence d'une bulle s'�etendant �a pr�es de 180 km/s (table 4.12). Ce r�esultat est

en relative contradiction avec les mesures des raies d'absorption de OI 1302 et

SiII 1304 par Kunth et al. (1998) d�ecal�ees de seulement 60 km/s (table 4.4).

Ceci peut sugg�erer l'existence de deux bulles en expansion �a des vitesses dif-

f�erentes. L'une, contenant du gaz neutre et peu de gaz ionis�e, s'�etendrait �a

pr�es de 60 km/s et serait r�ev�el�ee par les absorptions de OI 1302 et SiII 1304,

et l'autre, principalement form�ee de gaz ionis�e, contriburait aux ailes de H�.
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Tab. 4.16 { Param�etres estim�es pour les bulles dans ESO 350-IG038

Z(Z

�

) F (H�) EW (H�) t

6

M

st

(M

�

) E

k

(erg=s) V (km=s) R (pc)

Spectre total: 1/30 3.43E-14 -100 3 8.7E5 1.6E40 90 460

1/2 3.43E-14 -100 3 1.1E6 3.0E40 100 520

R�egion ppale: 1/30 1.5E-14 -130 3 3.8E5 6.9E39 80 390

1/2 1.5E-14 -130 3 4.9E5 1.3E40 90 440

R�egion second.: 1/30 8.4E-15 -85 3.4 2.7E5 1.3E40 80 475

1/2 8.4E-15 -85 3.4 3.8E5 4.5E40 105 610

En l'absence de gaz neutre sur la ligne de vis�ee, le 
ux Ly� pr�edit �a partir

des observations H�, peut être en accord avec le 
ux observ�e avec HST si

l'on adopte une extinction E(B-V)=0.41 et une loi d'extinction interm�ediaire

entre la loi galactique et celle du grand nuage de Magellan (table 4.14).

L'application de la fonction de transmission du nuage HI sur la ligne de

vis�ee, d�eduite des observations de Kunth et al. (1998), indique que l'�emission

Ly� observ�ee est compatible avec celle pr�edite �a partir de H� sans quasiment

aucune extinction (�gures 4.16 et 4.17). Le fait que l'�emission Ly� semble

compatible avec l'absence d'extinction sugg�ere l'absence de poussi�eres sur la

ligne de vis�ee de HST.

Par ailleurs, le pro�l pr�edit semble s'�etendre, dans l'aile rouge, plus loin

que celui observ�e. Cependant, ce r�esultat est �a prendre avec pr�ecaution. En

e�et, l'extr�emit�e de l'aile rouge de H� est fortement contamin�ee par l'�emission

de [NII]�6583. Bien que cette raie ait �et�e supprim�ee au mieux, l'incertitude

reste su�sante pour rendre compte de l'�elargissement suppl�ementaire de la

raie pr�edite par rapport �a celle observ�ee. Toutefois, même en maximisant

l'erreur li�ee au processus de suppression de la raie de l'azote, il ne semble

pas possible de ramener l'aile pr�edite en de�ca de l'aile observ�ee. Ceci indique

donc, pour ESO 350-IG038, l'absence d'une contribution importante �a la raie

de photons Ly� r�etrodi�us�es par la partie arri�ere de la bulle. Ceci pourrait

s'interpreter comme �etant dû �a une tr�es faible vitesse d'expansion du gaz

neutre vers l'arri�ere de la bulle. Cette hypoth�ese est confort�ee par la faible

vitesse des absorptions OI 1302 et SiII 1304 d�etect�ees pour la partie avant de

la bulle par Kunth et al. (1998). Une alternative consisterait �a invoquer la

pr�esence de poussi�eres en quantit�e importante entre la r�egion centrale HII

et la partie arri�ere de la bulle. Toutefois le fait que ce ph�enom�ene ne soit

pas observ�e pour les autres objets reste intriguant. L'existence d'un second

site de formation stellaire proche, susceptible de modi�er la g�eom�etrie de la

bulle, voire d'injecter de la mati�ere �a l'int�erieur de celle-ci, est peut être de

nature �a expliquer cette di��erence.

L'�evaluation du taux d'injection d'�energie cin�etique est d�elicate, en rai-

son de l'existence de deux r�egions de formation d'�etoiles. De plus, ces deux

sites ont vraisemblablement donn�e naissance �a deux bulles susceptibles d'in-
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teragir. Les param�etres d�etermin�es �a l'aide du mod�ele simpli��e de Weaver

et al. (1977) ne sont donc qu'indicatifs et ne re
�etent vraisemblablement pas

la structure r�eelle du milieu interstellaire de cet objet. Pour chacune des

r�egions (2" soit 7 pixels) correspondant aux pics d'�emission H�, nous avons

d�etermin�e la largeur �equivalente et le 
ux de H� a�n d'�evaluer l'âge, la masse

d'�etoiles form�ees et le taux d'injection d'�energie cin�etique dans chacun des

sites, �a l'aide des mod�eles de Cervino (1998) et Cervino & Mas-Hesse (1998).

Nous avons ensuite utilis�e ces donn�ees pour calculer les param�etres des bulles.

Ce calcul a �egalement �et�e e�ectu�e �a partir des mesures sur l'ensemble de la

galaxie. Les r�esultats sont donn�es dans la table 4.16. Les valeurs estim�ees

de la vitesse sont comprises entre celles mesur�ees par Kunth et al. (1998) �a

partir des raies d'absorption OI 1302 et SiII 1304 et celles d�eduites �a partir

de l'�elargissement des ailes de H�. Le rayon des bulles, de l'ordre de 500

pc, repr�esente, �a la distance de ESO 350-IG038, une taille de l'ordre de 1"

(soit 4 pixels). Il n'est donc pas �etonnant que nos observations des variations

des param�etres de H� ne traduisent pas clairement la pr�esence de ces bulles.

Les structures observ�ees dans la courbe de rotation ne sont vraissemblable-

ment pas li�ees au sursaut de formation stellaire actuel. Peut-être s'agit-il des

vestiges d'un �episode de formation stellaire intense pass�e, ou simplement des

limites de la galaxie? La di��erence de vitesse entre les observations de OI 1302

et SiII 1304 et celles de l'�elargissement des ailes de H� sugg�ere l'existence de

deux bulles et renforce l'hypoth�ese de l'existence d'une bulle cr�ee par un �epi-

sode pass�e de formation stellaire. On peut donc imaginer qu'un sursaut de

formation stellaire ancien ait cr�ee une premi�ere bulle en expansion qui aurait

maintenant atteint une taille importante (plusieurs kpc) et une faible vi-

tesse (60 km/s). S'�etant refroidit, elle ne serait plus que partiellement ionis�ee

mais contiendrait beaucoup de gaz neutre, produisant des raies de OI 1302

et SiII 1304 en absorption. Le ou les sursauts de formation stellaire actuels

g�en�ereraient �egalement une bulle, encore de faible taille (quelques centaines

de pc) mais de vitesse plus �elev�ee (100-200 km/s). Fortement ionis�ee, cette

seconde bulle contriburait de fa�con non n�egligeable au 
ux total de la r�egion

centrale, �elargissant les ailes de H�. Sa d�e�cience en gaz neutre n'entrainerait

pas de raies d'absorption de OI 1302 et SiII 1304. Dans cette hypoth�ese, nous

avons calcul�e, �a l'aide du mod�ele de Weaver et al. (1977), que le premier

sursaut de formation stellaire, pour cr�eer une bulle de 2.5 kpc s'�etendant �a

60 km/s, devait être ag�e de 25 millions d'ann�ees et avoir form�e entre 3:8 10

6

et 6:7 10

6

M

�

d'�etoiles massives selon la m�etallicit�e (respectivement 1/2 ou

1/30 solaire).
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4.7.5 ESO 400-G043

La courbe des vitesses dans ESO 400-G043, si elle est caract�eristique d'une

rotation solide rapide dans les r�egions centrales, s'in
�echit puis s'inverse, de

fa�con relativement sym�etrique, �a 2-3" (775-1150 pc) du centre de rotation.

Dans l'une des directions, la vitesse diminue jusqu'�a revenir �a la même valeur

que dans la r�egion centrale vers 6" (2.3 kpc). Si cette courbe est interpr�et�ee

de mani�ere semblable �a celle de Haro 2, cela pourrait indiquer la pr�esence

d'une bulle en expansion de rayon de plus de 2 kpc. Toutefois, l'extension

de nos observations ne permet pas de mesurer, dans l'une des directions, �a

quelle distance le gaz ionis�e retrouve une vitesse proche de celle du centre de

la galaxie, ni même s'il revient �a cette vitesse. Il ne nous est pas non plus

possible de voir si, au del�a de la redescente de la courbe de rotation, celle-ci

remonte et redevient compatible avec une rotation solide. La largeur �a mi-

hauteur de la raie H�, constante sur l'ensemble de la galaxie, ne permet pas

non plus d'�etayer cette hypoth�ese, aussi l'interpr�etation en terme de bulle

reste tr�es sp�eculative.

Le continu ne pr�esente pas de pic important, sugg�erant une population

stellaire sous-jacente importante et homog�ene. La m�etallicit�e, 1/5�eme solaire,

n'est pas en contradiction avec cette proposition. L'�emission H� quant �a elle,

pr�esente un pic asym�etrique d�ecal�e par rapport au centre de rotation de la

galaxie.

La comparaison de l'�emission H� �a une gaussienne r�ev�ele la pr�esence

d'ailes �elargies susceptibles d'être dues �a la pr�esence de gaz se d�epla�cant �a

pr�es de 110 km/s. Cette vitesse est inf�erieure �a celle (225 km/s) d�eduite des

raies d'absorption de OI 1302 et SiII 1304 par Kunth et al. (1998).

En l'absence d'absorption par de l'hydrog�ene neutre, le 
ux Ly� pr�edit

�a partir de H� peut être en accord avec le 
ux observ�e selon la valeur et la

fonction d'extinction choisies (table 4.14). Toutefois, l'application �a H� de

la fonction de transmission d�eduite des observations de Kunth et al. (1998)

r�ev�ele un fort �elargissement de Ly� observ�e par rapport �a H� (�gures 4.18

et 4.19), traduisant la pr�esence d'une source de photons Ly� suppl�ementaire

s'�eloignant de l'observateur. Ce ph�enom�ene peut s'interpreter en terme de

photons r�etrodi�us�es par la partie arri�ere de la bulle en expansion.

En nous basant sur nos mesures int�egr�ees sur toute la galaxie (table 4.11),

et en utilisant les mod�eles de Cervino & Mas-Hesse (1998) et Cervino (1998),

nous avons �evalu�e l'âge du sursaut de formation stellaire �a 4.1 millions d'an-

n�ees environs, la masse d'�etoiles form�ees �a pr�es de 1:2 10

6

M

�

et le taux

d'injection d'�energie cin�etique �a plus de 7:3 10

40

erg/s. L'application du mo-

d�ele de Weaver et al. (1977) indique une vitesse d'expansion de la bulle de

110 km/s pour une taille de 750 pc. La vitesse pr�edite est en excellent accord
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avec celle d�eduite de l'�elargissement des ailes de H�. La taille de la bulle at-

tendue est comparable �a la distance entre le centre de rotation et la position

d'in
�echissement de la courbe de rotation. Est-ce une co��ncidence?

4.8 Bulles et double pic de H�

D'apr�es la �gure 3.3, nous aurions pu nous attendre, lorsque des bulles

sont pr�esentes, �a observer, loin des r�egions centrales, des raies H� double-

ment piqu�ees, correspondant aux �emissions des parties avant et arri�ere de

ces bulles. Aucun de nos spectres n'a permis de r�ev�eler de telles structures.

Haro 2 semblerait propice �a l'observation de ce double pic. En e�et, la r�egion

centrale semble bien d�elimit�e, la bulle de relativement grande dimension et

la largeur �a mi-hauteur de la raie H� augmente �a mesure que l'on s'�eloigne

du centre de la galaxie (�gure 4.2). Cependant, la contribution de la bulle

�a l'�emission H� totale est faible (quelques pourcents) et la turbulence at-

mosph�erique lors des observations �etait �elev�ee, ce qui a contribu�e �a inclure

une partie de l'�emission centrale dans les observations des parties externes.

C'est vraisemblablement la conjugaison de ces deux facteurs qui a interdit

l'observation du double pic dans cet objet. Des observations comparables

avec une turbulence atmosph�erique faible pourraient peut-être permettre de

le mettre en �evidence. Dans IRAS 08339+6517, il semble que l'�emission H�

ne soit jamais domin�ee par l'�emission de la bulle, aussi la contribution de

cette derni�ere ne se traduit que par l'�elargissement des ailes de H�. La taille

tr�es faible de la bulle attendue dans Mkn 36, ainsi que la structure agit�ee

du gaz dans cette galaxie explique la non observation du double pic. Dans

ESO 350-IG038, les faibles dimensions des deux bulles pr�esum�ees, et leur

superposition �a une �emission H� �etendue et intense due aux deux sites de

formation stellaire, interdit sans doute la s�eparation des pics d'�emission de

la bulle. En�n, aucun double pic n'est observ�e dans ESO 400-G043 alors

que l'on peut raisonnablement croire �a l'existence d'une bulle de taille et de

vitesse su�sante pour le d�etecter. Contrairement �a Haro 2, cet objet a �et�e

observ�e dans de bonnes conditions de turbulence atmosph�erique. Seule la

faible contribution de la bulle �a l'�emission H� peut alors rendre compte de

la non d�etection d'un double pic. Aussi, si l'on peut s'attendre \th�eorique-

ment" �a observer des pro�ls H� doublement piqu�es, leur mise en �evidence

observationnelle se r�ev�ele d�elicate.
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4.9 L'extinction interstellaire et la raie Ly�

Except�e Mkn 36, la comparaison des 
ux H� et Ly� observ�es dans notre

�echantillon (table 4.14) montre que, dans la limite des incertitudes, le rap-

port mesur�e de ces deux raies peut être en accord avec la valeur attendue de

la th�eorie de la recombinaison, moyennant le choix d'un coe�cient et d'une

fonction d'extinction appropri�ees. En l'absence d'observations �a haute r�eso-

lution, d�emontrant clairement l'in
uence des di�usions multiples dans le gaz

neutre ainsi que l'importance de la dynamique de ce même gaz, il est donc

possible, dans la majorit�e des cas, d'expliquer les rapports H�/Ly� par la

seule extinction interstellaire, comme l'ont fait Calzetti & Kinney (1992),ex-

tinction eventuellement renforc�ee par la pr�esence de di�usions r�esonantes.

Toutefois, pour Mkn 36, discutt�ee ici, mais �egalement pour IIZw 70 et

IZw 18, aucune raie Ly� n'a �et�e observ�ee en �emission, et au contraire, celle-

ci apparait en absorption. L'extinction due aux poussi�eres, tr�es faible dans

ces objets ne peut, dans ce cas, su�re �a expliquer ce ph�enom�ene. Pour ces

objets, la seule fa�con d'expliquer l'absence de Ly� en �emission, est d'invo-

quer la pr�esence de gaz neutre sur la ligne de vis�ee, produisant de multiples

di�usions r�esonantes. L'illustration de la capacit�e des di�usions r�esonantes �a

rendre compte des observations est donn�e en �gure 4.15. Ceci d�emontre l'im-

portance, pour la compr�ehension de l'�emission Ly�, de la prise en compte de

la structure du milieu interstellaire, en particulier de l'existence de nuages

de gaz neutre sur la ligne de vis�ee entrainant l'absorption des photons Ly�.

De même, les pro�ls P-Cygni de la raie Ly� observ�es dans plusieurs ga-

laxies �a l'aide du t�elescope spatial, d�emontrent que la dynamique du gaz doit

être prise en compte pour expliquer ces pro�ls. La pr�esence de gaz neutre en

mouvement sur la ligne de vis�ee, traduit entre autre par l'observation des raies

d'absorption OI1302 et SiII1304, si elle est prise en compte pour expliquer

les pro�ls Ly� observ�es, diminue fortement l'intensit�e de cette même raie.

Dans ce cas, l'extinction �a appliquer �a Ly� pour rendre le rapport Ly�/H�

compatible avec la th�eorie de la recombinaison, est relativement faible (voir

derni�ere colonne de la table 4.14). Si une loi de type galactique est adopt�ee,

les coe�cients d'extinction requis seront inf�erieurs ou �egaux �a ceux d�eduits

des raies de Balmer. Si une loi de type GNM ou PNM est utilis�ee, les coef-

�cients d'extinction devront être beaucoup plus petits que ceux mesur�es �a

partir des raies de Balmer. On retrouve sans doute l�a l'e�et du biais discut�e

par Lequeux et al. (1981) qui induit des mesures d'extinction plus faibles dans

l'UV que dans le visible. Notons qu'il semble que pour IRAS 08339+6517,

l'extinction soit beaucoup plus faible que celle d�eduite des d�ecr�ements de Bal-

mer: avec une loi galactique, il faudrait utiliser E(B-V)=0.24 au lieu de 0.55

pour rendre le rapport Ly�/H� comparable au calcul th�eorique. Toutefois,
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les observations optiques de cette galaxie n'�etaient pas de qualit�e photom�e-

trique, ce qui a vraisemblablement conduit �a une sous estimation du 
ux

H�. Si l'on tient compte de ce fait, les r�esultats concernant cette galaxie sont

comparables aux autres objets de cette �etude.

En r�esum�e, il semble donc que si l'on prend en compte la pr�esence de

gaz neutre en mouvement sur la ligne de vis�ee et la di�usion r�esonante des

photons Ly� dans ce gaz, l'extinction requise pour rendre compatible le rap-

port Ly�/H� avec la th�eorie de la recombinaison soit plus faible que celle

d�eduite des d�ecr�ements de Balmer. Pr�ecisons qu'il s'agit l�a d'une tendance.

Les incertitudes �etant grandes, il n'est pas raisonnable de s'attendre �a un

accord entre les valeurs pr�edites et observ�ees �a mieux qu'un facteur 2.

4.10 L'�emission Ly� pour d�etecter des ga-

laxies \primordiales"

L'�emission Ly� d'une galaxie �a sursaut de formation stellaire est donc

fortement conditionn�ee par la g�eom�etrie et la dynamique du milieu inter-

stellaire. Dans l'hypoth�ese d'une galaxie �a faible contenu m�etallique et en

poussi�eres, la disparition de cette raie sera essentiellement due aux di�usions

r�esonantes dans le gaz neutre. Plus pr�ecis�ement, cet e�et consiste princi-

palement en la redistribution des photons dans tout le volume du halo HI.

L'observation des r�egions centrales de la galaxie, comme c'est le cas dans les

objets de Kunth et al. (1998), r�ev�ele donc un d�e�cit en photons Ly� (seule

une petite partie du halo est intercept�ee par la ligne de vis�ee). En revanche,

si l'ensemble du halo est observ�e, l'�emission Ly� doit ne doit pas être signi-

�cativement diminu�ee. En fait, des galaxies de tr�es faible m�etallicit�e, telle

Mkn36, pr�esentant de grandes quantit�e de HI au repos, devraient appara

^

i�tre

comme des objets �a faible brillance de surface en Ly�. On peut alors imaginer

que, pour des galaxies su�sament lointaines pour que l'ensemble du rayon-

nement de leur halo soit observ�e, l'�emission Ly� soit \normale". L'�emission

Ly� pourrait alors être utilis�ee pour d�etecter ces galaxies. Cependant, cette

hypoth�ese doit être mod�er�ee. En e�et, les observations spectroscopiques de

Steidel et al. (1996) indiquent qu'�a grand d�ecalage spectral (Z > 3) pr�es de

la moiti�e des galaxies �a sursaut de formation stellaire ne pr�esentent pas Ly�

en �emission. D'autre part, la redistribution de la totalit�e des photons Ly�

dans le halo n�ec�essite l'absence de poussi�ere susceptible de les d�etruire. Un

faible contenu en poussi�ere, mais une taille consid�erable du halo HI peut sans

doute entrainer �a terme la disparition de la quasi totalit�e des photons Ly�.

En�n, pour être d�etect�ee, l'�emission Ly� doit apparaitre su�sament intense
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par rapport au fond du ciel sous-jacent. Or, si la brillance de surface en Ly�

de galaxies proches doit être faible, du fait de sa redistribution dans le halo,

elle diminuera encore si ces objets sont plus lointains. En fait, la brillance

de surface diminue avec le d�ecalage spectral z en 1=(1 + z)

4

(Tolman 1930,

1934). A un d�ecalage spectral de 3, l'�emission Ly� apparâ�tra dans le do-

maine optique �a 4863

�

A, mais sa brillance de surface sera plus faible d'un

facteur 256, ce qui rendra manifestement sa d�etection di�cile. Cependant, on

peut objecter que des objets de relativement faible taille situ�es �a de grandes

distances ne seront pas r�esolus et que par cons�equent, la totalit�e de leur 
ux

sera observ�ee, ind�ependament de leur brillance de surface. Voyons si tel est le

cas. La taille angulaire � d'un objet situ�e �a un d�ecalage spectral z est donn�ee

par:

� = (

y H

0

c

)

q

2

0

(1 + z)

q

0

z + (q

0

� 1)[�1 +

p

1 + 2 q

0

z]

(4.4)

o�u c est la vitesse de la lumi�ere, H

0

et q

0

respectivement la constante de

Hubble et le param�etre de d�esc�el�eration. En prenant H

0

= 75 km s

�1

Mpc

�1

et q

0

= 0:5, un halo d'une galaxie de 50 kpc de diam�etre, situ�e �a un d�ecalage

spectral z = 3 apparaitra sous une taille angulaire � � 10

00

; il sera donc

parfaitement r�esolu. C'est peut-être pour cette raison que Steidel et al. (1996)

n'ont pas observ�e d'�emission Ly� dans la moiti�e des galaxies �a sursaut de

formation d'�etoiles de leur �echantillon. En e�et, si les objets qu'ils ont observ�e

ont des tailles de l'ordre de la dizaine de second d'arc, leurs observations,

e�ectu�ees avec des fentes de l'ordre de la seconde, ont vraisemblablement

\manqu�e" la plus grande partie de l'�emission Ly�.

Si les photons Ly� sont redistribu�es dans le halo HI, du fait des di�u-

sions r�esonantes, la grande taille de ces halos entrainera une faible brillance

de surface dans la raie Ly�. Si les objets observ�es sont situ�es �a de grandes

distances, la brillance de surface diminuera encore, rendant vraisemblable-

ment la d�etection de l'�emission Ly� de ces objets impossible. Cependant,

nous avons vu que l'�energie m�ecanique lib�er�ee par les �etoiles massives dans

le milieu interstellaire pouvait, dans certaines conditions, cr�eer des bulles en

expansion susceptibles de mettre le gaz neutre en mouvement et permettre

ainsi l'�echappement d'une partie du rayonnement Ly�. Dans de tels objets,

il est clair que l'�emission Ly� sera observable, voire même être utilis�ee pour

les d�etecter. Toutefois, comme dans le cas des galaxies naines proches, cette

m�ethode n'est sans doute pas susceptible de permettre la d�etection de plus

de la moiti�e des galaxies �a sursaut de formation d'�etoiles.
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Fig. 4.12 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Fig. 4.13 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Fig. 4.14 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Fig. 4.15 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Fig. 4.16 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Fig. 4.17 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Fig. 4.18 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Fig. 4.19 { Comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de la

raie H� pour di��erentes lois d'extinction.
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Chapitre 5

Conclusion sur la dynamique

L'hypoth�ese la mieux �elabor�ee ne

saurait remplacer la r�ealit�e la plus

bancale.

San Antonio

Les Pens�ees

Dans cette partie, nous avons men�e une �etude compar�ee des �emissions

Ly� et H� de galaxies �a sursaut de formation stellaire. L'interet de cette

comparaison r�eside dans le fait que l'�emission Ly� est fortement a�ect�ee par

l'absorption r�esonante dans le gaz neutre sur la ligne de vis�ee ce qui n'est pas

le cas de H�. La comparaison des pro�ls d'�emission de ces deux raies r�ev�ele

donc la structure et la dynamique du milieu interstellaire. Ce travail nous a

amen�e aux conclusions suivantes:

{ L'�elargissement des raies H� par rapport �a une gaussienne peut être

interpr�et�e comme dû �a la pr�esence de bulles de gaz ionis�e en expansion,

cr�e�ees par l'�energie m�ecanique, lib�er�e sous forme de vents stellaires et

d'explosions de supernovae, par les �etoiles massives form�ees r�ecemment.

La contribution de ces bulles ionis�ees au 
ux H� total est de l'ordre de

quelques pour cents. L'application du mod�ele de Weaver et al. (1977)

pr�edit des vitesses d'expansion de ces bulles compatibles avec les �elar-

gissements mesur�es de H� (de 30 �a 200 km/s). Compte tenu des incer-

titudes, la vitesse de ces bulles apparâ�t g�en�eralement en accord avec
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les vitesses des raies d'absorptions OI1302 et SiII1304, indiquant que

les bulles en expansion ne sont pas totalement ionis�ees et \poussent"

une fraction non n�egligeable du HI.

{ Les observations spectroscopique se r�ev�elent, dans la plupart des cas

(sauf pour Haro 2 et peut-être ESO 400-G043), insu�santes pour d�e-

terminer la taille des bulles en expansion g�en�er�ees par le sursaut de

formation stellaire. La taille approximative de ces bulles, d�etermin�ee

�a l'aide du mod�ele de Weaver et al. (1977), varie entre 150 pc et 2

kpc selon les objets. Si l'on consid�ere que les m�etaux produits par les

�etoiles massives restent con�n�es dans ces bulles, leur taille limite celle

des r�egions susceptibles d'être enrichies.

{ Les pro�ls d'�emission Ly� et H� sont g�en�eralement tr�es di��erents. Si

H� est comparable �a une gaussienne aux ailes �elargies, Ly� pr�esente

un pro�l de type P-Cygni. Cette di��erence est attribu�ee �a la nature

r�esonante de Ly�. L'aile bleue de cette raie est d�etruite par les di�u-

sions r�esonantes multiples dans le gaz neutre \pouss�e" par les bulles en

expansion. Si la bulle n'est pas en mesure de \pousser" la plus grande

partie du HI (Mkn 36), c'est-a-dire s'il reste une grande quantit�e de gaz

neutre au repos sur la ligne de vis�ee, la raie Ly� peut-être totalement

d�etruite (ou tout au moins redistribu�ee dans un tr�es grand volume).

On observe alors cette raie en absorption. Dans ce cas, la redistribu-

tion des photons dans tout le halo doit entrainer une faible brillance de

surface de la galaxie dans la raie Ly�. Ce ph�enom�ene est sans doute de

nature �a emp�echer la d�etection de tels objets �a grand d�ecalage spectral,

la brillance de surface diminuant avec celui-ci en (1 + z)

4

.

{ Si l'on ne prend pas en compte l'absorption de la raie Ly� par le gaz

neutre, le rapport th�eorique entre cette raie et H� peut être reproduit

par le choix du coe�cient d'extinction d�eduit des d�ecr�ements de Bal-

mer et d'une loi d'extinction appropri�ee (galactique ou magellanique),

comme l'ont propos�e Calzetti & Kinney (1992). Cependant, si l'ab-

sorption dans le gaz neutre est prise en compte, l'extinction interstel-

laire doit être plus faible que celle d�eduite des observations optiques.

Ce r�esultat indique que la raie Ly� �emerge principalement de r�egions

de faible contenu en poussi�eres, comment l'ont sugg�er�e Lequeux et al.

(1981) pour l'ensemble de l'�emission UV. Ce r�esultat souligne l'impor-

tance de la prise en compte de la structure et de la dynamique du milieu

interstellaire pour la compr�ehension de l'�emission Ly�.
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{ La comparaison des pro�ls Ly� observ�es et pr�edits �a partir de H�

indique la pr�esence de sources suppl�ementaires de photons Ly� d�eca-

l�ees vers le rouge. Ce ph�enom�ene peut s'interpr�eter comme dû �a la

r�etrodi�usion de ces photons sur la partie neutre arri�ere des bulles en

expansion, comme l'ont sugg�er�e Lequeux et al. (1995).

L'�emission Ly� d'une galaxie �a sursaut de formation stellaire est donc

fortement conditionn�ee par la g�eom�etrie et la dynamique du milieu interstel-

laire. Dans le cas d'une galaxie �a faible contenu m�etallique et en poussi�eres, la

disparition de cette raie semble essentiellement due aux di�usions r�esonantes

dans le gaz neutre. Plus pr�ecis�ement, cet e�et consiste principalement en la

redistribution des photons dans tout le volume du halo HI. L'observation des

r�egions centrales de la galaxie, comme c'est le cas dans les objets de Kunth

et al. (1998), r�ev�ele donc un d�e�cit en photons Ly� (seule une petite partie

du halo est intercept�ee par la ligne de vis�ee). En revanche, si l'ensemble du

halo est observ�e, l'�emission Ly� doit ne doit pas être signi�cativement dimi-

nu�ee. En fait, des galaxies de tr�es faible m�etallicit�e, telle Mkn36, pr�esentant

de grandes quantit�e de HI au repos, devraient apparâ�tre comme des objets

�a faible brillance de surface en Ly�.
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Les pro�ls d'abondance





Chapitre 6

Pourquoi mesurer des pro�ls

d'abondance?

Vous taillez des morceaux de l'azur pour les jeter

�a la tête des gens

Georges Clemenceau

Lettre �a Monet

Lors d'un sursaut de formation d'�etoiles, les �etoiles les plus massives

(M � 8 M

�

) �evoluent rapidement (en quelques millions d'ann�ees) avant

d'achever leur vie en supernovae. Lors de cette �n mouvement�ee, ils rejettent

dans le milieu interstellaire les �el�ements chimiques qu'ils ont synth�etis�es,

contribuant ainsi �a l'enrichissement du gaz contenu dans la galaxie. Cepen-

dant, durant leur �evolution, ces �etoiles massives ont d�ej�a �eject�e de grandes

quantit�es de m�etaux, sous forme de vents stellaires (Maeder 1992). Par cons�e-

quent, c'est dans les premiers millions d'ann�ees suivant le sursaut de forma-

tion stellaire que vont être produits et rejet�es (par les vents et les supernovae)

la majorit�e des �el�ements chimiques responsables de l'enrichissement du mi-

lieu interstellaire. Bien entendu, cet enrichissement se poursuit par la suite

avec l'�evolution des �etoiles moins massives, mais celles-ci n'ayant pas la masse

su�sante pour devenir supernovae, ne rejettent les m�etaux que sous forme

de vents stellaires assez peu intenses. Leur contribution �a l'enrichissement

du milieu interstellaire est donc relativement n�egligeable en comparaison de

celui produit par les �etoiles les plus massives.



88

CHAPITRE 6. POURQUOI MESURER DES PROFILS

D'ABONDANCE?

L'essentiel du rejet des m�etaux ayant lieu en quelques millions d'ann�ees,

on peut ais�ement imaginer que, durant cette p�eriode, les m�etaux rejet�es res-

tent localis�es dans les r�egions relativement proches des �etoiles, c'est-�a-dire

proches du sursaut de formation stellaire. Des enrichissements \localis�es"

autour des r�egions �a forte formation d'�etoiles sont donc susceptibles d'ap-

para

^

itre. La taille des r�egions susceptibles de pr�esenter une surabondance en

m�etaux peut donc être �evalu�ee.

Une approche \simpliste", consiste �a utiliser les observations de \bulles"

en expansion autour des r�egions �a forte formation d'�etoiles. En e�et, l'�ener-

gie lib�er�ee par les �etoiles massives form�ees (sous forme de vents stellaires et

de supernovae) contribue �a \pousser" la mati�ere interstellaire, donnant ainsi

naissance �a une \bulle" de gaz en expansion (Castor et al. 1975; Weaver

et al. 1977). De tels ph�enom�enes ont �et�e observ�es, entre autre, par Marlowe

et al. (1995) et Martin (1998) dans des galaxies naines �a sursaut de formation

stellaire. La vitesse d'expansion de ces bulles ne d�epasse que rarement la cen-

taine de km/s, et se situe le plus souvent entre 50 et 100 km/s. Par ailleurs, la

luminosit�e d'une galaxie, suite �a un sursaut instantan�e de formation stellaire

atteint son maximum apr�es 3 �a 9 millions d'ann�ees selon les caract�eristiques

du sursaut (Leitherer & Heckman 1995; Stasinska & Leitherer 1996), ce qui

correspond �a l'âge �evalu�e pour la plupart des galaxies \starburst" �etudi�ees

par Mas-Hesse & Kunth (1998). En adoptant une vitesse moyenne des bulles

en expansion de 100 km/s, la taille des bulles (que l'on assimile �a la taille

maximum de la r�egion susceptible d'être enrichie, voir x2.1.3) atteint environ

500 pc en 5 millions d'ann�ees. C'est d'ailleurs la taille moyenne des bulles ob-

serv�ees par Marlowe et al. (1995) et Martin (1998). On peut donc s'attendre

�a mesurer des gradients ou des discontinuit�es d'abondance entre les r�egions

situ�ees �a moins de 500 pc du centre de formation stellaire et les r�egions

plus �eloign�ees. Toutefois, pour des sursauts de formation stellaire plus ag�es,

la taille des bulles sera plus grande. Dans certains cas, ces bulles semblent

pouvoir atteindre des tailles de l'ordre du kpc (voir partie 1.3).

Une approche plus sophistiqu�ee (Roy & Kunth 1995), consiste �a calculer

les �echelles spatiales et temporelles de la dispersion des �ejectas dans le mi-

lieu interstellaire en tenant compte des di��erents processus hydrodynamiques

susceptibles d'en être responsables. A de petites �echelles (inf�erieures au kpc)

la dispersion homog�ene des �el�ements rejet�es par les �etoiles est susceptible de

se produire en quelques millions d'ann�ees (en particulier �a cause des instabi-

lit�es de Rayleigh-Taylor et de Kelvin-Helmhotz intervenant �a l'interface entre

les bulles en expansion et le milieu interstellaire alentour). En revanche, une

dispersion des �el�ements �a une �echelle plus grande requiert plus de temps et

n'est pas susceptible d'intervenir en moins d'une centaine de millions d'an-

n�ees, soit plus que l'âge des sursauts de formation stellaire observ�es dans les
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BCDGs. Par cons�equent, il semble raisonnable de s'attendre �a trouver des

discontinuit�es d'abondance �a des �echelles de l'ordre de quelque centaines de

parsecs.

L'intensit�e de ces discontinuit�es, c'est-�a-dire la di��erence entre l'abon-

dance dans les r�egions enrichies par la formation stellaire actuelle et celle

dans les r�egions plus lointaines, peut être �evalu�ee en s'inspirant du travail de

Kunth & Sargent (1986). SoitM

�

la masse d'�etoiles form�ee lors d'un sursaut

et y(z) la fraction de masse d'�etoiles form�ee retourn�ee au milieu interstel-

laire sous forme d'�el�ements \lourds": y(z) correspond au rejet net de m�etaux

(c'est-�a-dire le rejet total de m�etaux diminu�e de la quantit�e pr�esente au mo-

ment de la formation) int�egr�e sur la fonction de masse initiale. Cette quantit�e

d�epend de la m�etallicit�e. Kunth & Sargent (1986) consid�erent que le rejet des

�el�ements primaires, tel l'oxyg�ene, ne d�epend pas de la m�etallicit�e, hypoth�ese

contest�ee par les travaux de Maeder (1992). En e�et, l'intensit�e des vents

stellaires des �etoiles de grande masse pourrait augmenter avec le contenu

m�etallique. Par cons�equent, �a forte m�etallicit�e, une grande partie de l'h�elium

et du carbone synth�etis�es est �eject�ee avant d'avoir �et�e transform�ee en oxy-

g�ene, tandis qu'�a faible m�etallicit�e, la plus grande partie de ces �el�ements est

transform�ee en oxyg�ene. Par ailleurs, les r�esidus de l'explosion en supernovae

des �etoiles massives peuvent être des trous noirs, susceptibles de retenir une

partie des �el�ements synth�etis�es, diminuant ainsi le rejet m�etallique total

1

. Il

existe donc une forte d�ependance des rejets de tous les �el�ements chimiques

avec la m�etallicit�e. La comparaison des mod�eles de Maeder (1992) avec les

observations de Pagel (1987) indique que la masse des trous-noirs r�esidus doit

être de l'ordre de 20-25 M

�

. Par cons�equent, pour une fonction de masse ini-

tiale de Scalo, et en adoptant le cas not�e C par Maeder (1992), le rejet en

oxyg�ene pour une m�etallicit�e Z=0.001 donn�e par Maeder (1993) est 2:3 10

�3

,

l�eg�erement di��erent de la valeur (13:4 10

�3

) adopt�ee par Kunth & Sargent

(1986) pour une fonction de masse initiale de pente x=1.5, mais calcul�ee �a

m�etallicit�e solaire et sans d�ependance des rejets avec l'abondance (Lequeux

et al. 1981). Ceci illustre combien les r�esultats fournis par les mod�eles peuvent

être sensibles aux di��erents param�etres utilis�es (rejets individuels des �etoiles,

pente de la fonction de masse, m�etallicit�e, ...).

Si les m�etaux rejet�es se m�elangent �a une masse M

i

de gaz du milieu in-

terstellaire, l'augmentation de m�etallicit�e est alors X = yM

�

=M

i

. Kunth &

Sargent (1986) consid�erent que l'enrichissement local se limite �a la r�egion HII

et prennent donc M

i

= M

HII

. La masse de la r�egion HII, dans le cas d'une

1. Par exemple, dans l'hypoth�ese extrême o�u toutes les couches de la structure en \pe-

lures d'oignon" de la pr�e-supernovae sont retenues par le trou-noir, le rejet ne consiste

qu'en les �el�ements �eject�es pr�ec�edemment par le vent stellaire dont l'intensit�e d�epend for-

tement de la m�etallicit�e.
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sph�ere de Stromgren sph�erique et homog�ene est donn�ee par:

M

HII

=

N

Ly

m

p

n

i

�

(6.1)

avec � le coe�cient de recombinaison, n

i

la densit�e ionique (que l'on sup-

posera �egale �a la densit�e �electronique),m

p

la masse du proton etN

Ly

le 
ux de

photons ionisants. Cette derni�ere valeur sera prise �egale �a 25 10

45

(Leitherer

& Heckman 1995). On en d�eduit ais�ementM

HII

= 15 M

�

et X = 1:5 10

�4

en

masse (9:4 10

�6

en nombre). Ceci correspond �a une augmentation de l'abon-

dance en oxyg�ene de l'ordre de 1/80 i�eme de la valeur solaire. Cependant, la

valeur des rejets utilis�es correspond �a un sursaut intervenant �a une m�etal-

licit�e Z=0.001 (1/20 i�eme solaire). A m�etallicit�e solaire (Z=0.02), la valeur

des rejets en oxyg�ene donn�ee par Maeder (1993) est 4:8 10

�3

. Dans ce cas,

l'incr�ement de m�etallicit�e est alors de l'ordre de 3:04 10

�4

en masse (1:9 10

�5

en nombre), soit 1/40 i�eme de la valeur solaire.

Une alternative consistait �a utiliser la taille moyenne de la r�egion en-

richie calcul�ee pr�ec�edemment pour �evaluer la masse de gaz du milieu in-

terstellaire qu'elle contient. La valeur moyenne de la densit�e �electronique

n

e

(suppos�ee �egale �a la densit�e ionique) mesur�ee dans les r�egions HII est

10 cm

�3

. La masse de gaz contenu dans une r�egion de 500 pc est donc de

l'ordre de 16 10

6

M

�

. L'incr�ement de m�etallicit�e est alors 1:4 10

�4

en masse

(X = 8:7 10

�6

en nombre) pour un sursaut de formation stellaire typique

formant 10

6

M

�

�a m�etallicit�e 1/20 i�eme solaire. Ce dernier r�esultat assure la

coh�erence des �evaluations de la taille des r�egions enrichies et de l'incr�ement

de m�etallicit�e attendu.

Ces r�esultats indiquent que, l'incr�ement de m�etallicit�e dû �a un sursaut de

formation stellaire, dans l'hypoth�ese o�u les m�etaux se m�elangent imm�ediate-

ment et uniquement �a la r�egion HII, est de l'ordre de 1/40i�eme �a 1/80i�eme de

la m�etallicit�e solaire. Constatant que ces valeurs �etaient du même ordre de

grandeur que la m�etallicit�e de l'objet le plus sous abondant connu (IZw 18),

Kunth & Sargent (1986) ont sugg�er�e que l'apparente impossibilit�e �a trouver

des galaxies plus sous abondantes r�esidait dans le fait que les �etoiles massives

\�eclairant" le gaz �a partir duquel la m�etallicit�e est �evalu�ee enrichissent tr�es

rapidement la r�egion HII �a des valeurs proches de la m�etallicit�e de IZw 18.

Nous avons donc d�ecid�e de rechercher une discontinuit�e, ou un gradient

d'abondance, dans une galaxie pr�esentant un sursaut de formation d'�etoiles

r�ecent. L'objectif �etait de caract�eriser l'intensit�e, la taille et l'�echelle de temps

de l'enrichissement du milieu interstellaire par les �etoiles massives jeunes, a�n

de mieux contraindre les processus responsables de ce dernier.



Chapitre 7

Quel objet observer?

Rêver un impossible rêve

Porter le chagrin des d�eparts

Brûler d'une possible ��evre

Partir o�u personne ne part

Aimer jusqu'�a la d�echirure

Aimer, même trop, même mal,

Tenter, sans force et sans armure,

D'atteindre l'inaccessible �etoile

Telle est ma quête,

Suivre l'�etoile

Peu m'importe mes chances

Peu m'importe le temps

Ou ma d�esesp�erance

Jacques Brel

La quête

7.1 Les propri�et�es requises

A�n d'optimiser les chances de succ�es d'une telle �etude, un certain nombre

de crit�eres, auxquels les objets observ�es doivent satisfaire, peuvent être d�e-

�nis. D�esirant mettre en �evidence une discontinuit�e ou un gradient d'abon-

dance entre les r�egions proches et �eloign�ees du sursaut de formation stellaire,

une bonne r�esolution spatiale est n�ecessaire, ce qui impose le choix d'objets
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su�samment �etendus et proches. L'enrichissement local attendu est relati-

vement faible, de l'ordre de 1/80 �a 1/40i�eme de la valeur solaire. Notons

cet incr�ement z

inc

. Si cet enrichissement intervient dans une galaxie de m�e-

tallicit�e z, la variation ou le contraste d'abondance dû au sursaut sera de

z

inc

=z. Par cons�equent, on imagine que le contraste d'abondance entre les

di��erentes r�egions sera d'autant plus grand, et donc facilement mesurable,

que l'abondance initiale z sera faible. A�n de v�eri�er cette assertion, nous

avons utilis�e le programme CLOUDY pour simuler simplement les raies n�ebu-

laires attendues dans di��erents cas. Les galaxies bleues compactes pr�esentant

des abondances s'�etendant de 1/2 solaire �a 1/40 �eme solaire (Terlevich et al.

1991), les spectres d'�emission pour des m�etallicit�es 1/2 et 1/40 �eme solaire,

ainsi qu'�a ces deux m�etallicit�es augment�ees des incr�ements (en oxyg�ene) �eva-

lu�es au paragraphe pr�ec�edent (respectivement 10

�5

et 2 10

�5

�a 1/40 �eme et

1/2 solaire) ont �et�e calcul�es. La param�etrisation de CLOUDY est donn�ee en

annexe B.

Comme nous le verrons plus loin, les abondances sont d�etermin�ees par la

mesure des raies de l'oxyg�ene �a 3727 et 4363

�

A. Dans le cas d'un enrichis-

sement �a partir d'une m�etallicit�e initiale de 1/40 �eme solaire, l'intensit�e de

ces raies normalis�ees �a H� passe respectivement de 1.031 et 0.044 �a 1.479 et

0.055, di��erences faibles, mais mesurables, tandis qu'�a m�etallicit�e 1/2 solaire,

ces raies passent de 3.496 et 0.010 �a 3.526 et 0.009. Compte tenu des incerti-

tudes dues �a la faible e�cacit�e des CCD autour de 3727

�

A et �a la faible inten-

sit�e de la raie �a 4363

�

A, la di��erence d'intensit�e des raies \sensibles" �a m�etal-

licit�e 1/2 solaire devient beaucoup plus di�cile �a mesurer. Par cons�equent, il

est pr�ef�erable d'observer des galaxies de faible m�etallicit�e pour mettre en �evi-

dence des di��erences d'abondance dues �a \l'auto-enrichissement" des r�egions

HII.

Par ailleurs, il est int�eressant de noter que les valeurs de l'incr�ement

de m�etallicit�e attendu, calcul�ees pr�ec�edemment, correspondent �a peu pr�es

�a l'abondance en oxyg�ene de la galaxie la plus sous abondante connue,

IZw 18. Or, l'abondance dans les galaxies est mesur�ee via l'observation des

raies d'�emission n�ebulaires en provenance des r�egions ionis�ees par ces mêmes

�etoiles. On peut donc s'attendre �a ce que les abondances mesur�ees re
�etent,

non pas la m�etallicit�e au d�ebut de la formation stellaire, mais une m�etallicit�e

plus �elev�ee, due �a la \pollution" par les �etoiles ionisantes (Kunth & Sargent

1986). Dans ce cas, le sursaut de formation stellaire observ�e dans IZw 18

serait peut-être le premier, l'enveloppe de gaz neutre ext�erieur �a la r�egion

HII serait alors compos�ee de mati�ere primordiale non enrichie et le contraste

d'abondance entre la r�egion enrichie et la r�egion \primordiale" serait alors
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maximal. La zone de transition devrait donc pr�esenter une variation forte et

brutale de l'abondance.

Lorsque nous d�ebutons ce travail, Kunth et al. (1994) viennent d'observer

IZw 18 avec le t�elescope spatial Hubble. Leurs observations, dans le domaine

ultraviolet, r�ev�elent la pr�esence de raies d'absorption, probablement satur�ees,

dues �a OI et SiII. Il n'est donc pas possible de mesurer leur pro�l, cepen-

dant leur largeur �equivalente est d�etermin�ee avec pr�ecision. Connaissant leur

largeur �equivalente W (en

�

A), la densit�e de colonne N (en cm

�2

) d'atomes

produisant l'absorption (dans le cas d'une raie non satur�ee) peut être d�eter-

min�ee grâce �a la relation:

W = 8:85 10

�13

�

2

f N (7.1)

o�u � est la longueur d'onde (en �m) et f la force d'oscillateur. Cependant,

lorsque les raies d'absorption sont satur�ees, leur largeur �equivalente et leur

pro�l d�ependent plus de la dispersion de vitesse dans le nuage absorbant que

de sa densit�e. Aussi, les raies de OI et SiII �etant satur�ees, une correction de

la saturation, prenant en compte la dispersion de vitesse dans le gaz absor-

bant s'av�ere n�ecessaire. Celle-ci peut être obtenue �a partir de la table 2 de

Str�omgren (1948). Kunth et al. (1994) montrent, en utilisant les mod�eles de

Stasinska (1990), que l'essentiel de l'absorption doit provenir du gaz neutre

HI. En utilisant la dispersion de vitesse (�v = 45�5 km s

�1

) observ�ee avec le

VLA dans le gaz HI par Viallefond & Lequeux (non publi�e), ils en d�eduisent

une densit�e de colonne d'oxyg�ene de l'ordre de 3 10

15

cm

�2

, ce qui rapport�e �a

la densit�e de colonne du HI (3:5 10

21

cm

�2

) donne un abondance de 7:9 10

�7

en nombre, soit pr�es de 20 fois moins que dans la r�egion HII (1:75 10

�5

).

L'hypoth�ese de Kunth & Sargent (1986) semble alors se con�rmer, et IZw 18

apparâ�t alors comme l'objet id�eal �a �etudier pour d�eterminer la taille carac-

t�eristique de l'enrichissement dû au sursaut de formation stellaire actuel.

Cependant, les r�esultats de Kunth et al. (1994) furent rapidement tem-

p�er�es par Pettini & Lipman (1995) qui montr�erent que la correction de la

saturation des raies �etait extrêmement sensible �a l'hypoth�ese faite sur la dis-

persion de vitesse. A titre d'exemple, une dispersion de vitesse de 37 km:s

�1

conduit �a une abondance comparable �a celle de la r�egion HII, et si l'on r�e-

duit cette dispersion de vitesse �a 18 km:s

�1

, l'abondance d�eduite est solaire.

La possibilit�e que la dispersion de vitesse mesur�ee grâce aux observations

du VLA soit biais�ee vers une valeur sup�erieure par la pr�esence de plusieurs

nuages �a di��erentes vitesses n'�etant pas exclue, Pettini & Lipman (1995)

conclurent que l'abondance dans le HI n'�etait pas contrainte par les obser-

vations de Kunth et al. (1994). La question de \l'auto-enrichissement" des

r�egions HII restant un probl�eme ouvert, la n�ecessit�e de nouvelles observations

s'imposait.
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Deux nuits d'observations de IZw 18 avec le t�elescope de 3.6m du CFH

furent donc obtenues, a�n de mesurer l'abondance le plus loin possible du

centre de formation stellaire, dans l'espoir de mettre en �evidence une zone de

discontinuit�e. Mais avant de poursuivre, nous pr�esenterons en d�etail l'objet

de notre �etude, la galaxie naine bleue IZw 18.

7.2 IZw 18 en long en large et en travers

La galaxie IZw 18 fut d�ecrite pour la premi�ere fois par Zwicky (1966)

comme un \syst�eme double de galaxies compactes" s�epar�ees de 5.6" reli�ees

par un \pont" de mati�ere. Mais c'est au d�ebut des ann�ees 1970 qu'elle de-

vint l'un des objets les plus fameux du \bestiaire" extragalactique, lorsque

Sargent & Searle (1970) la d�e�nirent comme une \r�egion HII extragalactique

isol�ee" et d�emontr�erent son extrême sous-abondance (Searle & Sargent 1972).

En d�epit de centaines d'articles scienti�ques qui lui furent consacr�es, la na-

ture profonde de IZw 18 reste encore sujette �a controverse, et les nombreuses

recherches de galaxies plus sous abondantes (Terlevich et al. 1991; Masegosa

et al. 1994), n'ont pas r�eussi �a r�ev�eler un objet susceptible de lui ravir le

statut de la galaxie la plus sous-abondante de l'univers local.

Situ�ee �a pr�es de 10 Mpc (table 7.1), IZw 18 est une galaxie irr�eguli�ere,

pr�esentant deux r�egions de formation stellaire relativement brillantes. La plus

intense est localis�ee dans la r�egion nord-ouest (NW), la seconde est situ�ee au

sud-est (SE). Parmi les principales observations en imagerie de IZw 18, les

plus remarquables sont celles de Hua et al. (1987); Davidson et al. (1989);

Dufour & Hester (1990); Hunter & Thronson (1995); Martin (1996); Petrosian

et al. (1997). Ces di��erentes �etudes ont peu �a peu r�ev�el�e une structure plus

complexe qu'elle ne le semblait au d�epart (Zwicky 1966) sur les images du

mont Palomar (�g.7.1) avec, non seulement deux condensations stellaires

principales contenant plus de la moiti�e des �etoiles massives, mais aussi de

nombreuses �etoiles r�eparties sur toute la galaxie (Hunter & Thronson 1995)

et associ�ees le plus souvent �a de petites r�egions HII (Petrosian et al. 1997).

De plus, le maximum de l'�emission n�ebulaire de la r�egion NW ne co��ncide pas

spatialement avec le centre de la distribution stellaire de cette même r�egion,

la r�egion HII �etant d�ecal�ee de pr�es d'une seconde d'arc (soit environ 48 pc

avec H

0

= 75 km s

�1

Mpc

�1

) vers l'est par rapport aux �etoiles (Martin 1996).

Par ailleurs, plusieurs coquilles de gaz ionis�e, de tailles di��erentes, ainsi

que des �laments de mati�ere ionis�ee (Hunter & Thronson 1995; Martin 1996)

ont �et�e observ�es (�g.7.2), ainsi que plusieurs r�egions stellaires relativement

�eloign�ees des deux composantes centrales (Dufour & Hester 1990). On notera
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Fig. 7.1 { IZw 18 sur les plaques du Palomar Sky Survey digitalis�ees. Le

nord est en haut et l'est �a gauche.

Tab. 7.1 { IZw 18: carte d'identit�e

Sources

Noms: IZw18, UGCA 166, Mkn 116 NED

KUG 0930+554, CGPG0930.5+5527

A0930+55A (RC2)

Position: �(2000) = 9 h 34 m 02.1 s NED

�(2000) = +55

�

14' 25"

Vitesse radiale h�eliocentrique: 744 � 10 kms

�1

(NW) Petrosian et al. (1997)

782 � 6 km s

�1

(SE) Petrosian et al. (1997)

Inclinaison: 55

�

Van Zee et al. (1998)

Distance: ' 10 Mpc (H

0

= 75 km s

�1

Mpc

�1

)

Echelle: 1"' 50 pc

Taille: HI (�a 10

20

cm

�2

) 60"� 45" (2.2�2.9 kpc) Van Zee et al. (1998)

H� 1.5 � 1.5 kpc Dufour & Hester (1990)

Continu 840 � 610 pc Dufour & Hester (1990)

Masse: HI Total: 7 10

7

M

�

Van Zee et al. (1998)

Dynamique: 2:6 10

8

M

�

Van Zee et al. (1998)

tout particuli�erement la pr�esence de deux bulles de gaz (Martin 1996) pro-

venant de la r�egion NW et susceptibles de constituer les lobes d'une \super-

bulle", de pr�es de 900 pc, orient�ee suivant un axe NNE-SSW (PA' 8

�

), en

expansion �a une vitesse de 30 �a 60 km/s, probablement g�en�er�ee par le sursaut

de formation stellaire.

Pour ce qui est du gaz neutre HI, IZw 18 a �et�e observ�ee principalement

par Lequeux & Viallefond (1980), Viallefond et al. (1987) et r�ecemment par

Van Zee et al. (1998). La structure du gaz neutre se r�ev�ele assez complexe,

pr�esentant de nombreuses composantes (Lequeux & Viallefond 1980; Vialle-

fond et al. 1987). La principale, asym�etrique et allong�ee suivant un angle de
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N

E  10"

Fig. 7.2 { IZw 18 en H� observ�ee par Martin (1996). L'�echelle d'intensit�e

est logarithmique de fa�con �a r�ev�eler la structure interne de la n�ebuleuse ainsi

que la \super-bulle" (NNE-SSW) et le �lament au NW de la r�egion NW.

147

�

, co��ncide avec les r�egions de plus forte brillance de surface. La courbe de

rotation mesur�ee par Van Zee et al. (1998), en accord avec celle mesur�ee par

Petrosian et al. (1997) dans le domaine optique, r�ev�ele une rotation de corps

solide caract�eris�ee par

dV

dR

= 70 km s

�1

kpc

�1

pour la partie centrale de la

galaxie (r�egions NW et SE). La masse dynamique d�eduite de ces observations

est 2:6 10

8

M

�

. En�n, la dispersion de vitesse dans le gaz HI sur la ligne de

vis�ee de la r�egion observ�ee par Kunth et al. (1994) a pu être mesur�ee par

Van Zee et al. (1998). Elle di��ere beaucoup de celle utilis�ee par Kunth et al.

(1994). En e�et, il semble que la dispersion de vitesse mesur�ee par Vialle-

fond & Lequeux ait �et�e augment�ee par la prise en compte de deux nuages

se d�epla�cant �a des vitesses di��erentes, non s�epar�es par leurs observations (F.

Viallefond, communication priv�ee). La r�eanalyse des r�esultats de Kunth et al.

(1994), sur la base des critiques de Pettini & Lipman (1995) a amen�e Van Zee

et al. (1998) �a estimer l'abondance dans le gaz neutre de IZw 18 �a environ

1/60�eme de l'abondance solaire, soit comparable �a celle de la r�egion HII.

En�n, une composante di�use de faible densit�e de colonne (5 10

�19

cm

�2

),

s'�etendant principalement vers le sud, sans contrepartie optique d�etect�ee, en-

veloppant la galaxie et contenant une fraction non n�egligeable du gaz neutre

(' 35%), a �et�e observ�ee par Van Zee et al. (1998). Bien que ces auteurs

n'aient pas donn�e de taille pour cette composante, il semble, d'apr�es leurs
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Fig. 7.3 { IZw 18 observ�ee par la cam�era �a grand champ �a bord du t�elescope

spatial. Le �ltre (F555W) utilis�e par Hunter & Thronson (1995) pour r�ealiser

cette image permet de r�ev�eler les �etoiles massives. Le nord est �a 45

�

par

rapport �a la verticale, dans le sens trigonom�etrique.

images, que ses dimensions soient de l'ordre de 1'30"�1'10 (4.4�3.4 kpc).

Dans le domaine X, IZw 18 a �et�e observ�ee par le compteur proportionnel

PSPC �a bord du satellite ROSAT. Martin (1996) rend compte d'une source X,

situ�ee �a 2.6" W et 6.6" S du pic de l'�emission dans le continu, qu'elle attribue

�a IZw 18. Il est �a noter que les erreurs de pointage de cet ordre de grandeur

sont typiques de ROSAT. D'ailleurs, Fourniol (1998) a�rme que l'�emission

X co��ncide spatialement avec I Zw 18. Ces deux auteurs s'accordent �a dire

que la source X n'est pas r�esolue et donc ne s'�etend pas sur plus de 1.5 kpc.

Une forte �eruption solaire �etant intervenue lors de l'observation de IZw 18

par ROSAT (Fourniol 1998), les donn�ees obtenues ne permettent qu'une es-

timation assez peu �able de la luminosit�e X (' 10

39

erg s

�1

).

Di��erentes observations de IZw 18 ont permis d'obtenir sa magnitude

dans la plupart des bandes de longueur d'onde. Ces r�esultats sont rassembl�es
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Tab. 7.2 { IZw 18: Photom�etrie

Bande Sources

U

a

15.52 � 0.04 Huchra (1977)

B

a

16.28 � 0.03 Huchra (1977)

V

a

16.11 � 0.05 Huchra (1977)

R

a

15.72 � 0.03 Huchra (1977)

J

a

16.54 � 0.11 Thuan (1983)

H

a

16.03 � 0.15 Thuan (1983)

K

a

15.92 � 0.22 Thuan (1983)

1482

�

A 1.55 � 0.17

b

Kinney et al. (1993)

1913

�

A 0.86 � 0.10

b

Kinney et al. (1993)

2373

�

A 0.46 � 0.13

b

Kinney et al. (1993)

2700

�

A 0.38 � 0.06

b

Kinney et al. (1993)

U-B -0.78 � 0.04 Thuan (1983)

B-V 0.15 � 0.03 Thuan (1983)

V-R 0.41 � 0.03 Thuan (1983)

J-H 0.52 � 0.18 Thuan (1983)

H-K 0.11 � 0.27 Thuan (1983)

V-K 0.57 � 0.23 Thuan (1983)

a

magnitude

b

10

�14

erg cm

�2

s

�1

�

A

�1

dans la table 7.2. Il est �a noter que les observations de Thuan (1983) ont �et�e

r�ealis�ees dans une ouverture de 8" seulement et, de ce fait, sont susceptibles

de n'avoir pas inclu une �eventuelle contribution sous-jacente d'une population

stellaire vieille �etendue comme l'a d�emontr�e Doublier (1998) pour plusieurs

objets. Cependant, �etant donn�e la faible �evolution de IZw 18 (voir plus loin),

il est toutefois peu probable qu'une importante population vieille soit pr�e-

sente. Par ailleurs, les couleurs

1

indiqu�ees par Thuan (1983) tiennent compte

de la di��erence de taille de l'ouverture utilis�ee pour obtenir les magnitudes

dans les di��erentes bandes (15" en U, B, V, R et 8" en J, H, et K). IZw 18 n'a

pas �et�e d�etect�ee par le satellite IRAS (Kunth & S�evre 1986; Mazzarella et al.

1991) ni dans le domaine d'�emission de la mol�ecule CO (Arnault et al. 1988),

vraisemblablement �a cause de son faible contenu en m�etaux et en poussi�eres

(Skillman & Kennicutt 1993).

La c�el�ebrit�e de IZw 18 tient en grande partie au fait que son abondance est

r�eput�ee être la plus faible de toutes les galaxies connues dans l'univers local.

1. Les erreurs donn�ees par Thuan (1983) sont vraisemblablement sous estim�ees; en e�et,

Huchra (1977) donne par exemple une valeur de la couleur B-V de 0.19 tandis que Thuan

(1983) indique 0.15, la di��erence �etant sup�erieure �a l'erreur de 0.03 indiqu�ee dans la table

7.2
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Tab. 7.3 { IZw 18: Abondances

r�egion NW r�egion SE Sources

Te(O

++

) 19600� 900 K 17200� 1200 K Skillman & Kennicutt (1993)

log(O/H) �4:83� 0:04 �4:74� 0:05 Skillman & Kennicutt (1993)

log(N/O) �1:56� 0:09 �1:60� 0:06 Skillman & Kennicutt (1993)

log(Ne/O) �0:81� 0:03 �0:75� 0:06 Skillman & Kennicutt (1993)

log(S/O) �1:69� 0:05 �1:71� 0:08 Skillman & Kennicutt (1993)

log(Ar/O) �2:16� 0:02 �2:27� 0:03 Izotov & Thuan (1998)

log(C/O) �0:63� 0:10 �0:56� 0:09 Garnett et al. (1997)

log(Si/O) �1:52� 0:22 Garnett et al. (1995a)

Pr�ecisons qu'il s'agit l�a de l'abondance dans le gaz, mesur�ee grâce aux raies

n�ebulaires �emises par celui-ci, et non pas de l'abondance dans les �etoiles. La

premi�ere mesure d'abondance en oxyg�ene dans IZw 18 fut r�ealis�ee par Searle

& Sargent (1972). Depuis, bon nombre de mesures, plus pr�ecises, concernant

di��erents �el�ements chimiques et �a diverses positions dans la galaxie ont �et�e

faites. On peut citer, entre autres Lequeux et al. (1979); French (1980); Kin-

man & Davidson (1981); Dufour et al. (1988); Skillman & Kennicutt (1993);

Kunth et al. (1994); Garnett et al. (1995b); Martin (1996); Garnett et al.

(1997); Izotov & Thuan (1998); Legrand et al. (1998). Toutes ont con�rm�e

l'extrême sous-abondance de cet objet par rapport au voisinage solaire. Nous

avons rassembl�e les di��erentes mesures disponibles pour les deux r�egions de

IZw 18 dans la table 7.3. On retiendra que l'abondance en oxyg�ene est envi-

ron 1/50 �eme solaire. Toutefois, Campbell (1990), en utilisant une m�ethode

d'analyse di��erente de celle utilis�ee \classiquement" sugg�ere une abondance

plus �elev�ee (mais encore tr�es faible).

L'extrême sous abondance et la couleur bleue de IZw 18 ont incit�e Searle

& Sargent (1972) �a proposer que cet objet pouvait être \jeune" au sens o�u

la formation stellaire pourrait y avoir d�ebut�e r�ecemment. L'�episode de for-

mation stellaire actuel serait alors le premier dans l'histoire de la galaxie.

Alternativement, un �episode de formation d'�etoiles pourrait avoir eu lieu

par le pass�e puis s'être interrompu pendant une p�eriode tr�es longue pour ne

reprendre que r�ecemment. Dans ce cas, IZw 18 ne serait pas une galaxie \jeu-

ne". La discussion de ces deux mod�eles d'�evolution de IZw 18 s'inscrit dans

l'�etude plus g�en�erale de la formation des galaxies (o�u, quand et comment,

les galaxies se forment-elles?). Aussi, de nombreuses �etudes ont �et�e men�ees

pour trancher ce d�ebat, sans qu'aucune ne parvienne �a �etablir une r�eponse

d�e�nitive �a ce probl�eme �epineux.

Entre autre, Kunth et al. (1995), �a l'aide d'un mod�ele d'�evolution chi-

mique des galaxies, ont montr�e que l'abondance en oxyg�ene de IZw 18 pou-
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vait tout autant être due au seul sursaut de formation stellaire actuel qu'�a

deux �episodes de formation d'�etoiles, l'actuel et un pass�e, s�epar�es d'au moins

1 milliard d'ann�ees. Par ailleurs, Hunter & Thronson (1995) n'ont pas trouv�e

de trace d'�etoiles plus âg�ees que quelques dizaines de millions d'ann�ees.

Cependant, le rapport d'abondance du carbone sur l'oxyg�ene, relative-

ment �elev�e, ne semble pas caract�eristique d'un sursaut de formation stellaire,

et indiquerait plutôt un enrichissement plus ancien dû �a un �episode de for-

mation stellaire pass�e (Garnett et al. 1997).

Le d�ebat reste donc ouvert.



Chapitre 8

Observations et r�esultats

O�u pench�es �a l'avant des blanches caravelles,

Ils regardaient monter en un ciel ignor�e

Du fond de l'Oc�ean des �etoiles nouvelles.

Jos�e-Maria de Heredia

Les Conquerants

IZw 18 a donc �et�e observ�ee avec pour objectif de mesurer son abondance

en oxyg�ene le plus loin possible du centre de formation stellaire, dans l'espoir

de mettre en �evidence une r�egion de discontinuit�e o�u la m�etallicit�e chuterait

brutalement. La m�ethode d'observation retenue est celle de la spectroscopie

�a longue fente. Aussi, avant de d�ecrire les observations et les r�esultats qui en

d�ecoulent, pr�esentons bri�evement cette technique.

8.1 La spectroscopie �a fente longue

L'avantage de cette technique r�eside principalement dans la possibilit�e

d'obtenir, en une seule observation, le spectre de nombreuses r�egions d'un

même objet. Le principe consiste �a utiliser un spectrographe dot�e d'une fente

dont la longueur est grande. Cette fente est plac�ee sur l'image de la galaxie

fournie par le t�elescope. Le spectrographe d�ecompose la lumi�ere suivant les

longueurs d'ondes, perpendiculairement �a la direction de la fente. A chaque

position suivant cet axe, on obtient l'image de la fente �a la longueur d'onde

correspondante. La lumi�ere �emergeant du spectrographe est donc r�epartie

suivant deux directions et forme une image qui est enregistr�ee �a l'aide d'une
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cam�era CCD. L'axe d'orientation de la fente est appel�e l'axe spatial, tandis

que la direction perpendiculaire d�e�nit la direction spectrale.

Un moyen d'augmenter le rapport signal/bruit des observations consiste �a

augmenter le temps d'observation. Cependant, dans la pratique, une pose ne

peut être prolong�ee ind�e�niment, car la cam�era CCD servant �a enregistrer les

images �etant en permanence travers�ee par des rayons cosmiques qui saturent

ponctuellement les pixels du d�etecteur. Si la pose dure trop longtemps, tous

les pixels sont satur�es et plus aucun signal scienti�que ne peut être enregistr�e.

Par cons�equent, il est n�ecessaire de fragmenter les poses, de fa�con �a limiter

sur chaque image le nombre de pixels satur�es, et de recombiner par la suite

les images. Cette derni�ere op�eration permet de \supprimer" les rayons cos-

miques par l'application d'un �ltre m�edian. Typiquement, chaque pose doit

être d'une dur�ee inf�erieure �a une heure.

Avant de pouvoir exploiter scienti�quement cette image, un certain nombre

de corrections et de calibrations doivent être r�ealis�ees (r�eduction des obser-

vations). Trois grandes �etapes peuvent être distingu�ees:

{ Les corrections ont pour but de corriger les imperfections de l'instru-

mentation utilis�ee. Il s'agit l�a essentiellement des corrections du signal

de la cam�era CCD �a vide (\bias"), des variations de la sensibilit�e indi-

viduelle des pixels (\Flat-Field"), de la d�erive du signal avec le temps

(courant d'obscurit�e ou \dark count") et de l'illumination de la fente

(\vignetting"). Ces corrections s'appliquent �a tous les types d'images

enregistr�ees avec des cam�eras CCD.

{ La calibration des spectres permet d'�etablir la correspondance entre

la position suivant l'axe spectral et la longueur d'onde d'une part (ca-

libration en longueur d'onde) et entre le nombre de coups enregistr�es

par la cam�era CCD et le 
ux re�cu d'autre part (calibration photom�e-

trique). Pour cela, on r�ealise:

-un spectre d'une lampe �emettant des raies dont la longueur d'onde est

parfaitement d�e�nie (calibration en longueur d'onde).

-un spectre d'une �etoile standard au 
ux bien connu (calibration pho-

tom�etrique).

{ La combinaison des images et l'extraction des spectres. La premi�ere

op�eration consiste �a aligner parfaitement les images et �a en faire la

moyenne en excluant les pixels satur�es par les rayons cosmiques. La

seconde a pour but d'extraire les spectres �a di��erentes positions le long

de la fente.

Les deux derni�eres �etapes sont sp�eci�ques �a la r�eduction des observations

spectroscopiques �a longue fente.
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8.2 Observations

17 spectres de la r�egion NW de IZw 18 de 3000 secondes chacun ont �et�e

obtenus au t�elescope de 3.6 m du CFH (Canada France Hawaii) durant trois

nuits successives, du 1er au 4 f�evrier 1995, avec le spectrographe MOS et la

cam�era CCD (non amincie) Loral 3 (2048 � 2088 pixels). La fente longue

(5'�1.52") �etait inclin�ee de 45

�

vers l'est par rapport au nord (angle de

position PA= 45

�

). Le domaine spectral couvert s'�etendait de 3700 �a 6900

�

A. Aucun �ltre n'a �et�e utilis�e pour couper une �eventuelle contribution des

spectres d'ordres sup�erieurs. En e�et, le seul �ltre qui aurait pu être employ�e �a

cet e�et ne laissait passer que le domaine 4000-8900

�

A, ce qui aurait interdit

l'observation de OII�3727. Une contamination par les ordres sup�erieurs �a

donc pu intervenir. La comparaison de deux �etoiles de calibration (Feige 34 et

EG248), pr�esentant des spectres di��erents, donc des possibles contaminations

par des ordres sup�erieurs di��erentes, nous a permi de v�eri�er que cet e�et

n'a�ectait que l'extr�emit�e la plus rouge du spectre et pas ou tr�es peu les

raies mesur�ees. La r�esolution spatiale de 0.3145 arcsec/pix, combin�ee �a une

dispersion de 1.58

�

A/pix a permis d'atteindre une r�esolution spectrale de

pr�es de 8.2

�

A(mesur�ee sur les raies de calibration). La turbulence (\seeing")

durant les trois nuits s'est maintenue entre 1 et 1.5 secondes d'arc.

8.3 R�eduction

Les spectres ont �et�e r�eduits �a l'aide du logiciel IRAF. Nous distinguerons

les trois �etapes d�ecrites pr�ec�edemment dans le processus de r�eduction des

spectres.

8.3.1 Corrections

Des structures (variations de basse fr�equence et faible amplitude du si-

gnal moyen), di��erentes d'une pose �a l'autre, �etaient pr�esentes sur toutes

les images, suivant l'axe de dispersion. Ces structures �etaient �egalement pr�e-

sentes sur la partie non expos�ee du CCD (overscan). Par ailleurs, les valeurs

m�edianes des deux s�eries d'images \bias" obtenues di��eraient de 4 coups,

di��erence non n�egligeable lorsque l'on sait que le niveau moyen du fond de

ciel �etait d'une quinzaine de coups sur les images scienti�ques. Une fonction

\spline" d'ordre 3 en 5 morceaux �a donc �et�e ajust�ee sur les structures pr�e-

sentes dans l'overscan de chaque image puis soustraite �a chaque image. Ce

traitement a fait disparâ�tre, les di��erences de niveau moyen des \bias" ainsi

que les structures suivant l'axe de dispersion. Les di��erentes images \bias"
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ont alors �et�e combin�ees sans que l'image r�esultante ne pr�esente de variation

sup�erieure �a 0.1% de la valeur moyenne. Cette valeur moyenne (1.28) �a en-

suite �et�e soustraite �a l'ensemble des images, puis la dimension de celles-ci

r�eduite de fa�con �a supprimer les parties non expos�ees.

La seconde �etape du processus de correction consistait �a corriger les va-

riations de r�eponse des pixels individuels et de l'illumination de la fente. Pour

cela, 4 \
at-�elds" obtenus sur le dôme du t�elescope et un \
at-�eld" obtenu

sur le ciel �etaient disponibles. Les premiers ont �et�e utilis�es pour corriger de

la di��erence de r�eponse des pixels individuels et le second pour corriger les

di��erences d'illumination de la fente dans les conditions r�eelles de l'observa-

tion. Ce choix a �et�e motiv�e par la grande di��erence d'illumination de la fente

entre les deux types de \
at-�elds".

Les 4 \
at-�elds" obtenus sur le dôme ont d'abord �et�e combin�es, puis une

surface reproduisant les variations basse fr�equence de l'image r�esultante ajus-

t�ee. Nous avons ensuite divis�e cette derni�ere par l'ajustement a�n d'obtenir

une image normalis�ee �a 1, repr�esentant les variations de sensibilit�e pixels-

pixels de la cam�era CCD, d�ebarrass�ees des ph�enom�enes d'illumination de

la fente et de la forme du spectre de la lampe ayant servie �a illuminer le

dôme. Les fonctions utilis�ees pour ajuster la surface repr�esentant les varia-

tions basse fr�equence du \
at-�eld dôme" �etaient des fonctions spline cubique

comportant 4 morceaux suivant l'axe spatial (illumination de la fente) et 100

suivant l'axe de dispersion (forme du spectre de la lampe). L'image ainsi

obtenue constitue la r�eponse de la cam�era CCD.

Le \
at-�eld" obtenu sur le ciel a �et�e utilis�e a�n d' obtenir la correction �a

apporter aux images pour tenir compte de la di��erence d'illumination de la

fente (g�en�eralement plus �eclair�ee au centre que sur les bords). Cette image a

d'abord �et�e divis�ee par la r�eponse obtenue pr�ec�edemment puis somm�ee sui-

vant l'axe spatial a�n d'obtenir la forme du spectre du ciel. Elle a ensuite

�et�e divis�ee par ce spectre pour obtenir une image ne contenant plus que les

informations concernant l'illumination de la fente (\vignetting"). En�n, une

surface (fonctions \spline" cubiques en 5 parties suivant l'axe spatial et 2

suivant l'axe spectral) lui �a �et�e ajust�ee. L'ajustement (illumination) repr�e-

sente la correction de \vignetting" �a apporter aux images pour les corriger

des e�ets d'illumination.

La correction totale correspond au produit des images de r�eponse et d'illu-

mination. L'ensemble des images a �et�e divis�e par cette correction totale.

La proc�edure que nous venons de d�ecrire n'est pas tout �a fait standard. En

e�et, on utilise g�en�eralement les \
at-�eld dôme" pour corriger de l'ensemble

des variations (r�eponse et \vignetting") puis �eventuellement les \
at-�eld

ciel" pour apporter une �eventuelle correction suppl�ementaire d'illumination.

Dans notre cas, les di��erences d'illumination entre les \
at-�eld dôme" et
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\ciel" �etaient si importantes qu'une telle proc�edure introduisait des "oscilla-

tions" importantes dans la correction additionnelle, dues au haut degr�e des

fonctions �a ajuster pour calculer celle-ci. La m�ethode que nous avons utilis�ee

limite ces \oscillations". Apr�es de nombreux tests, nous avons constat�e que

la m�ethode retenue n'introduisait pas de 
uctuations sup�erieures �a 4 % sui-

vant l'axe spatial (contre 12 % avec la m�ethode \standard"). Suivant l'axe

spectral, la proc�edure est susceptible d'avoir introduit de petites variations

(toujours inf�erieures �a 3 %) qui, normalement, seront corrig�ees lors de la

calibration photom�etrique.

8.3.2 Calibration

Les calibrations spectrales et photom�etriques ont �et�e r�ealis�ees suivant la

proc�edure standard �a l'aide d'un spectre utilisant une lampe Helium-N�eon et

de cinq spectres de 50 secondes de l'�etoile standard Feige 34. A�n de tenir

compte de la d�ependance de la r�efraction atmosph�erique avec la longueur

d'onde, les spectres de Feige 34 ont �et�e r�ealign�es avant d'être combin�es. La

calibration spectrale appliqu�ee au spectre de l'�etoile standard nous a permis

d'�evaluer la pr�ecision de cette op�eration �a mieux que 0.5 %.

8.3.3 Extraction

Une fois calibr�es, les 17 spectres se devaient d'être combin�es a�n d'aug-

menter le rapport signal sur bruit et de b�en�e�cier pleinement du long temps

d'observation obtenu. Une premi�ere analyse des images a r�ev�el�e une l�eg�ere

di��erence dans le pro�l spatial des raies entre les observations des di��erentes

nuits. Nous avons interpr�et�e cela comme �etant dû �a une position de fente

l�eg�erement di��erente d'une nuit �a l'autre (li�ee �a la pr�ecision de pointage du

t�elescope ) mais n'exc�edant toutefois pas la seconde d'arc. Par ailleurs, les

spectres n'�etaient pas parfaitement align�es sur les colonnes de la cam�era CCD,

et ce, en raison de la r�efraction atmosph�erique di��erentielle. Nous avons donc

d'une part redress�e les spectres de fa�con �a corriger les e�ets de r�efraction, et

d'autre part align�e les maximums de l'�emission dans le continu de toutes les

images avant de combiner l'ensemble des observations. Cette derni�ere op�e-

ration a permis la suppression des rayons cosmiques pr�esents sur les images

individuelles et l'augmentation sensible du rapport signal sur bruit.

A l'issue de cette proc�edure, nous avons constat�e la pr�esence d'une lu-

mi�ere di�use anormale dans la partie de l'image correspondant aux courtes

longueurs d'ondes (bleu). Cette lumi�ere di�use �etait d�ej�a pr�esente sur l'en-

semble des images obtenues apr�es de long temps de pose, mais pas sur les

courtes poses. Nous n'avons pas pu d�eterminer son origine exacte, mais nous
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suspectons soit une l�eg�ere d�erive de la temp�erature de l'alimentation du CCD,

soit la pr�esence de lumi�ere di�us�ee dans l'instrument durant les poses longues.

En l'absence d'images de courant d'obscurit�e (dark), nous avons donc du,

pour la supprimer, utiliser une routine IRAF sp�ecialement destin�ee �a corri-

ger des e�ets de lumi�ere di�us�ee (APSCATTER). En�n, le fond de ciel a �et�e

�evalu�e en utilisant les parties les plus externes de l'image, puis soustrait. Ces

corrections ont ramen�e les 
uctuations dues �a la lumi�ere di�use �a moins de

0.5% du niveau du continu.

Les spectres ont ensuite �et�e extraits en sommant le long de la fente. Une

premi�ere ouverture utilis�ee mesurait 5 pixels (1.57") de large et l'extraction

a �et�e faite tous les 3 pixels. A�n d'augmenter le rapport signal sur bruit (en

particulier pour mesurer la raie faible OIII[4363] le plus loin possible), une

extraction utilisant une ouverture plus large (12 pixels, ie 3.78") tous les 6

pixels (1.89") a �egalement �et�e r�ealis�ee. En�n, a�n de comparer nos r�esul-

tats avec les observations pr�ec�edentes (en particulier Skillman & Kennicutt

(1993)) nous avons extrait un spectre int�egr�e sur toute la r�egion NW de la

galaxie (25 pixels, soit 7.86", centr�es sur le maximum de l'�emission continue).

8.4 Des �etoiles Wolf-Rayet dans IZw 18

L'un des r�esultats importants de cette �etude fut la d�ecouverte d'�etoiles

du type Wolf-Rayet dans IZw 18 (Legrand et al. 1997b). Nous pr�esentons

bri�evement, dans ce qui suit, ces �etoiles particuli�eres, avant de commenter

leur pr�esence dans IZw 18.

8.4.1 Les �etoiles Wolf-Rayet

Les �etoiles les plus massives de la s�equence principale, dont le spectre

dans le domaine visible, pr�esente des raies d'absorption de l'h�elium ionis�e,

sont classi��ees de type O. Leur temp�erature e�ective s'�etend de 30000 K �a

50000 K, ce qui correspond �a des masses sup�erieures �a 20 M

�

. Parmi elles,

une classe d'�etoiles, appel�ees �etoiles Wolf-Rayet (WR), pr�esente des raies

d'�emission larges et intenses, suppos�ees form�ees dans leur vent stellaire. Ces

�etoiles de population I, tr�es chaudes (Teff = 3 �a 9 10

4

K) et lumineuses

(10

4:5

�a 10

6

L

�

), sont reconnues être les descendantes directes des �etoiles O

les plus massives (Maeder 1982). Il semble que les vents stellaires puissants

de ces �etoiles (jusqu'�a 10

�4

M

�

=an) entrâ�nent une �ejection de l'enveloppe

externe, d�ecouvrant les parties les plus internes o�u ont lieu les r�eactions

nucl�eaires. La p�eriode, tr�es courte (environ 10% de la dur�ee de vie sur la

s�equence principale d'une �etoile O, soit de l'ordre de quelques 10

5

ans), o�u les
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produits des r�eactions nucl�eaires de combustion de l'hydrog�ene sont visibles

directement �a la surface de l'�etoile correspond �a la phase Wolf-Rayet (Conti

et al. 1983). La dur�ee de cette phase d�epend essentiellement du taux de

perte de masse, c'est-�a-dire de la vitesse �a laquelle l'�etoile se d�ebarrasse de

son enveloppe externe, mais aussi de la dur�ee de vie totale de l'�etoile, c'est-

�a-dire la vitesse �a laquelle elle transforme l'hydrog�ene en h�elium (Maeder &

Meynet 1994). Par cons�equent, pour qu'une �etoile massive puisse entrer dans

une phase WR, il faut qu'elle soit capable d'�ejecter son enveloppe externe

avant d'avoir achev�e sa combustion interne. A ce titre, la m�etallicit�e initiale

de l'�etoile et sa masse sont les param�etres les plus importants. En e�et, plus

la masse de l'�etoile est �elev�ee, plus les vents stellaires sont puissants et par

cons�equent, l'�etoile atteindra plus vite sa phase WR. A contrario, une �etoile

de masse trop faible ne d�eveloppera pas de vents su�samment intenses pour

atteindre la phase WR. D'autre part, plus la m�etallicit�e est �elev�ee, plus la

pression de radiation est e�cace pour �ejecter l'enveloppe externe, et plus

vite l'�etoile atteint la phase WR. Pour la même raison, la masse minimale

d'une �etoile pour entrer dans la phase WR diminue quand la m�etallicit�e

augmente. Ces ph�enom�enes sont d�ecrits et quanti��es par Maeder & Meynet

(1994) qui analysent entre autre les e�ets des di��erentes hypoth�eses sur les

taux de perte de masse (encore mal connus). On se reportera donc �a cette

r�ef�erence pour de plus amples d�etails. Nous retiendrons seulement que quand

la m�etallicit�e est faible, seules les �etoiles les plus massives sont susceptibles

d'entrer -spontan�ement- dans la phase WR.

Depuis leur d�ecouverte par Wolf & Rayet (1867) de nombreux e�orts

ont �et�e men�es pour �etablir une classi�cation de ces �etoiles. Trois grandes

cat�egories peuvent être identi��ees, not�ees WN, WC et WO, sur la base de

leurs propri�et�es spectroscopiques (Beals 1938; Smith 1968; Barlow & Hum-

mer 1982). Les WN voient leur spectre domin�e par les raies d'�emission

de l'h�elium et de l'azote ionis�es (entre autres NIII��4634,4640, NIV�4057,

NV��4604,4620 et HeII�4686), tandis que les WC sont domin�ees par les

raies de l'h�elium, du carbone et de l'oxyg�ene ionis�es (entre autres CIII�4645,

CIII�5696, CIV��5801,5812 et OV�5592). Les WR de la derni�ere cat�egorie,

les WO, plus rares que les pr�ec�edentes, se distinguent par la pr�esence de

nombreuses raies de l'oxyg�ene (OIV�3400, OVI��3811,3834). Deux spectres

typiques de WR (type WC et WN) sont donn�es en �gure 8.1 dans des r�e-

gions centr�ees sur 4686

�

A et 5808

�

A. On voit que la localisation des raies

larges et leur intensit�e relative permettent de distinguer les di��erents types.

Chacun des types de WR est lui-même subdivis�e en di��erents sous groupes

num�erot�es 2 �a 9 pour les WN, 4 �a 9 pour les WC et 1 �a 4 pour les WO, sur

la base de l'intensit�e relative des raies d'�emission. Cette classi�cation corres-

pond �a une s�equence d'excitation. Les �etoiles WN de type 2 �a 5 et les WC
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Fig. 8.1 { Exemple de spectres d'�etoiles WR. Deux spectres sont donn�es (une

WC4 et une WN5). Deux r�egions sont repr�esent�ees, autour des raies larges

caract�eristiques �a 4686

�

A et 5808

�

A. Les spectres sont respectivement les

19i�emes et 49i�emes des catalogues de Torres & Massey (1987) et Hamann

et al. (1995).

de 4 �a 6 sont consid�er�ees de type pr�ecoce (degr�e d'ionisation �elev�e) et not�ees

WNE et WCE tandis que celles de type 6 �a 9 et 8 �a 9 sont respectivement

appel�ees de type tardif et not�ees WNL et WCL (Conti & Massey 1989; Conti

et al. 1990). Il est g�en�eralement admis que les WR de type pr�ecoce sont plus

chaudes que celles de type tardif, même si aucune corr�elation nette n'a �et�e

mise en �evidence entre la temp�erature et le type (Vacca & Conti 1992).

8.4.2 La d�etection des WR dans IZw 18

Nos observations (Legrand et al. 1997b) ont clairement mis en �evidence

la pr�esence de deux bosses dans le spectre int�egr�e, centr�ees respectivement �a

4645

�

A et 5820

�

A (�g8.2). Ces bosses sont caract�eristiques des �etoiles WR de

type WC (Smith 1968; Conti & Massey 1989). Toutefois, un certain nombre

de raies n�ebulaires faibles peuvent apparâ�tre dans ces r�egions, particuli�ere-

ment autour de HeII�4686, et sont susceptibles, par leur accumulation, de

former une \fausse bosse" qui peut être interpr�et�ee, �a tort, comme provenant

d'�etoiles WR. A�n de nous assurer que la bosse observ�ee dans le spectre

�etait bien due �a la pr�esence d'�etoiles WR, nous avons �evalu�e la contribution

de ces raies �a l'aide du mod�ele de photoionisation de Stasinska & Leitherer
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Fig. 8.2 { R�egion du spectre (int�egr�e sur 7.8") de IZw 18 autour des raies

n�ebulaires HeII�4686 (haut) et HeI�5876 (bas). La position du continu est

indiqu�ee par la ligne pointill�ee.

(1996). Aucun mod�ele ne reproduisant parfaitement les raies fortes observ�ees

(�[OIII]5007, [OIII]�4363, [NeIII]�3869 et [OII]�3727) celui ayant les para-

m�etres les plus proches de ceux de IZw 18 et donnant le meilleur accord avec

les observations a �et�e retenu. Apr�es soustraction des raies n�ebulaires (don-

n�ees par le mod�ele) au 
ux dans la bosse (mesur�e sur notre spectre), il est

apparu que cette derni�ere ne pouvait être produite totalement par les raies

n�ebulaires, et qu'une contribution provenant d'�etoiles WR �etait n�ecessaire

pour rendre compte des observations. Le nombre de WR requis pour rendre

compte des 
ux observ�es, calcul�e �a l'aide de la calibration en 
ux des �etoiles

WR de Smith (1991), �a �et�e �evalu�e �a une ou deux �etoiles WC de type pr�ecoce

(WCE) et aucune WN.

Ce faible nombre explique pourquoi ces �etoiles n'avaient pas �et�e clairement

d�etect�ees jusqu'ici, malgr�e les nombreuses observations. La seule indication

(marginale) pour la pr�esence de WR dans IZw 18 avait �et�e donn�ee par Hun-

ter & Thronson (1995), mais compte tenu de la largeur de leur �ltre, leur

d�etection ne concernait que la raie n�ebulaire HeII�4686 et pas la \bosse"

stellaire due aux WR (de Mello et al. 1998).
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Fig. 8.3 { Pro�l spatial des raies d'�emission H�, HeII�4686 et du continu

sous H�. La position o�u la bosse WR est observ�ee est indiqu�ee par un trait

gras.

En�n, nous avons pu d�eterminer, grâce �a nos spectres extraits le long de

la fente, la r�egion spatiale o�u la bosse due aux WR apparaissait. Il se trouve

que cette r�egion co��ncide �egalement avec le maximum de l'�emission n�ebulaire

de HeII�4686 (�g 8.3).

8.4.3 Les cons�equences

On trouvera une discussion d�etaill�ee des cons�equences de la d�ecouverte

d'�etoiles WR dans IZw 18 dans Legrand et al. (1997b). Nous ne livrerons ici

qu'une synth�ese rapide de nos travaux �a la lumi�ere des nouveaux r�esultats

de de Mello et al. (1998).

La d�ecouverte d'�etoiles WC (et l'absence de WN) dans un objet de si faible

m�etallicit�e est apparue comme un fait relativement surprenant, les mod�eles

\classiques" disponibles �a cette �epoque ne pr�edisant pas d'�etoiles WC ou une

nette pr�edominance des WN (Cervino & Mas-Hesse 1994; Meynet 1995). Tou-

tefois, la formation de ces �etoiles peut être envisag�ee si l'on double les taux

de perte de masse standard des �etoiles massives �a faible m�etallicit�e (Meynet

1995) ou si l'on consid�ere la formation des WR dans des syst�emes binaires

(Schaerer & Vacca 1996; Cervi~no et al. 1996). Par ailleurs, notre fente ne

couvrait pas la totalit�e de la galaxie, aussi il est fort probable que nos obser-

vations ne rendent pas compte du nombre total d'�etoiles WR dans IZw 18.

En particulier, Izotov et al. (1997), avec une fente positionn�ee di��eremment
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(PA= �41

�

), ont mis en �evidence la pr�esence de 5 WC mais aussi d'�etoiles de

type WN dont ils �evaluent le nombre �a 17. Toutefois, de Mello et al. (1998)

en r�eanalysant les donn�ees de Izotov et al. (1997) ont montr�e que ces au-

teurs avaient vraisemblablement surestim�e le nombre d'�etoiles WR. En e�et,

la contribution des raies n�ebulaires [FeIII]�4658 [ArIV]+HeI��4711,4713 et

[ArIV]�4740 est susceptible d'avoir entrain�e une surestimation d'un facteur

deux de leur 
ux dans la bosse WR. De plus, la contribution des �etoiles WC

�a la bosse �a 4686

�

A n'a pas �et�e prise en compte, entrainant l'attribution de la

totalit�e du 
ux aux �etoiles WN. Aussi, en prenant en compte ces remarques

et en utilisant les luminosit�es d'�etoiles WR donn�ees par Schaerer & Vacca

(1998), de Mello et al. (1998) ont rammen�e le nombre d'�etoiles WR d�eduit

des observations de Izotov et al. (1997) �a 4 WC4 et 4 WNL. De même, ces

auteurs ont sugg�er�e qu'une l�eg�ere modi�cation de la position du continu de

nos observations permettait de rendre compte de la pr�esence de une ou deux

WN. En�n, ces mêmes auteurs, en r�eanalysant les images disponibles dans les

archives du HST, ont trouv�e plusieurs sites susceptibles d'abriter des �etoiles

WR. Leurs positions peuvent expliquer la di��erence entre nos observations et

celles de Izotov et al. (1997) par le fait que les fentes utilis�ees ne couvraient

pas les mêmes r�egions de la galaxie. Leur �etude montre �egalement que les

mod�eles sont susceptibles de rendre compte des di��erentes observations et

con�rme notre conclusion sur la formation des WR �a faible m�etallicit�e, �a

savoir un taux de perte de masse sup�erieur au mod�ele \standard" ou une

formation dans des syst�emes binaires.

Ces r�esultats contraignent �egalement assez fortement la fonction de masse

initiale (IMF), les mod�eles de Cervino & Mas-Hesse (1994); Meynet (1995);

de Mello et al. (1998) indiquant une masse minimum de 80 �a 90 M

�

pour

une �etoile individuelle pour entrer dans la phase WR.

En�n, la corr�elation spatiale entre le maximum d'�emission de la raie

HeII�4686 et la pr�esence des �etoiles WR sugg�ere fortement que ces der-

ni�eres, en raison de leur tr�es forte temp�erature e�ective, sont responsables

de cette �emission n�ebulaire, comme l'avait propos�e Schaerer (1996). En e�et,

la production de cette raie n�ecessite des photons ionisants tr�es �energ�etiques,

insu�samment produits par les �etoiles O, mais susceptibles d'être �emis en

su�samment grande quantit�e par les �etoiles WR (voir Legrand et al. 1997b,

pour la discussion sur les di��erentes hypoth�eses quant �a l'origine de cette

raie). Le mod�ele et les images produites par de Mello et al. (1998) semblent

con�rmer l'hypoth�ese de Schaerer (1996) et notre interpr�etation.
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8.5 La mesure de l'abondance

Disposant de spectres de IZw 18 d'excellente qualit�e, il nous fallait les

interpr�eter en termes de temp�erature �electronique, de densit�e et d'abondance.

Aussi, avant de livrer nos r�esultats et d'en discuter l'interpr�etation, nous

pr�esenterons bri�evement les m�ethodes de d�etermination de ces param�etres.

8.5.1 L'absorption stellaire et l'extinction interstellaire

Deux ph�enom�enes modi�ent l'apparence des spectres et doivent de ce fait

être pris en compte avant toute analyse, pour ne pas interpr�eter ces derniers

de fa�con erron�ee.

L'absorption stellaire

Le premier d'entre eux, l'absorption stellaire, est dû �a la pr�esence de

raies d'absorption provenant de l'atmosph�ere des �etoiles g�eantes, principale-

ment de type A, auxquelles se superposent des raies d'�emission n�ebulaire. Ce

ph�enom�ene a�ecte particuli�erement les raies de l'hydrog�ene et de l'h�elium.

L'intensit�e des raies d'absorption d'une �etoile d�epend de son âge et de son

type. Pour une galaxie, l'absorption stellaire sera donc fonction de son his-

toire de formation d'�etoiles (sursaut ou formation continue, ancien ou r�ecent)

ainsi que de la proportion d'�etoiles de chaque type form�e, c'est-�a-dire de la

fonction de masse initiale (Olofsson 1995).

L'e�et de l'absorption stellaire est de diminuer l'intensit�e apparente des

raies d'�emission n�ebulaires, essentiellement de l'h�elium et de l'hydrog�ene.

L'inconv�enient est que ces derni�eres sont, entre autres, utilis�ees pour mesu-

rer l'extinction interstellaire (cf x suivant). Il conviendra donc de corriger

les raies n�ebulaires de l'hydrog�ene et de l'h�elium de cet e�et. Dans la pra-

tique, il est relativement di�cile d'�evaluer l'intensit�e de l'absorption stellaire,

ces raies �etant \masqu�ees" par l'�emission n�ebulaire, beaucoup plus intense

(l'absorption stellaire ne repr�esente que quelques pour cent de l'�emission n�e-

bulaire).

Toutefois, les raies d'absorption sont g�en�eralement plus larges que celles

de l'�emission n�ebulaire. Par cons�equent, si la r�esolution spectrale est su�-

sante, on peut observer les ailes des raies d'absorption stellaire et, en ajustant

un pro�l de Voigt, �evaluer celles-ci.

Lorsque la r�esolution spectrale n'est pas su�sante, plusieurs alternatives

sont possibles. On peut par exemple utiliser une valeur typique de l'absorp-

tion stellaire, g�en�eralement de l'ordre de 2

�

A de largeur �equivalente pour

H� (McCall et al. 1985; Roy & Walsh 1987; Skillman & Kennicutt 1993),



8.5. LA MESURE DE L'ABONDANCE 113

ou alors �evaluer celle-ci �a l'aide d'un mod�ele de synth�ese stellaire (Olofsson

1995). Il est aussi possible d'ajuster l'absorption stellaire de fa�con �a ce que

l'extinction interstellaire obtenue �a l'aide des di��erentes raies de Balmer soit

la même (m�ethode it�erative). C'est cette derni�ere m�ethode (Kunth & Sargent

1983) que nous avons retenue.

L'extinction interstellaire

Le deuxi�eme ph�enom�ene modi�ant l'aspect du spectre, l'extinction in-

terstellaire, a�ecte la totalit�e de celui-ci, sans exception. L'origine de celle-ci

r�eside dans la facult�e qu'ont les poussi�eres d'absorber le rayonnement, de l'ul-

traviolet au visible, et de r�e�emettre l'�energie ainsi capt�ee dans l'infrarouge.

Le spectre apparâ�t alors plus \rouge" qu'il n'est r�eellement, d'o�u le terme de

\rougissement" �egalement attribu�e �a ce processus. On exprime g�en�eralement

l'extinction interstellaire de la fa�con suivante (Osterbrock 1989):

F

�

= I

�

:e

��

�

(8.1)

o�u F

�

est le 
ux observ�e �a la longueur d'onde �, I

�

le 
ux qui serait

re�cu en l'absence de poussi�eres, et �

�

l'�epaisseur optique �a la longueur d'onde

consid�er�ee.

Si l'on suppose que les propri�et�es des poussi�eres sont les mêmes partout,

on s'attend �a ce que la fa�con dont l'�epaisseur optique varie avec la longueur

d'onde soit \universelle", mais que la valeur de celle-ci soit fonction de la

quantit�e de poussi�eres pr�esentes dans la galaxie consid�er�ee. Ceci peut s'ex-

primer en �ecrivant:

�

�

= C

e

:f(�) (8.2)

o�u C

e

est une \constante" appel�ee coe�cient de rougissement ne d�epen-

dant que de l'objet observ�e, et f(�) une fonction \universelle" repr�esentant

la d�ependance de l'extinction en fonction de la longueur d'onde, appel�ee loi

d'extinction.

La relation donnant la correspondance entre le 
ux rougi et non rougi

peut alors s'�ecrire:

F

�

= I

�

:e

�C

e

:f(�)

(8.3)

ou en utilisant la notation d�ecimale:
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F

�

= I

�

:10

�c

10

:f(�)

(8.4)

avec c

10

= 0:434C

e

. Par la suite, nous utiliserons la notation \standard",

�a savoir un C majuscule pour le coe�cient d'extinction logarithmique et un

c minuscule pour le coe�cient d�ecimal.

Dans la pratique, on utilise souvent une loi d'extinction normalis�ee �a H�

telle que �(H
) � �(H�) = 0:5. Lorsque c'est le cas, on indice le coe�cient

d'extinction C d'un H� pour signaler que la fonction f(�) est normalis�ee �a

H�. Pour �eviter les confusions, nous noterons par la suite f

0

(�) la loi d'ex-

tinction normalis�ee �a H�. La valeur de f

0

(�) vaut donc f(�)� f(H�).

De même, on exprime g�en�eralement le 
ux des raies relativement au 
ux

de H�. On a alors:

F

�

F

H

�

=

I

�

I

H

�

:10

�c

H

�

:f

0

(�)

(8.5)

Parfois, la loi d'extinction est donn�ee comme le rapport entre l'extinction

�a la longueur d'onde � et l'extinction dans la bande B. Elle est alors not�ee

�(�) = A

�

=A

B

.

Di��erents indicateurs de rougissement sont utilis�es. Parmi les plus fr�e-

quemment utilis�es on citera:

E

B�V

= 0:707 c

10

A

V

= R

V

E

B�V

avec R

V

' 3:1. En toute rigueur, la valeur de R

V

varie avec

la loi d'extinction et vaut ' 3:08 pour la voie lact�ee, ' 3:16 pour le grand

nuage de Magellan et ' 2:93 pour le petit nuage de Magellan (Pei 1992).

Di��erentes �etudes ont �et�e men�ees pour d�eterminer pr�ecis�ement la loi d'ex-

tinction, et il s'est av�er�e que celle-ci n'�etait pas universelle, vraisemblable-

ment parce que les poussi�eres ne sont pas du même type dans tous les objets

(taille, temp�erature...). Aussi existe-t-il plusieurs lois d'extinction, relatives

aux objets utilis�es pour les d�eterminer. On citera parmi les plus fr�equemment

utilis�ees Whitford (1958); Seaton (1979); Savage & Mathis (1979); Cardelli

et al. (1989) pour notre galaxie, Nandy et al. (1981); Howarth (1983) pour le

grand nuage de Magellan (LMC) et Prevot et al. (1984) pour le petit nuage

de Magellan (SMC). Ces lois sont reproduites sur la �gure 8.4.

En toute rigueur, il faut donc, en fonction du type d'objet observ�e, com-

biner deux lois d'extinction, de fa�con �a corriger d'une part de l'extinction due

aux poussi�eres dans l'objet observ�e (extinction propre ou interne) et d'autre

part de l'extinction due aux poussi�eres situ�ees dans notre galaxie (extinction

galactique). Cette derni�ere variera avec la quantit�e de poussi�eres galactiques
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Fig. 8.4 { Lois d'extinction pour la voie lact�ee, le petit et le grand nuage de

Magellan (d'apr�es Pei 1992).
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situ�ee sur la ligne de vis�ee, donc avec la latitude galactique de l'objet observ�e.

Cependant, dans le domaine optique, les di��erentes lois d'extinction sont �a

peu pr�es identiques (elles di��erent essentiellement dans l'UV) et de ce fait,

l'ensemble de l'extinction peut-être corrig�ee en usant d'une seule loi et en

d�eterminant un seul coe�cient d'extinction.

Le principe de la d�etermination de l'extinction interstellaire est relati-

vement simple. Il consiste �a mesurer le rapport des intensit�es observ�ees de

raies dont le rapport th�eorique est connu. La comparaison des deux permet

d'�evaluer l'extinction interstellaire. On utilise g�en�eralement les raies de l'hy-

drog�ene dont les rapports d'intensit�e th�eorique ne sont pas trop d�ependants

des conditions physiques r�egnant dans la n�ebuleuse (abondances, densit�e,

temp�erature...) et, de ce fait, peuvent être �evalu�es �a l'aide de mod�eles de

r�egions HII. Osterbrock (1989) a montr�e que les rapports des raies de l'hy-

drog�ene �etaient essentiellement sensibles �a la temp�erature �electronique et tr�es

peu �a la densit�e comme on peut le constater dans la table 8.1. Dans le cas des

galaxies �a sursaut de formation stellaire de faible m�etallicit�e, la temp�erature

�electronique est g�en�eralement assez �elev�ee, proche de 20000K. On utilisera

donc les rapports des raies de Balmer donn�es par Osterbrock (1989) pour

une temp�erature de 20000K et une densit�e de 10

2

cm

�3

et reproduits dans la

table 8.1. L'inversion de l'�equation 8.5 permet alors, connaissant la loi d'ex-

tinction de calculer le coe�cient d'extinction:

c

H

�

=

log

I

�

I

H

�

� log

F

�

F

H

�

f

0

(�)

(8.6)

o�u f

0

(�) est la valeur de la loi d'extinction normalis�ee �a H� �a la longueur

d'onde �. On aura donc intêret �a utiliser des raies s�epar�ees de H� par un

grand intervalle de longueur d'onde de fa�con �a maximiser leur extinction et

augmenter ainsi la pr�ecision sur la mesure de c

H

�

.

Bien �evidemment, il faudra tenir compte de l'absorption stellaire pour

corriger les 
ux mesur�es des raies de Balmer avant de calculer l'extinction

interstellaire (voir xpr�ec�edent).

L'extinction et l'absorption dans IZw 18

Pour corriger nos spectres de l'extinction interstellaire, nous avons utilis�e

la loi d'extinction param�etr�ee par Seaton (1979). Nous avons tout d'abord

suppos�e que l'absorption stellaire �etait la même pour les quatre raies de Bal-

mer (H�, H�, H
 et H�). Di��erentes valeurs de cette absorption stellaire ont

ensuite �et�e soustraites des raies mesur�ees, de fa�con �a d�eterminer celle qui per-
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Tab. 8.1 { Rapports d'intensit�e de quelques raies de la s�erie de Balmer de

l'hydrog�ene d'apr�es Osterbrock (1989)

T

10000 K 20000 K

Ne (cm

�3

) 10

2

10

4

10

2

10

4

H�/H� 2.860 2.850 2.750 2.740

H
/H� 0.468 0.469 0.475 0.476

H�/H� 0.259 0.260 0.264 0.264

H�/H� 0.159 0.159 0.163 0.163

mettait d'obtenir le meilleur accord entre les coe�cients d'extinction obtenus

avec les trois rapports des raies de Balmer. Par ailleurs, l'absorption stellaire

�etant due aux �etoiles, nous avons limit�e la soustraction de l'absorption stel-

laire �a la r�egion centrale (3.8" soit 185 pc) o�u sont localis�ee la majorit�e des

�etoiles, en accord avec les images de Hunter & Thronson (1995).

Le meilleur ajustement des extinctions a �et�e obtenu pour une valeur de

l'absorption stellaire de 1.8

�

A, proche de celle utilis�ee par Skillman & Ken-

nicutt (1993). Cette valeur (1.8

�

A) a donc �et�e utilis�ee pour corriger de l'ab-

sorption stellaire, et l'extinction interstellaire �evalu�ee comme d�ecrit pr�ec�e-

demment �a toutes les positions le long de la fente. Celle-ci s'est r�ev�el�ee tr�es

petite en tous points, traduisant un contenu tr�es faible en poussi�eres, ce qui

n'est pas �etonnant vu l'extrême sous abondance de IZw 18. Le pro�l d'ex-

tinction interstellaire est donn�e en �gure 8.5.

Les extinctions obtenues �a l'aide des di��erents rapports des raies de Bal-

mer sont en bon accord, avec toutefois une valeur syst�ematiquement l�eg�ere-

ment plus �elev�ee pour celles �evalu�ees �a l'aide du rapport H�/H�. Cet e�et

disparâ�t si l'on augmente la valeur de la raie H� de seulement 4%, aussi cette

di��erence n'est certainement pas r�eelle, mais re
�ete plutôt les incertitudes et

les erreurs syst�ematiques dans la r�eduction des donn�ees. L'approximation

consistant �a utiliser la même valeur de l'absorption stellaire pour toutes les

raies de Balmer peut-elle être responsable de cette di��erence ? Cette hy-

poth�ese ne semble pas solide �etant donn�e que la di��erence des extinctions

varie avec la position. Toutefois, en nous basant sur les r�esultats de Olofsson

(1995), nous avons utilis�e une absorption di��erente entre les raies de Balmer,

principalement en diminuant et en augmentant l'absorption respectivement

�a H
 et H� de 10% par rapport �a celle des autres raies et en modi�ant la

r�egion o�u cette absorption �etait soustraite. Aucune combinaison n'a permis

de compenser la di��erence entre les extinctions, et dans tous les cas, les va-

riations des r�esultats par rapport �a ceux obtenus en utilisant la même valeur
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Fig. 8.5 { Pro�l de l'extinction interstellaire dans IZw 18 calcul�ee �a partir

de H�/H� (trait plein), H
/H� (tirets) et H�/H� (tirets-points)

de l'absorption pour toutes les raies �etaient mineures. Aussi, il semble que

l'approximation consistant �a utiliser la même valeur de l'absorption stellaire

pour toutes les raies de Balmer soit justi��ee.

On note aussi une tendance �a un l�eger exc�es d'extinction dans la r�egion

centrale, c'est-�a-dire autour de la r�egion de formation stellaire. Toutefois, cet

e�et est �a peine signi�catif, d'autant que l'extinction obtenue �a partir de

H�/H� semble remonter dans les parties plus externes de la galaxie, jusqu'�a

des valeurs comparables �a celles �evalu�ees au centre. Cette remont�ee n'est pas

apparente sur le pro�l d'extinction obtenu �a partir des deux autres rapports

des raies de Balmer.

En�n, a�n de comparer nos r�esultats avec ceux des �etudes pr�ec�edentes,

nous avons calcul�e l'extinction (exprim�ee en E(B-V)) �a partir du spectre in-

t�egr�e et trouv�e 0.072, 0.005 et -0.007 en utilisant respectivement H�/H�,

H
/H� et H�/H�. Ces r�esultats sont en accord avec ceux de Skillman &

Kennicutt (1993) qui trouvaient respectivement -0.016, 0.005 et -0.058. Les

raies H� et H� �etant les plus intenses (par cons�equent celles mesur�ees avec

la meilleur pr�ecision) et s�epar�ees par un grand intervalle en longueur d'onde

(ce qui augmente le \bras de levier" et donc la pr�ecision pour calculer l'ex-

tinction), nous avons utilis�e la valeur calcul�ee �a partir du rapport de ces deux

raies pour corriger tous nos spectres de l'extinction interstellaire.
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8.5.2 Physique des r�egions HII

Les raies d'�emission utilis�ees pour mesurer les di��erents param�etres phy-

siques d'une galaxie, comme la temp�erature, la densit�e ou l'abondance, pro-

viennent du gaz ionis�e. Aussi, dans un premier temps, pr�esenterons nous les

quelques rudiments de la physique des r�egions HII permettant de comprendre

comment, �a partir des raies d'�emission de ces r�egions, �evaluer leur caract�e-

ristiques. On pourra consulter Spitzer (1978); Aller (1984) et Osterbrock

(1989) pour une description d�etaill�ee et quantitative de ces processus. Les

lignes suivantes sont �egalement inspir�ees de Pindao (1997) et Pagel (1998).

Comment se forment les raies d'�emission?

Les r�egions HII sont des nuages de gaz qui, sous l'action du rayonnement

des �etoiles, sont ionis�es. La mati�ere interstellaire �etant principalement com-

pos�ee d'hydrog�ene, son ionisation n�ecessite des photons d'�energie sup�erieure

�a 13.6 eV, photons produits essentiellement par les �etoiles de temp�erature su-

p�erieure �a � 30000 K, c'est-�a-dire les �etoiles de type O et B. La plus grande

partie du rayonnement d'�energie sup�erieure �a 13.6 eV sert donc �a photoio-

niser les atomes d'hydrog�ene, l'exc�es d'�energie �etant transf�er�e aux �electrons

libres sous forme d'�energie cin�etique. Les nombreuses collisions des �electrons,

d'une part entre eux, et d'autre part avec les ions du milieu interstellaire,

contribuent �a thermaliser le gaz d'�electrons, redistribuant leurs vitesses selon

une distribution Maxwellienne dont la temp�erature d'�equilibre, que l'on d�e-

signe sous le vocable de temp�erature �electronique, est typiquement comprise

entre 5000 K et 20000 K. Les nombreuses collisions des �electrons avec la

mati�ere interstellaire contribuent �a exciter les niveaux de basse �energie des

ions tels que O

+

, O

++

ou N

+

. Ce processus existe aussi pour l'hydrog�ene

ou l'h�elium, mais il est beaucoup plus e�cace sur les ions en raison de leur

faible potentiel d'excitation (g�en�eralement de l'ordre de kT). La probabilit�e

de d�esexcitation de ces ions excit�es par transition radiative vers des niveaux

de plus faible �energie (cf tables 3.8 �a 3.10 de Osterbrock 1989) est tr�es faible

(il s'agit de raies interdites par les r�egles de s�election dipolaires �electriques,

mais qui peuvent toutefois avoir lieu par transitions dipolaires magn�etiques

ou quadripolaires �electriques). Toutefois, lorsque la densit�e est su�samment

faible (cf table 3.11 de Osterbrock 1989), ce qui est g�en�eralement le cas

dans les n�ebuleuses HII, la probabilit�e de d�esexcitation collisionnelle est en-

core plus faible! Par cons�equent, les d�esexcitations se font principalement

via les transitions radiatives interdites, donnant ainsi naissance �a des raies

caract�eristiques dans le spectre des r�egions HII.
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Dans le plasma thermalis�e, les �electrons peuvent être captur�es par les

ions. C'est le processus de recombinaison. L'�equilibre entre l'ionisation par le


ux de photons �emis par les �etoiles et les recombinaisons d�e�nit le degr�e d'io-

nisation. Plus le 
ux ionisant sera important et �energ�etique, plus la quantit�e

d'atomes fortement ionis�es sera importante, et plus le degr�e d'ionisation sera

grand.

L'intensit�e des raies interdites est donc fonction de l'abondance des ions

qui les �emettent (elle-même fonction du degr�e d'ionisation), de la densit�e

(qui contrôle les collisions) et de la temp�erature �electronique responsable de

leur excitation. On con�coit alors facilement que l'observation de di��erentes

raies interdites provenant de di��erents �etats d'ionisation du même �el�ement

chimique permettra de d�eterminer les di��erents param�etres physiques de la

r�egion HII ou l'abondance de cet �el�ement.

8.5.3 Les rapports de raies \sensibles"

Les di��erents param�etres physiques de la r�egion HII (essentiellement tem-

p�erature et densit�e) ainsi que l'abondance de divers �el�ements sont g�en�erale-

ment mesur�es en comparant les rapports d'intensit�e de di��erentes raies in-

terdites.

La densit�e

Consid�erons deux niveaux d'�energie tr�es proches d'un même ion. L'�energie

d'excitation de ces deux niveaux �etant sensiblement la même, leur taux relatif

d'excitation ne d�epend donc que de leur taux de collisions respectif (fonction

essentiellement de la densit�e et tr�es peu de la temp�erature ). Les d�esexci-

tations de ces niveaux peuvent intervenir, soit par transition radiative (les

coe�cients de transition des di��erents niveaux sont connus par la m�ecanique

quantique), soit par d�esexcitation collisionnelle. C'est encore la densit�e qui

�xe la transition entre les processus dominant la d�esexcitation (g�en�eralement

entre 1000 et 10000 cm

�3

selon l'ion consid�er�e). Dans tous les cas, l'intensit�e

des raies �emises lors de cette d�esexcitation sera essentiellement fonction de

la densit�e, et tr�es peu de la temp�erature comme on peut le constater sur la

�gure 8.7. La r�esolution de l'�equation d'�equilibre statistique compl�ete (in-

cluant l'excitation et la d�esexcitation collisionnelle) permet alors d'�etablir la

correspondance entre la densit�e et l'intensit�e relative des raies interdites.

Les raies interdites le plus souvent utilis�ees dans le domaine optique sont

celles de [OII]��3726; 3729 ou de [SII]��6716; 6731 (�gure 8.6). Les pre-

mi�eres ayant des longueurs d'ondes extrêmement proches, n�ecessitent une

tr�es grande r�esolution spectrale pour être s�epar�ees, aussi la densit�e est elle
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Fig. 8.6 { Repr�esentation sch�ematique des niveaux d'�energie des ions O

++

et S

++

utilis�es pour d�eterminer la densit�e �electronique.

le plus souvent �evalu�ee �a l'aide du second rapport. La variation de la den-

sit�e avec le rapport des deux raies du sou�re donn�ee par Goudis (1982) est

reproduite sur la �gure 8.7.

La temp�erature �electronique

Comme nous l'avons vu pr�ec�edemment, ce sont principalement les �elec-

trons libres produits lors de l'ionisation de l'hydrog�ene qui excitent par col-

lision les ions m�etalliques. Les taux d'excitation de deux niveaux d'un même

ion (pour s'a�ranchir des e�ets d'abondance et d'ionisation), ayant des �ener-

gies sensiblement di��erentes (cf �gure 8.8), sera donc fortement fonction de

la temp�erature �electronique (c'est-�a-dire de la distribution de vitesse, ou en

�energie, des �electrons thermalis�es) et dans une moindre mesure de la densit�e.

De la même fa�con que pour la densit�e, l'�equation de l'�equilibre statistique

peut être r�esolue a�n d'�etablir une correspondance entre la temp�erature et

le rapport d'intensit�e des raies interdites.

Les raies utilis�ees pour cela sont g�en�eralement choisies de mani�ere �a

tomber dans le même domaine de longueur d'onde a�n d'être observ�ees si-

multan�ement dans le spectre. On emploie couramment le rapport des raies

[OIII]��4959; 5007 sur [OIII]�4363 dans les r�egions de forte excitation (cf �-

gure 8.8) et [NII]��6548; 6583 sur [NII]�5755 dans celles de faible excitation.
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Fig. 8.7 { D�ependance du rapport des raies de [SII]��6716; 6731 avec la

densit�e et la temp�erature (Goudis 1982).
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Fig. 8.8 { Repr�esentation sch�ematique des niveaux d'�energie de l'ion O

++

utilis�es pour d�eterminer la temp�erature �electronique.
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Dans notre cas, l'excitation est forte, et c'est le rapport des raies de l'oxyg�ene

qui est employ�e. Cette m�ethode est limit�e par la faible intensit�e de la raie

[OIII]�4363 qui, pour être observ�ee avec une pr�ecision su�sante, n�ecessite

de long temps de pose . C'est d'ailleurs la d�etection de cette raie qui limite

la taille des r�egions o�u la mesure de la temp�erature et de l'abondance est

possible. La variation du rapport des raies de l'oxyg�ene avec la temp�erature

�electronique donn�ee par Osterbrock (1989) et reproduite en �gure ?? permet

d'�evaluer la temp�erature �a partir de la mesure de ces raies.

On peut �egalement utiliser la relation analytique donn�ee par Goudis

(1982):

R

OIII

=

I

4959

+ I

5007

I

4363

=

8:32:e

32900=T

e

1 + 4:5:10

�4

N

e

=T

1=2

e

(8.7)

en constatant que pour les densit�es qui nous int�eressent (� 100 cm

�3

) la

d�ependance en N

e

est n�egligeable (le d�enominateur vaut � 1).

En�n, lorsque la raie [OIII]�4363 est trop faible pour être d�etect�ee, on

peut utiliser une m�ethode empirique, telle celle de Pagel et al. (1979), �eta-

blissant une correspondance entre la temp�erature �electronique et l'intensit�e

des raies de l'oxyg�ene normalis�ees �a H�:

R

23

=

[OIII]��4959; 5007+ [OII]�3727

H�

(8.8)

Cependant, ce rapport, fortement fonction de l'abondance de l'oxyg�ene,

est plutôt utilis�e pour d�eterminer celle-ci directement (Edmunds & Pagel

1984; Dopita & Evans 1986; Skillman 1989; McGaugh 1991).

L'abondance des m�etaux

L'intensit�e des raies interdites de recombinaison sert �egalement �a mesurer

l'abondance des m�etaux dans la n�ebuleuse. En e�et, l'intensit�e d'une raie est

directement proportionnelle �a l'�emissivit�e de celle-ci et �a l'abondance de l'ion

qui l'�emet. On a donc:

I(X

i+

; �) / N(X

i+

):�(X

i+

; �)

avec I(X

i+

; �) l'intensit�e de la raie de longueur d'onde � �emise par l'ion X

i+

,

N(X

i+

) l'abondance de cet ion et �(X

i+

; �) l'�emissivit�e de cette raie (c'est-

�a-dire le taux d'�emission d'�energie de cette raie par unit�e de volume). Bien

�evidemment, cette relation est vraie pour l'hydrog�ene et l'abondance d'un ion

lourd, relativement a l'hydrog�ene, peut être obtenue par comparaison d'une
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raie de cet ion �a H�. On a alors:

X

i+

H

+

=

I(X

i+

; �)

I(H�)

:

�(H�)

�(X

i+

; �)

(8.9)

La di�cult�e consiste alors �a �evaluer l'�emissivit�e des raies dont l'expression

g�en�erale est (Goudis 1982):

� = h�

mn

:A

mn

:N

mn

(8.10)

o�u �

mn

est la fr�equence de la raie de transition entre les niveaux m et n,

A

mn

la probabilit�e de transition radiative, et N

mn

la densit�e de population

du niveau m. On voit donc que les �emissivit�es d�ependent principalement

de la densit�e et de la temp�erature, param�etres contrôlant la population des

niveaux excit�es.

Celles-ci sont g�en�eralement calcul�ees �a l'aide de mod�eles d'atomes \sim-

pli��es" (en ne consid�erant que quelques niveaux d'�energie), en supposant

que les niveaux excit�es sont peupl�es par excitation collisionnelle uniquement

(McCall 1984; De Robertis et al. 1987) et en r�esolvant l'�equation de l'�equi-

libre statistique. On peut alors d�eterminer des relations entre l'intensit�e de

raies (normalis�ees �a H�) et l'abondance ionique comme l'ont fait Pagel et al.

(1992) �a partir du mod�ele d'atome �a trois niveaux de McCall (1984):

12 + log(O

++

=H

+

) = log

4959 + 5007

H�

+ 6:174 +

1:251

t

� 0:55:log(t) (8.11)

12+log(O

+

=H

+

) = log

3726 + 3729

H�

+5:890+

1:676

t

2

�0:40:log(t

2

)+log(1+1:35x)

(8.12)

12+log(O

+

=N

+

) = log

3726 + 3729

6548 + 6584

�0:307+

0:726

t

2

+0:02:log(t

2

)+log(

1 + 1:35x

1 + 0:116:x

)

(8.13)

12+log(S

+

=H

+

) = log

6717 + 6731

H�

+5:423+

0:929

t

2

�0:28:log(t

2

)+log(1+1:39x)

(8.14)
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12 + log(S

++

=H

+

) = log

6310

H�

+ 6:673 +

1:678

t

� 0:47:log(t) (8.15)

avec t = t(OIII)=10

4

la temp�erature �electronique d�etermin�ee �a partir

des raies de [OIII], t

�1

2

= 0:5(t

�1

+0:8) et x = 10

�4

n

e

t

�1=2

2

avec n

e

la densit�e

�electronique.

L'abondance totale d'un �el�ement chimique sera alors la somme des abon-

dances de tous les ions de cet �el�ement:

N(X) =

X

i

N(X

i+

) (8.16)

Cependant, il est fr�equent que les raies d'un ion donn�e ne tombent pas

dans le domaine de longueur d'onde observ�e. On ne peut alors pas connâ�tre

sa proportion, ce qui fausse la d�etermination de l'abondance globale de l'�el�e-

ment chimique. Dans ce cas, on a recours �a ce que l'on appelle le facteur de

correction d'ionisation (ICF), qui estime la correction �a apporter pour tenir

compte des esp�eces ioniques non observ�ees (Peimbert & Costero 1969). Les

facteurs de correction d'ionisation peuvent être calcul�es �a l'aide de mod�eles de

r�egion HII, tels ceux de Stasinska (1990). Toutefois, pour l'oxyg�ene, on estime

que les corrections d'ionisation sont n�egligeables. En e�et, le potentiel d'ioni-

sation de l'oxyg�ene neutre est quasiment identique �a celui de l'hydrog�ene. On

peut donc consid�erer que tout l'oxyg�ene est ionis�e (O

0

n�egligeable). De plus,

le potentiel d'ionisation de O

++

est tr�es �elev�e (54.9eV) et de ce fait O

+++

est rarement pr�esent. On consid�ere donc que l'abondance de ce dernier est

n�egligeable (moins que quelques pourcents) et que O=H = O

+

=H

+

+O

++

=H

+

.

Comme nous l'avons vu pr�ec�edemment, la raie [OIII]�4363 est relative-

ment faible et, de ce fait, pas toujours d�etect�ee. Dans ce cas, la temp�erature

�electronique ne peut pas être d�etermin�ee directement. On peut alors, soit

�xer la temp�erature �a une valeur typique et utiliser les relations ci-dessus, soit

employer une m�ethode empirique (Edmunds & Pagel 1984; Dopita & Evans

1986; Skillman 1989; McGaugh 1991). Ces m�ethodes utilisent g�en�eralement

le rapport R

23

d�e�nit �a l'�equation 8.8. Toutefois, ces m�ethodes sou�rent de

ce qu'elle sont d�eg�en�er�ees; �a un même rapport R

23

peut correspondre deux

abondances en oxyg�ene (cf �gure 8.9).

Plusieurs param�etres permettent de comprendre cette relation, les plus

importants �etant la capacit�e de l'oxyg�ene �a refroidir le gaz et la variation du


ux des �etoiles avec la m�etallicit�e. L'oxyg�ene est excit�e par collision les �elec-

trons thermalis�es du plasma, ce qui contribue �a diminuer l'�energie moyenne

de ce dernier. Les photons produits par les d�esexcitations radiatives de l'oxy-

g�ene peuvent s'�echapper facilement de la r�egion HII (ils ne sont pas absorb�es
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Fig. 8.9 { Di��erentes calibrations de la variation du rapport R

23

avec la

m�etallicit�e (McGaugh 1991).

par l'hydrog�ene) et �evacuer ainsi l'�energie prise aux �electrons. Ce processus

a donc tendance a refroidir le gaz et donc diminuer la temp�erature �electro-

nique. Avec l'�emission Ly�, c'est l'un des principaux processus de refroidis-

sement du gaz. A tr�es faible m�etallicit�e, l'essentiel du refroidissement est dû

�a l'�emission Ly�, mais l'importance du refroidissement par les m�etaux aug-

mente avec la m�etallicit�e jusqu'�a dominer pour les fortes abondances. Dans

un premier temps, l'intensit�e des raies excit�ees collisionnellement augmente

donc avec l'abondance et culmine pour des m�etallicit�es autour de 1/3 de la

valeur solaire. Au del�a, le nombre de refroidisseurs continuant d'augmenter,

la temp�erature �electronique diminue, et avec elle l'excitation collisionnelle:

l'intensit�e des raies interdites diminue �egalement et le refroidissement se pour-

suit, faisant intervenir des niveaux d'excitation plus faibles (structure �ne)

et des raies dans l'infrarouge. Ce ph�enom�ene, s'il permet de comprendre la

forme g�en�erale de la relation entre les raies interdites et la m�etallicit�e, ne

su�t pas �a l'expliquer quantitativement. Pour cela, il faut �egalement tenir

compte de la variation de la temp�erature e�ective des �etoiles avec la m�etal-

licit�e. En e�et, d'apr�es Maeder (1990), une �etoile de 60 M

�

�a Z = 0:1 Z

�

a

la même temp�erature de surface qu'une �etoile de 120 M

�

�a Z = 2 Z

�

. Par

cons�equent, �a faible m�etallicit�e, le rayonnement des �etoiles est plus \dur"

qu'�a forte m�etallicit�e. Les calibrations du rapport R

23

incluent donc ces deux

e�ets. L'une des cons�equences de cela est que le rapport R

23

ne peut être uti-

lis�e de fa�con �able pour d�eterminer l'abondance �a di��erentes positions d'une

même r�egion HII, le 
ux ionisant �etant le même.
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En�n, nous garderons en tête, a�n de relativiser la pr�ecision des mesures,

que la r�ealit�e d'une r�egion HII est complexe, et que les mod�eles que nous

utilisons sont n�ecessairement simplistes. Par exemple, dans tout ce qui pr�e-

c�ede, nous avons consid�er�e implicitement que la temp�erature et la densit�e

�etaient uniformes, ce qui est vraisemblablement faux. Le gaz est en e�et plus

concentr�e dans certaines r�egions, pr�esente des zones de tr�es faible densit�e

etc... La prise en compte de ces structures n�ecessite d'introduire un coe�-

cient de \remplissage" de l'espace par le gaz (Osterbrock 1989), bien souvent

mal connu. La temp�erature �electronique est �egalement susceptible de varier,

ce qui peut être pris en compte en mod�elisant les 
uctuations de temp�erature

(Peimbert 1967; Osterbrock 1989). Autant d'e�et qui, même si nous tentons

de les mod�eliser, peuvent fausser profond�ement l'analyse des observations.

8.5.4 Le pro�l d'abondance de IZw 18

L'abondance dans IZw 18 a �et�e mesur�ee en utilisant les m�ethodes d�e-

crites pr�ec�edemment. Les mesures ont �et�e restreintes aux r�egions o�u la raie

[OIII]�4363 �etait visible, a�n d'assurer une bonne d�etermination de la tem-

p�erature �electronique, soit 12". Cette extension est comparable �a celle de

Martin (1996) en d�epit de la grande di��erence de temps d'exposition (res-

pectivement 51000 secondes contre 12000 secondes), mais avec une position

de fente di��erente (respectivement PA = 45

�

et PA = 7:6

�

). Toutefois, la

raie [OIII]�5007 a �et�e d�etect�ee sur plus de 49" (2.5 kpc) contre 23" pour les

observations de Martin (1996). La temp�erature �electronique a ensuite �et�e cal-

cul�ee �a l'aide d'un programme d'atome �a trois niveaux bas�e sur les relations

calcul�ees par McCall (1984) en utilisant les donn�ees atomiques de Mendoza

(1983). La �gure 8.10 montre le pro�l de temp�erature le long de la fente. La

prise en compte des barres d'erreur indique que la temp�erature �electronique

peut être consid�er�ee comme constante dans la r�egion HII. La temp�erature

�electronique moyenne, calcul�ee �a l'aide du spectre int�egr�e sur 25 pixels, a

�et�e �evalu�ee �a 19700�600 K, en excellent accord avec les mesures pr�ec�edentes

(19600�900 K) de Skillman & Kennicutt (1993). L'intensit�e des di��erentes

raies mesur�ees dans le spectre int�egr�e (sans correction d'extinction) est don-

n�ee dans la table 8.2, et le spectre int�egr�e reproduit sur la �gure 8.11.

L'abondance en oxyg�ene a ensuite �et�e d�etermin�ee comme �etant la somme

des abondances de O

+

et de O

++

. La pr�esence de la raie [HeII]�4686 in-

dique une forte ionisation, et de ce fait sugg�ere la pr�esence de O

+++

. On

utilise d'ailleurs assez souvent cette même raie pour d�eterminer l'abondance

de l'ion O

+++

, les potentiels d'ionisation de O

++

et de He

+

�etant sensible-

ment les mêmes (respectivement 54.9 et 54.4 eV). Toutefois, dans le cas de

IZw 18, l'origine de la raie [HeII]�4686, n�ebulaire ou circumstellaire, est mal
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Fig. 8.10 { Pro�l de la temp�erature �electronique (Te(O

++

)) dans la r�egion

NW (PA = 45

�

) de IZw 18.

Fig. 8.11 { Spectre int�egr�e sur 25 pixels de la r�egion NW (PA = 45

�

) de

IZw 18.
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Tab. 8.2 { Liste des raies observ�ees dans le spectre int�egr�e de IZw 18.

Raie �

0

Flux Erreur sur Largeur

le 
ux �equivalente

(

�

A) (erg cm

�2

s

�1

) (erg cm

�2

s

�1

) (

�

A)

[SII] 6731.4 4.6E-16 1.6E-17 -2.5

[SII] 6716.8 6.4E-16 1.6E-17 -3.5

HeI 6678.4 7.2E-16 1.4E-17 -3.9

H� 6563.0 8.8E-14 3.5E-17 -450

[NII] 6584.2 2.3E-16 3.7E-17 -1.2

[SIII] 6312.9 1.5E-16 1.5E-17 -0.7

[OI] 6301.6 1.5E-16 1.5E-17 -0.7

HeI 5876.1 1.9E-15 1.7E-17 -7.3

[OIII] 5007.2 5.9E-14 3.9E-17 -152

[OIII] 4959.3 2.0E-14 5.9E-17 -49.4

HeI 4922.4 1.8E-16 1.5E-17 -0.5

H� 4861.9 2.9E-14 4.9E-17 -68.7

HeI + [AIV] 4712.0 2.7E-16 1.5E-17 -0.6

HeII 4686.4 1.0E-15 5.4E-17 -2.2

HeI 4472.8 6.5E-16 4.8E-17 -1.2

[OIII] 4364.4 1.9E-15 8.3E-17 -3.3

H
 4341.8 1.3E-14 6.4E-17 -21.9

H� 4103.3 6.4E-15 8.3E-17 -8.9

H� 3970.7 5.1E-15 1.3E-16 -6.4

[NeIII] 3869.5 5.3E-15 2.0E-16 -6.1

HI + NeIII 3889.9 5.0E-15 1.7E-16 -5.9

SiII 3854.9 7.9E-16 1.7E-17 -0.9

HI 3836.2 1.0E-15 1.5E-16 -1.1

HI 3798.9 9.9E-16 1.7E-17 -1.1

HI 3769.1 detected

HI 3751.8 detected

[OII] 3727.4 1.0E-14 2.5E-16 -10.9

d�etermin�ee. Sa forte intensit�e ne s'accorde avec aucun mod�ele de r�egion HII,

et sa localisation spatiale corr�el�ee avec la position des �etoiles WR (Legrand

et al. 1997b) sugg�ere que ces derni�eres sont responsables d'un surcrô�t d'ioni-

sation tr�es localis�e. Si tel est le cas, l'abondance de O

+++

est alors tr�es faible

dans la galaxie, hormis autour des �etoiles WR. Skillman & Kennicutt (1993)

et Izotov & Thuan (1998) ont �evalu�e la contribution de O

+++

�a moins de 4%

de l'abondance totale de l'oxyg�ene, aussi n�egliger cet ion ne change pas la

tendance moyenne du pro�l d'abondance dans IZw 18. La contribution des

ions O

+

et O

++

a donc �et�e calcul�ee �a l'aide des di��erentes raies interdites

qu'ils �emettent et en utilisant les r�esultats de l'atome �a trois niveaux de Mc-

Call (1984) et les donn�ees atomiques de Mendoza (1983). Nous avons contrôl�e

nos r�esultats en les comparant aux abondances calcul�ees �a l'aide de IRAF et

bas�ees sur un programme d'atome �a 5 niveaux de De Robertis et al. (1987).

Aucune di��erence signi�cative n'a �et�e trouv�ee. Le pro�l spatial d'abondance

de l'oxyg�ene est donn�e sur la �gure 8.12.

L'abondance moyenne, calcul�ee �a l'aide du spectre int�egr�e sur l'ensemble

de la r�egion NW, a �et�e �evalu�ee �a 12+log(

O

H

)=7.15�0.03, en excellent accord

(cf table 7.3) avec les mesures pr�ec�edentes de Skillman & Kennicutt (1993).

Nos mesures (�gure 8.12) montrent indubitablement que l'abondance ne pr�e-

sente pas de variations signi�catives sur la r�egion o�u elle a �et�e mesur�ee, soit

plus de 600 pc. Par ailleurs, la r�esolution de nos observations �etant de l'ordre

de 50 pc, des 
uctuations �a plus petite �echelle ne peuvent être �ecart�ees.



130 CHAPITRE 8. OBSERVATIONS ET R

�

ESULTATS

Fig. 8.12 { Pro�l spatial d'abondance en oxyg�ene dans la r�egion NW (PA =

45

�

) de IZw 18.

Conjugu�ees aux r�esultats de Van Zee et al. (1998), ces mesures semblent in-

diquer une grande homog�en�eit�e de l'abondance dans IZw 18, contrairement

aux r�esultats de Martin (1996) qui rapportait un possible gradient (mais tr�es

faible) dans la direction perpendiculaire �a la notre.

Ces r�esultats peuvent être compar�es �a ceux obtenus pour diverses autres

galaxies naines (Pagel et al. 1980; Masegosa et al. 1991a; Kobulnicky & Skill-

man 1996; Roy et al. 1996; Devost et al. 1997; Kobulnicky & Skillman 1997)

qui ne pr�esentent pas non plus de variation spatiale signi�cative de leurs

abondances.



Chapitre 9

Interpr�etation et mod�elisation

Il vaut mieux se tromper en allant de l'avant que

d'avoir raison en reculant.

San Antonio

Les pens�ees

9.1 Des indices �a l'hypoth�ese

9.1.1 De l'homog�en�eit�e des abondances

Il semble donc, au vu de nos r�esultats, que, comme dans la plupart des

galaxies naines �a sursaut de formation stellaire, IZw 18 ne pr�esente pas de

variation importante de l'abondance en oxyg�ene �a des �echelles d'au moins

600 pc. Toutefois, l'existence possible d'une bulle de gaz en expansion d'une

taille de l'ordre de 900 pc (Martin 1996) mod�ere la port�ee de ce r�esultat

dans la mesure o�u les abondances mesur�ees pourraient n'être que le fruit

de l'enrichissement du milieu interstellaire par les �etoiles massives du sur-

saut actuel. Cependant, les r�esultats de Van Zee et al. (1998) indiquent que

l'abondance ne semble pas di��erente dans le nuage HI, soit �a une �echelle bien

plus grande. Si l'enrichissement du milieu interstellaire est dû au sursaut de

formation stellaire actuel, comme le sugg�erent Kunth & Sargent (1986), les

m�etaux produits par les �etoiles les plus massives doivent donc être m�elan-

g�es de fa�con homog�ene �a des �echelles d'au moins 600 pc, voir plus, en des

temps n'exc�edant pas l'âge du sursaut de formation actuel, soit quelques mil-

lions d'ann�ees (Hunter & Thronson 1995; Kunth et al. 1995; Mas-Hesse &
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Kunth 1998). Cependant, si la dispersion des �el�ements lourds �eject�es par

les �etoiles massives n�ecessite des temps de l'ordre de 10

8

ans (c'est-a-dire

marginalement compatibles avec l'âge du sursaut actuel) �a des �echelles spa-

tiales de 100 �a 1000 pc (Roy & Kunth 1995), leur m�elange avec le milieu

interstellaire doit être beaucoup plus lent (Tenorio-Tagle 1996). Par cons�e-

quent, il semble di�cile que les abondances mesur�ees soient le r�esultat de

l'enrichissement par les �etoiles du sursaut de formation stellaire actuel. Une

alternative serait que l'extrême jeunesse du sursaut fasse que les �etoiles les

plus massives n'aient pas encore rejet�e leurs m�etaux et que, par cons�equent,

l'abondance mesur�ee r�esulte d'une formation stellaire pr�ec�edente. Cette hy-

poth�ese semble en contradiction avec l'âge estim�e pour le sursaut dans IZw 18

(de 5 �a 13 millions d'ann�ees), l'enrichissement commen�cant d�es les premiers

millions d'ann�ee (Maeder 1992). De même, cet argument ne saurait rendre

compte de l'homog�en�eit�e de l'abondance dans les r�egions HII g�eantes et les

galaxies naines (dont l'âge du sursaut ne peut être syst�ematiquement inf�e-

rieur au million d'ann�ees) observ�ees par Diaz et al. (1987); Gonzalez-Delgado

et al. (1994); Skillman (1985); Devost et al. (1997); Kobulnicky & Skillman

(1997, 1996); Roy et al. (1996); Pagel et al. (1980); Masegosa et al. (1991b);

Dufour & Harlow (1977); Pagel et al. (1978); Russell & Dopita (1990).

L'hypoth�ese la plus probable est sans doute celle propos�ee par Devost

et al. (1997) (voir �egalement Pantelaki & Clayton 1987) et discut�ee par

Kobulnicky & Skillman (1997) qui sugg�erent que les m�etaux �eject�es par les

�etoiles massives restent dans une phase chaude (de l'ordre du million de K)

relativement longtemps et de ce fait n'�emettent pas dans le domaine optique

mais en X. Ces m�etaux pourraient être �eject�es vers le halo de la galaxie o�u ils

se refroidiraient lentement tout en se m�elangeant �a la mati�ere interstellaire,

avant de revenir contribuer �a l'enrichissement des r�egions centrales (Tenorio-

Tagle 1996). Ils resteraient donc invisibles durant toute la dur�ee du sursaut et

n'apparâ�traient �a l'observateur que lors du sursaut de formation stellaire sui-

vant. La dur�ee s�eparant deux sursauts serait alors su�sante pour permettre

un m�elange homog�ene dans toute la galaxie (halo et r�egions centrales). Dans

ce cas, l'abondance en oxyg�ene mesur�ee dans les galaxies ne r�esulterait pas de

la formation stellaire actuelle, mais d'�episodes pass�es. Cette discussion peut

être r�esum�ee par le diagramme pr�esent�e en �gure 9.1. IZw 18 ne serait alors

pas une galaxie \jeune" dans laquelle la formation d'�etoiles aurait lieu pour

la premi�ere fois ainsi que l'avaient propos�e Searle & Sargent (1972), mais un

objet ayant d�ej�a form�e des �etoiles par le pass�e, comme l'ont sugg�er�e diverses

�etudes (Dufour et al. 1988; Dufour & Hester 1990; Hunter & Thronson 1995;

Kunth et al. 1995; Garnett et al. 1996). Par cons�equent, même les objets les

plus sous-abondants auraient d�ej�a form�e des �etoiles par le pass�e.
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Toutefois, si ce sc�enario semble en accord avec la plupart des observa-

tions, il subsiste n�eanmoins quelques interrogations. En e�et, les observa-

tions r�ecentes avec HST (Kunth & al. en pr�eparation) pourraient indiquer

une tendance �a des valeurs de l'abondance plus faible dans le halo HI que

dans les r�egions HII des galaxies qu'ils ont observ�ees. Thuan & Izotov (1997)

pr�etendent même que le halo de SBS 0335-052 est totalement d�epourvu de

m�etaux et, de ce fait, constitu�e de mati�ere primordiale. Si elles sont con�r-

m�ees, ces observations pourraient mettre en d�efaut le mod�ele ci-dessus. En-

�n, des observations autour d'�etoiles de type WR notamment (Walsh & Roy

1989, 1993; Kobulnicky et al. 1997) ont r�ev�el�e des enrichissement locaux,

attribu�es aux �etoiles massives proches, ce qui semblerait indiquer que, dans

certains cas, les m�etaux �eject�es par ces �etoiles sont susceptibles de se refroidir

relativement rapidement.

9.1.2 IZw 18 et les galaxies de faible m�etallicit�e

En d�epit des recherches men�ees pour d�ecouvrir des galaxies tr�es peu m�e-

talliques (Terlevich et al. 1991; Masegosa et al. 1994), IZw 18 d�etient toujours

le record de l'objet ayant le gaz le plus sous abondant localement. Est-ce alors

que l'abondance mesur�ee dans IZw 18 repr�esente une limite inf�erieure pour

la m�etallicit�e du gaz local? L'existence d'une corr�elation entre l'abondance

et la luminosit�e des galaxies naines (Skillman et al. 1989) a amen�e Mase-

gosa et al. (1994) �a sugg�erer que les galaxies les plus faibles, et de ce fait

les plus sous abondantes, avaient �echapp�ees �a leurs recherches. Cependant,

IZw 18 pr�esente une magnitude tr�es inf�erieure (2 magnitude plus brillante) �a

celle pr�edite �a partir de son abondance en utilisant l'ajustement de Skillman

et al. (1989). Cela est parfois attribu�e �a sa forte formation stellaire. Toute-

fois, les galaxies de Skillman et al. (1989) ont �et�e s�electionn�ees �a partir du

catalogue H� de Kennicutt et al. (1989). Elles pr�esentent donc �egalement de

la formation d'�etoiles. Par cons�equent, l'origine exacte de cette corr�elation

n'est pas totalement claire. Par ailleurs, il est ais�e de montrer que les taux de

formation d'�etoiles dans les galaxies �a sursaut, et particuli�erement IZw 18,

ne peuvent se maintenir tr�es longtemps sans consommer la plus grande par-

tie du gaz et produire un enrichissement excessif. Il est donc couramment

admis que ces objets pr�esentent sporadiquement des sursaut de formation

stellaire, entrecoup�es de longues p�eriodes calmes (Searle & Sargent 1972)

durant lesquelles ils sont susceptibles d'apparâ�tre sous la forme de galaxies

�a faible brillance de surface ou de galaxies naines en phase quiescente. La

dur�ee des sursauts ayant de bonnes chances d'être courte en regard des p�e-

riodes calmes, on pourrait s'attendre �a trouver parmi ces objets bon nombre

de galaxies n'ayant subi que tr�es peu de sursauts de formation stellaire et
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de ce fait tr�es sous abondantes. Toutefois, les observations de ce type d'ob-

jet (McGaugh & Bothun 1993; McGaugh 1994; Roennback & Bergvall 1995;

Van Zee et al. 1997a,b) n'ont pas r�ev�el�e de galaxies plus sous abondantes que

IZw 18. Comme nous le verrons plus loin, ce r�esultat n'est pas �etonnant dans

la mesure o�u les taux de formation stellaire enregistr�es dans ces objets, même

s'ils sont faibles, su�sent �a amener l'abondance �a un niveau comparable �a

celui de IZw 18 en quelques milliards d'ann�ees.

9.1.3 O�u sont pass�es les nuages HI?

Dans l'hypoth�ese o�u la formation stellaire dans IZw 18 serait la premi�ere

de son histoire, il serait raisonnable de penser que cette galaxie s'est form�ee

�a partir d'un nuage d'hydrog�ene primordial. Dans ce cas, d'autres nuages

d'hydrog�ene, de masse comparable aux masses des galaxies naines (quelques

10

7

M

�

ou plus), seraient susceptibles d'exister, sans contreparties optique.

De telles entit�es n'ont pas encore �et�e d�etect�ees �a l'aide des radio t�elescopes

(Briggs 1997b, mais voir aussi Taylor et al. (1994)). Il est d'ailleurs int�eres-

sant de noter que, avec les progr�es constants des sensibilit�es des t�elescopes

optiques, les candidats nuages \primordiaux" (par exemple HI1225+01 Gio-

vanelli & Haynes 1989) ont tous �et�e identi��es par la suite comme plus ou

moins associ�es �a des syst�emes contenant des �etoiles (Djorgovski 1990; Impey

et al. 1990; McMahon et al. 1990; Salzer et al. 1991; Chengalur et al. 1995,

pour HI1225+01). Est-ce alors que les nuages \primordiaux" sans contre-

partie optique n'existent pas? C'est une possibilit�e qui ne peut être �ecart�ee.

D'ailleurs, les limites de d�etection en HI restent encore assez �elev�ees (de

l'ordre de N

HI

� 10

18

cm

�2

) et il est possible que, si de tels nuages \pri-

mordiaux" existent, ils aient des densit�es tr�es faibles. Toutefois, s'ils sont les

prog�eniteurs des galaxies naines, ils doivent avoir des masses comparables �a

celles-ci, car même si ces derni�eres r�esultent de la fusion d'un ou de plusieurs

de ces nuages, la masse de ces derniers n'est alors gu�ere plus d'un facteur 2 ou

3 inf�erieure �a la masse des naines. De même, leur taille, et par cons�equent leur

densit�e de colonne ne doit pas être trop di��erente de celles observ�ees dans les

galaxies naines. Par cons�equent, il semble que si les galaxies naines r�esultent

de la rencontre de deux ou plusieurs nuages de gaz, ces derniers sont suscep-

tibles d'être d�etect�es par les programmes de recherche syst�ematiques de tels

objets. On peut donc penser que s'il existe des nuages de gaz \primordiaux",

pr�ecurseurs des galaxies naines, ils doivent être tr�es peu nombreux.

Par ailleurs, l'�etude des raies d'absorption dans les spectres de quasars

montre que les absorptions �a faible d�ecalage spectral et haute densit�e semblent

intervenir principalement dans les halos de galaxies brillantes (Lanzetta et al.

1995; Tripp et al. 1997) et peu ou pas dans des petits nuages sans contrepar-
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tie optique. Toutefois, la nature des absorbants �a faible densit�e de colonne

(N

HI

� 10

16

cm

�2

) reste sujette �a d�ebat; s'agit-il des parties les plus externes

de halos g�eants de galaxies ou bien de petits nuages HI isol�es ou de galaxies

naines? Par cons�equent, dans l'hypoth�ese o�u il existerait des nuages de gaz

sans contrepartie optique, on peut retenir que, s'ils ont une \forte densit�e"

(� 10

18

cm

�2

), leur nombre doit être tr�es faible. En revanche, rien ne semble

s'opposer �a l'existence de nuages moins denses et plus nombreux, mais qui

ne seraient pas les prog�eniteurs des galaxies naines.

Si de tels nuages de tr�es faible densit�e existent, ne sont ils pas totalement

ionis�es par le rayonnement di�us ionisant? En e�et, les observations de Van

Gorkom (1991) indiquent qu'au \bords" des galaxies spirales, en particulier

dans NGC 3198, la densit�e de colonne de HI chute brutalement (en 3 kpc)

de quelques 10

19

atomes cm

�2

�a moins de 4 10

18

atomes cm

�2

. Des r�esultats

identiques ont �et�e obtenus par Corbelli et al. (1989) pour M33. Ces r�esul-

tats sont interpr�et�es, non pas comme une diminution de la quantit�e totale

d'hydrog�ene, mais comme une d�ecroissance de la proportion de HI, due �a

une ionisation partielle de l'hydrog�ene par le fond di�us extragalactique. Les

travaux th�eoriques de Maloney (1990), et plus r�ecement ceux de Corbelli &

Salpeter (1993a,b), ont montr�e que le fond di�us extragalactique �etait en

mesure d'ioniser partiellement, mais de fa�con non n�egligeable, les r�egions

externes des disques de galaxies lorque la densit�e de colonne d'hydrog�ene

devient inf�erieure �a 10

19

� 10

20

atomes cm

�2

. Disons que dans le meilleur

des cas, si la quantit�e totale d'hydrog�ene tombe en dessous d'une densit�e de

colonne de 10

19

atomes cm

�2

, la densit�e colonne de HI tombera en dessous

des limites de d�etection actuelles. Par cons�equent, si des nuages de faible

densit�e de colonne existent, leur d�etection se r�evellera d�elicate du fait de leur

ionisation partielle par le fond di�us extragalactique.

9.1.4 De l'enrichissement dans l'univers

L'�etude des raies d'absorption dans les spectres de quasars est actuelle-

ment l'un des outils les plus puissants pour �evaluer l'�evolution temporelle

de l'abondance dans le gaz interstellaire. Même si la nature des absorbants

dans les spectres de quasars reste sujette �a controverse (Tripp et al. 1997),

il semble n�eanmoins admis que les raies m�etalliques sont dues �a la mati�ere

gazeuse des galaxies. Lu et al. (1996) et plus r�ecemment Lu et al. (1998) ont

r�esum�e dans la �gure 9.2 l'�evolution temporelle de l'abondance m�etallique

du gaz, mesur�ee �a partir des raies d'absorption dans les spectres de quasars.

La m�etallicit�e moyenne du gaz augmente avec le temps, traduisant vraisem-

blablement l'enrichissement de la mati�ere interstellaire par les �episodes de

formation d'�etoiles successifs.
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Fig. 9.2 { Evolution de l'abondance avec le d�ecalage spectral dans les absor-

bants des spectres de quasars (Lu et al. 1998).

N�eanmoins, l'un des points int�eressants de cette �gure est que la m�etal-

licit�e des absorbants les plus sous abondants semble aussi augmenter avec le

temps. Dans l'hypoth�ese o�u l'enrichissement du gaz ne proc�ederait que par

sursauts de formation stellaire, on pourrait s'attendre �a trouver localement,

des absorbants n'ayant pas subit, ou tr�es peu, de sursauts. Leur abondance

devrait alors être tr�es faible, comparable �a celles observ�ees �a haut d�ecalage

spectral. La non d�etection (voir quand même Shull et al. 1998) d'absorbants

locaux tr�es sous abondants (plus sous abondants que IZw 18 par exemple)

pourrait alors sugg�erer l'existence d'un enrichissement minimal et continu

du milieu interstellaire. Toutefois, le nombre d'absorbants observ�e �a bas d�e-

calage spectral reste tr�es limit�e (Meyer & York 1992; Steidel et al. 1995;

Pettini & Bowen 1997; de la Varga & Reimers 1997; Boisse et al. 1998; Shull

et al. 1998), et l'on imagine que si des absorbants tr�es peu �evolu�es subsistent

aujourd'hui, ils doivent être tr�es peu nombreux et de petite taille, aussi leur

non d�etection n'est sans doute pas une preuve de leur non existence, mais

plutôt un e�et de s�election statistique.
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9.1.5 Quelle histoire de formation d'�etoiles pour IZw 18?

Les sursauts de formation stellaire sont des �episodes spectaculaires et

facilement observables de formation d'�etoiles. Aussi, divers travaux ont �et�e

men�es pour mod�eliser ces sursauts a�n de reproduire les di��erents param�etres

observationnels des galaxies qui les abritent, qu'il s'agisse de leurs propri�et�es

chimiques (Chiosi & Matteucci 1982; Carigi et al. 1995, etc...) ou spec-

trophotom�etriques (Mas-Hesse & Kunth 1991; Leitherer & Heckman 1995;

Stasinska & Leitherer 1996; Cervino & Mas-Hesse 1994; Mas-Hesse & Kunth

1998, etc...).

Il est g�en�eralement admis que la principale source d'enrichissement en

m�etaux du milieu interstellaire r�eside dans ces sursauts, aussi la quasi totalit�e

des �etudes se sont attach�ees �a �evaluer le nombre et l'intensit�e des sursauts

requis pour reproduire les abondances mesur�ees dans les galaxies naines.

Dans le cas de IZw 18, l'analyse de Kunth et al. (1995) indique qu'un, ou au

plus deux sursauts d'intensit�e comparable �a l'actuel �etaient su�sants pour

rendre compte des abondances mesur�ees dans cet objet. Toutefois Mac Low

& Ferrara (1998) et de Silich & Tenorio-Tagle (1998) ont r�ecemment montr�e

qu'une grande partie, voire la quasi-totalit�e, des �el�ements lourds, produits

lors d'un sursaut violent de formation d'�etoiles, pouvait être �eject�ee de la

galaxie si sa masse est inf�erieure �a 10

8

M

�

, mais qu'en revanche, ils peuvent

rester con�n�es �a l'int�erieur de celle-ci si sa masse est sup�erieure �a 10

9

M

�

et l'intensit�e du sursaut reste mod�er�ee. La masse typique des galaxies naines

�etant de l'ordre de grandeur de ces deux limites, la m�etallicit�e n'est donc pas

n�ecessairement un indicateur du nombre de sursauts.

Par ailleurs, le contenu gazeux, la m�etallicit�e et la population stellaire ob-

serv�es dans les galaxies naines, indiquent que les taux de formation d'�etoiles

pr�esents n'ont pu se maintenir depuis tr�es longtemps (sinon elles contien-

draient plus de m�etaux, plus d'�etoiles, et moins de gaz). Par cons�equent, on

consid�ere souvent que la formation d'�etoiles dans ces galaxies proc�ede par


amb�ees successives, entrecoup�ees de longues p�eriodes calmes, durant les-

quelles on s'attend �a ce que ces objets ressemblent �a des galaxies quiescentes

ou �a faible brillance de surface. Cependant, l'observation de ces derniers ob-

jets (Van Zee 1996; Van Zee et al. 1997c) a r�ev�el�ee que la formation d'�etoiles

n'y �etait pas nulle, et qu'en d�epit de la faible densit�e du gaz, des �etoiles

�etaient form�ees �a un taux tr�es faible. Lorsqu'elles �evoluent, ces �etoiles re-

jettent les �el�ements lourds qu'elles ont synth�etis�es. La m�etallicit�e du milieu

interstellaire augmente donc durant les p�eriodes inter-sursaut. Les mod�eles

d'�evolution chimique des galaxies naines d�evelopp�es jusqu'ici n�egligeaient

cet enrichissement, toutefois, lorsqu'on s'int�eresse aux objets les plus sous-

abondants, tels IZw 18, il est fort probable que cet e�et ne puisse plus l'être.
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Aussi avons nous d�ecid�e de quanti�er l'enrichissement durant les p�eriodes

inter-sursauts et de mesurer son importance �a l'aide d'un mod�ele d'�evolution

spectrophotom�etrique coupl�e �a un mod�ele d'�evolution chimique des galaxies.

9.2 Le mod�ele utilis�e

A�n d'�etudier di��erents sc�enarios de formation stellaire dans IZw 18,

nous avons utilis�e le mod�ele spectrophotom�etrique coupl�e �a l'�evolution chi-

mique (ALAMBIC) de Devriendt et al. (1998). La plupart des �etudes men�ees

jusqu'ici sur les galaxies �a sursaut de formation stellaire consid�eraient soit

l'�evolution chimique, soit l'�evolution spectrophotom�etrique, mais rarement

les deux ensembles. Nous verrons par la suite comment le couplage de ces

deux types de mod�eles permet de mieux contraindre l'histoire de formation

stellaire des galaxies. Les principales caract�eristiques du mod�ele utilis�e sont

les suivantes:

{ Une galaxie �ctive normalis�ee initialement de une masse solaire de ma-

ti�ere baryonique est consid�er�ee. La m�etallicit�e du gaz peut être �x�ee,

de même que la proportion d'�etoiles.

{ Un taux de formation d'�etoiles est �x�e ainsi qu'une fonction de masse

initiale. A chaque instant, et pour toutes les masses stellaires, le nombre

d'�etoiles form�ees �a partir du gaz suivant ces param�etres est ensuite

calcul�e.

{ L'�evolution individuelle des �etoiles de toutes masses est suivie en d�etail

a�n de calculer les rejets m�etalliques (les �el�ements C, O et Fe sont

suivis individuellement ainsi que la m�etallicit�e totale) de même que le

nombre d'�etoiles restant �a chaque instant. L'�evolution temporelle, �a la

fois chimique et photom�etrique, est ainsi suivie.

{ Les m�etaux, d�es lors qu'ils sont rejet�es se m�elangent uniform�ement et

instantan�ement avec le gaz interstellaire.

{ Une fraction des �ejectas des �etoiles de masse sup�erieures �a 9 M

�

peut

être �eject�ee de la galaxie, et ne pas contribuer �a l'enrichissement du

gaz.

{ Les �etoiles nouvellement form�ees le sont �a la m�etallicit�e du gaz au

moment de leur formation.
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{ Le spectre de la galaxie est ensuite calcul�e �a chaque instant en sommant

le nombre d'�etoiles de chaque type multipli�e par le spectre individuel

de chacune d'elles. La contribution n�ebulaire n'est pas prise en compte.

{ Les mod�eles d'�evolution stellaire sont ceux du groupe de Gen�eve (Schal-

ler et al. 1992; Charbonnel et al. 1996), les rejets sont calcul�es �a l'aide

des mod�eles de Maeder (1992) pour les �etoiles de masse sup�erieures

�a 9 M

�

et ceux de Renzini & Voli (1981) pour les �etoiles de masses

inf�erieures.

{ Les spectres stellaires individuels sont ceux de Kurucz (1992), compl�e-

t�es par ceux de Bessel et al. (1989, 1991) pour les g�eantes M et Brett

(1995) pour les naines M.

La fonction de masse initiale utilis�ee a �et�e d�e�nie comme une loi de puis-

sance:

�(m) = a:m

�x

(9.1)

La valeur de x a �et�e �x�ee �a 1.35 (Salpeter 1955).

Les masses des �etoiles form�ees sont comprises entre 0:1M

�

et 120M

�

. Les

r�esultats produits par le mod�ele en prenant une limite inf�erieure de 0:3M

�

pour la masse des �etoiles sont identiques, en terme de luminosit�e et d'en-

richissement, moyennant le choix d'un taux de formation d'�etoiles diminu�e

de trente cinq pourcents (quantit�e de mati�ere bloqu�ee dans les �etoiles de 0.1

�a 0.3 M

�

). Ce r�esultat n'est pas �etonnant dans la mesure o�u ces objets de

tr�es faible masse, s'ils contribuent �enorm�ement �a la masse totale d'�etoiles

form�ees

1

ne participent pas �a l'enrichissement du milieu interstellaire et ne

contribuent que de fa�con n�egligeable �a la luminosit�e globale de la galaxie.

Deux r�egimes de formation stellaire ont �et�e mod�elis�es; une formation

continue d�e�nie par un taux de formation d'�etoiles faible et proportionnel

�a la fraction g de gaz, pendant toute la dur�ee de vie de la galaxie, et une

formation par sursaut o�u toutes les �etoiles sont form�ees dans un temps court

(entre 10 et 50 millions d'ann�ees selon les mod�eles) avec un taux de formation

�elev�e.

1. c'est la cons�equence aux faibles masses d'une fonction de masse initiale en loi de

puissance
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9.3 Comparaison des r�esultats du mod�ele aux

observations

Le mod�ele utilis�e est normalis�e pour une galaxie contenant une masse

solaire de gaz. A�n d'en comparer les r�esultats aux observations de IZw 18,

nous avons dû �xer une masse de gaz pour cette galaxie et multiplier nos

r�esultats par cette valeur. Lequeux & Viallefond (1980) ont �evalu�e la masse

totale de HI �a 6:9 10

7

M

�

et la masse dynamique �a 8 10

8

M

�

. Toutefois, si

seule est prise en compte la composante principale de la galaxie, ces deux

valeurs tombent respectivement �a 2:6 10

7

M

�

et 2:6 10

8

M

�

(Van Zee et al.

1998). Aussi, la quantit�e de gaz mol�eculaire �etant inconnue dans IZw 18 (Le-

queux & Viallefond 1980), avons nous adopt�e, relativement arbitrairement,

une masse totale de gaz de 10

8

M

�

, interm�ediaire entre la masse de HI et la

masse dynamique. Ce choix intervient �a la fois dans le calcul des abondances

(masse de gaz dans laquelle se m�elangent les �el�ements produits, choix du taux

de formation stellaire) et dans celui des magnitudes pr�edites. Toutefois, cette

normalisation disparâ�t lorsque l'on �evalue les couleurs pr�edites. Ce sont ces

derni�eres quantit�es que nous pr�esenterons et discuterons.

Nous avons utilis�e le mod�ele d�ecrit ci-dessus pour tenter de mieux com-

prendre l'�evolution de IZw 18. Pour ce faire, nous avons adopt�e plusieurs

sc�enarios possibles de formation stellaire dans cet objet et compar�e les r�e-

sultats obtenus avec les observations disponibles, �a savoir les abondances en

oxyg�ene et carbone, ainsi que les couleurs (U-B), (B-V) et (V-K). Notons

que si les abondances sont d�etermin�ees avec pr�ecision, les mesures des cou-

leurs disponibles sont relativement anciennes (Huchra 1977; Thuan 1983).

Des observations photom�etriques r�ecentes (Salzer 1998), corrig�ees de l'�emis-

sion n�ebulaire, indiquent (U�B) = �0:88 � 0:06 et (B�V) = �0:03 � 0:04.

Le mod�ele utilis�e n'incluant pas la contribution de l'�emission n�ebulaire, ce

sont ces derni�eres valeurs observationnelles que nous comparerons aux r�esul-

tats des mod�eles. Par ailleurs, Thuan (1983) a estim�e que les 
ux mesur�es

dans l'infrarouge �etaient essentiellement d'origine stellaire. Les couleurs dans

le proche infrarouge mesur�ees par (Salzer 1998) �etant compatibles avec ces

observations, nous avons adopt�e la valeur de (V-K) de Thuan (1983) pour

comparaison avec les r�esultats du mod�ele.

En�n, Devriendt et al. (1998) ont compar�e leur mod�ele ALAMBIC avec

PEGASE (Fioc & Rocca-Volmerange 1997) et GISSEL (Bruzual A. & Char-

lot 1993) et ont montr�e que ces mod�eles n'�etaient pas en d�esaccord �a plus de

0.1 magnitude pour les couleurs consid�er�ees ici. Nous avons donc adopt�e une

incertitude de cet ordre sur les r�esultats fournis par le mod�ele. Bien �evide-

ment, cette incertitude ne prends pas en compte une possible erreur syst�ema-
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tique qui appara

^

i�trait dans tous les mod�eles spectrophotom�etrique existant.

Pour une meilleure lisibilit�e des �gures pr�esent�ees, nous avons ajout�e cette

incertitude aux erreurs repr�esentant les observations. La r�egion de compati-

bilit�e entre les r�esultats des mod�eles et les observations est alors repr�esent�ee

par deux lignes horizontales sur les �gures.

9.4 Des sursauts et rien que des sursauts

Comme nous l'avons vu pr�ec�edemment, il est g�en�eralement admis que

l'enrichissement du milieu interstellaire est principalement dû �a des �episodes

de formation intense d'�etoiles. Nous avons �evalu�e qu'un sursaut d'une dur�ee

de 20 millions d'ann�ees, pendant laquelle le taux de formation d'�etoiles �etait

de 0.065 M

�

=an, et dont la totalit�e des �el�ements produits �etaient retenus

par la galaxie, amenait les abondances d'oxyg�ene et de carbone �a des valeurs

proches de celles mesur�ees dans IZw 18 (�gure 9.3). Un second sursaut �a 14

milliards d'ann�ees a �et�e ajout�e a�n de comparer les couleurs dues �a un tel

sursaut avec celles observ�ees (�gure 9.4). Il est �a noter que ces couleurs sont

identiques �a celles produites par le premier sursaut (di��erences inf�erieures �a

quelques dixi�emes de magnitude au plus). En e�et, apr�es 14 milliards d'an-

n�ees, la population stellaire subsistant du premier sursaut est tr�es faible et

sa contribution n�egligeable. Si l'on tient compte des di��erentes incertitudes,

ce mod�ele pr�edit des couleurs compatibles avec celles observ�ees dans IZw 18.

Ces r�esultats ne permettent donc pas d'�ecarter ce mod�ele. Cependant plu-

sieurs arguments vont a l'encontre d'un tel sc�enario. Premi�erement, le taux

de formation stellaire a �et�e �x�e rigoureusement �a z�ero durant la p�eriode inter-

sursaut, or il est tr�es probable que des �etoiles se forment dans cette p�eriode.

Nous verrons par la suite que si tel est le cas, même un taux de formation

stellaire tr�es faible mais continu, produirait alors un enrichissement excessif.

Par ailleurs, de tels sursauts de formation stellaire lib�erent de grande quantit�e

d'�energie m�ecanique dans le milieu interstellaire (de l'ordre de 10

40

erg s

�1

).

Or, d'apr�es Mac Low & Ferrara (1998), pour des galaxies de masse compa-

rable �a IZw 18, de telles �energies entrâ�nent l'�ejection de la quasi-totalit�e des

m�etaux produits par les �etoiles massives lorsqu'elles explosent en supernovae.

Si tel �etait le cas, aucun enrichissement notable du milieu interstellaire de ces

objets ne pourrait intervenir par des sursauts. Aussi, avons nous l�eg�erement

relach�e cette contrainte et test�e un mod�ele dans lequel des sursauts r�ep�etitifs

(dur�ee 20 millions d'ann�ees et taux de formation d'�etoiles de 0.065 M

�

=an)

intervenaient tous les 3 milliards d'ann�ees et pour lesquels seulement 80%

des �el�ements produits par les �etoiles de masse sup�erieures �a 9 M

�

�etaient

�eject�es de la galaxie. Russell et al. (1988) ont initialement propos�e ce type
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Fig. 9.3 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliards d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. 9.4 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont les

param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les li-

mites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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de mod�ele en arguant que l'�energie lib�er�ee lors de l'explosion de ces �etoiles

en supernovae �etait susceptible d'�ejecter leurs produits hors de la galaxie.

En revanche, les �etoiles de masse inf�erieures �evoluent plus lentement et donc

rejettent une grande partie des �el�ements qu'elles fabriquent apr�es l'explosion

en supernovae des �etoiles massives. D'autre part, l'�energie m�ecanique qu'elles

lib�erent, uniquement sous forme de vents stellaires, n'est sans doute pas, �a

elle seule, su�sante pour �ejecter leurs produits hors de la galaxie. Ceci justi�e

donc l'hypoth�ese selon laquelle les �el�ements produits par les �etoiles de masse

inf�erieures �a 9 M

�

restent dans la galaxie. Les r�esultats de ce mod�ele sont

donn�es dans les �gures 9.5 et 9.6. Si l'abondance en oxyg�ene peut ainsi être

reproduite, celle en carbone est alors sup�erieure �a celle observ�ee. En e�et, ce

dernier �el�ement, s'il est produit par les �etoiles massives, l'est �egalement par

les �etoiles de masse inf�erieures �a 9 M

�

. Le carbone synth�etis�e par ces �etoiles

reste donc dans la galaxie, produisant la surabondance par rapport �a l'oxy-

g�ene. Bien entendu, il n'est pas totalement exclu que les �ejectas des �etoiles

de faible masse quittent �egalement la galaxie. En fait, di��erents travaux ont

montr�e que selon les galaxies consid�er�ees, l'hypoth�ese de vents galactiques

di��erentiels �etait n�ecessaire ou pas pour reproduire les abondances observ�ees

(voir par exemple Marconi et al. 1994; Tosi 1998). Le seul argument des

rapport d'abondance ne peut donc invalider ce sc�enario.

Par ailleurs, si dans l'ensemble, les couleurs attendues apparaissent com-

patibles avec les observations pour les premiers sursauts de formation stel-

laire, la couleur V-K (traduisant le poids relatif des populations jeunes et

vieilles) pr�esente un d�esaccord avec les observations, croissant avec le nombre

de sursauts, au del�a du quatri�eme sursaut. Ceci est dû au fait que la popu-

lation stellaire vieille provenant des sursauts pr�ec�edents contribue de plus en

plus �a l'�emission dans le rouge. Cette derni�ere contrainte est relativement

forte puisqu'il semble di�cile de faire disparâ�tre cette population d'�etoiles!

Le couplage des mod�eles d'�evolution chimique et spectrophotom�etrique per-

met donc de d�egager un faisceau d'indices convergents, tendant �a invalider un

sc�enario d'enrichissement du milieu interstellaire de IZw 18 par des sursauts

r�ep�et�es dont les produits seraient massivement �eject�es hors de la galaxie,

voire dans une enveloppe chaude l'entourant, comme l'avaient par exemple

sugg�er�e Pantelaki & Clayton (1987). Toutefois, une diminution de la fraction

des �ejectas quittant la galaxie r�eduit le nombre de sursauts n�ecessaires pour

atteindre la m�etallicit�e de IZw 18 et de ce fait permet de rendre les pr�edic-

tions du mod�ele compatibles avec les observations. Par exemple, un sc�enario

impliquant 4 sursauts, comparables �a ceux d�ecrits pr�ec�edemment, mais dont

seulement 33% des �el�ements produits sont retenus dans la galaxie, permet

d'obtenir des couleurs compatibles avec les observations. Ceci indique que si

l'enrichissement du milieu interstellaire provient des sursauts, la fraction des
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Fig. 9.5 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.

produits quittant la galaxie ne peut être sup�erieure �a une valeur de l'ordre

de 60-70%. En revanche, si la source d'enrichissement de IZw 18 ne r�eside

pas dans des �episodes de formation massive d'�etoiles, rien ne s'oppose �a ce

que, lors des sursauts, une grande partie des m�etaux produits soit �eject�ee.

9.5 Une formation d'�etoiles faible et continue

9.5.1 Le mod�ele

Comme nous venons de le voir, un enrichissement du milieu interstellaire

de IZw 18 ne provenant que d'�episodes de sursauts d'�etoiles n'est peut être

pas la solution la plus satisfaisante. Tout au moins, un tel sc�enario requi�ert

qu'au plus 60-70% des m�etaux produits soient �eject�es hors de la galaxie,

contrairement aux r�esultats de Mac Low & Ferrara (1998). D'autre part, un

certain nombre d'�el�ements, discut�es au paragraphe 9.1, sugg�erent la possibi-

lit�e d'une formation d'�etoiles faible mais continue. Aussi, en nous basant sur

l'hypoth�ese selon laquelle la m�etallicit�e observ�ee dans IZw 18 ne r�esulterait

que d'un enrichissement dû �a une formation stellaire faible mais continue

(inter-sursauts), nous avons �evalu�e le taux de formation d'�etoiles requis pour
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Fig. 9.6 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont les

param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les li-

mites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.

amener l'abondance de l'oxyg�ene dans cette galaxie �a sa valeur actuelle en 14

milliard d'ann�ees. Un taux de formation stellaire de l'ordre de 10

�4

g M

�

=an,

o�u g est la fraction de gaz (en masse) disponible, permet d'atteindre cette

valeur. La quantit�e de gaz consomm�e est alors tr�es faible et la fraction de

gaz disponible reste tr�es proche de 1 durant toute la dur�ee de vie de la

galaxie. Cela revient donc �a consid�erer un taux de formation d'�etoiles quasi-

ment constant. Un sursaut de formation stellaire a �egalement �et�e ajout�e �a 14

milliards d'ann�ees a�n de reproduire l'�episode de formation d'�etoiles actuel.

Mas-Hesse & Kunth (1998) ont montr�e que les caract�eristiques du sursaut

actuel �etait reproduites par une formation stellaire de dur�ee 20 millions d'an-

n�ees formant 1:33 10

5

M

�

d'�etoiles de masse comprises entre 2 et 120 M

�

.

Ceci est �equivalent �a un taux de formation d'�etoiles de 0:023 M

�

=an pen-

dant 20 millions d'ann�ees formant des �etoiles de 0.1 �a 120 M

�

. Nous avons

donc adopt�e ces caract�eristiques pour le sursaut de formation stellaire �a 14

milliards d'ann�ees.

Les abondances en oxyg�ene et en carbone (�gure 9.7) mesur�ees respecti-

vement par Skillman & Kennicutt (1993) et Garnett et al. (1997) sont par-

faitement reproduites par une formation stellaire faible mais continue. Les

�el�ements produits par le sursaut actuel ne seraient pas encore visibles car trop

chauds pour rayonner dans l'optique. La formation stellaire lente et conti-

nue, si elle se produit relativement uniform�ement dans la galaxie, permet,
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Fig. 9.7 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. 9.8 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont les

param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les li-

mites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. 9.9 { D�etail de l'�evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele

dont les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent

les limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.

en outre, d'expliquer naturellement l'apparente homog�en�eit�e des abondances

mesur�ees et leur similarit�e entre les deux r�egions de formation stellaire (NW

et SE) dans IZw 18. La longue dur�ee d'�evolution (14 milliards d'ann�ees)

permet �egalement d'assurer un m�elange homog�ene des m�etaux produits. Les

couleurs pr�edites (�gure 9.9), sont en excellent accord avec les observations.

Dans ce mod�ele, nous avons consid�er�e que les m�etaux produits durant la

p�eriode de formation stellaire continue �etaient retenus en totalit�e par la ga-

laxie. Cette hypoth�ese se justi�e par le fait que le tr�es faible taux de formation

d'�etoiles durant cette p�eriode (10

�4

M

�

an

�1

) implique un taux d'injection

d'�energie cin�etique dans le milieu interstellaire relativement faible. Ce taux,

�evalu�e �a l'aide des mod�eles de Cervino (1998), est de l'ordre de 9 10

36

erg s

�1

soit l�eg�erement inf�erieur �a 10

37

erg s

�1

, limite en dessous de laquelle les mo-

d�eles de Mac Low & Ferrara (1998), pour une galaxie dont la masse de gaz

est sup�erieure ou �egale �a 10

8

M

�

, indiquent que les �ejectas de supernovae

sont susceptibles de rester dans la galaxie. La pr�esence possible de mati�ere

noire (sugg�er�ee par la grande di��erence entre les masses dynamique et de HI

observ�ees) est �egalement de nature �a augmenter le potentiel gravitationnel de

la galaxie et de ce fait inhiber l'�ejection de mati�ere hors de la galaxie. En�n,

Mac Low & Ferrara (1998) consid�erent que l'ensemble des �etoiles sont locali-

s�ees dans une même r�egion et d�eposent toute leur �energie au même endroit.

Cette hypoth�ese n'est sans doute pas assur�ee dans un sc�enario de formation
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d'�etoiles continue o�u la formation stellaire est suppos�ee sporadique et non

spatialement corr�el�ee. Si tel est le cas, l'e�cacit�e de l'�ejection des m�etaux est

encore diminu�ee (Mac Low & Ferrara 1998).

9.5.2 Nombre d'�etoiles form�ees

Le taux de formation stellaire continu n�ecessaire pour reproduire la m�e-

tallicit�e observ�ee dans IZw 18 implique que le nombre d'�etoiles de masse

sup�erieure �a 8 M

�

ainsi form�ees pendant 14 milliards d'ann�ees est de l'ordre

de 10000. Cela correspond �a une centaine d'�etoiles massives (typiquement un

amas ouvert) tous les 140 millions d'ann�ees. Même si ce taux de formation

d'�etoiles est faible, il n'apparâ�t donc pas totalement irr�ealiste. Si l'on tient

compte de la dur�ee de vie de ces �etoiles, pr�es de 13 �etoiles massives sont

susceptibles d'être visibles �a chaque instant. Le taux de supernovae de type

II attendu peut �egalement être �evalu�e �a pr�es de 7:5 10

�7

par an, soit relati-

vement �a la masse de gaz, de l'ordre de 10

�14

an

�1

M

�1

�

. Pour notre galaxie

ce taux est de l'ordre de 10

�13

an

�1

M

�1

�

si l'on adopte un taux de SNII de

1:5 10

�2

par an (Tammann et al. 1994).

9.5.3 Comparaison avec les galaxies �a faible brillance

de surface

L'hypoth�ese selon laquelle les galaxies naines quiescentes ou �a faible brillance

de surface (LSBG) seraient les contreparties inter-sursaut des galaxies �a sur-

saut de formation stellaire est souvent avanc�ee. Nous avons donc compar�e les

r�esultats de notre mod�elisation aux propri�et�es des galaxies �etudi�ees par Van

Zee et al. (1997a,b,c). Ces r�esultats sont rassembl�es en table 9.1. La masse

de HI contenue dans les objets d�ecrits par ces auteurs est g�en�eralement su-

p�erieure �a celle mesur�ee dans IZw 18, aussi avons nous compar�e les taux de

formation d'�etoiles normalis�es par la masse de HI. Pour IZw 18, la masse

totale de gaz adopt�ee �etait de 10

8

M

�

. Toutefois, cette valeur inclue �a la fois

le gaz HI et H

2

. La masse de HI �a utiliser pour IZw 18 est donc inf�erieure et

se situe entre 2:6 10

7

M

�

(Lequeux & Viallefond 1980) et 6:9 10

7

M

�

(Van

Zee et al. 1998) selon que l'on consid�ere la composante principale ou toute la

galaxie. Le taux de formation d'�etoiles, normalis�e �a la masse de HI de IZw 18,

est donc compris entre 3:85 10

�12

et 1:45 10

�12

an

�1

.

La table 9.1 montre que taux de formation d'�etoiles pr�evu par notre mo-

d�ele pour IZw 18, relativement �a la masse de gaz HI, est comparable aux

taux de formation d'�etoiles les plus faibles mesur�es dans les galaxies quies-

centes. D'autre part, ces objets pr�esentent des masses plus �elev�ees que celle
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Tab. 9.1 { Comparaison des taux de formation d'�etoiles dans les galaxies

quiescentes, �a faible brillance de surface, et dans le sc�enario de formation

continu d'�etoiles dans IZw 18.

NOM Type

a

Mb M(HI) SFR SFR/M(H) ref

10

7

M

�

M

�

an

�1

UGCA20 Irr/LSBG -14.9 25 0.0083 3.32e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC2684 dW/LSBG -13.7 15 0.0015 1.00e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC2984 ?/LSBG -18.4 500 0.35 7.00e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC3174 Irr/LSBG -15.7 61 0.0086 1.41e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC5716 dSp/LSBG -16.3 140 0.023 1.64e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC7178 dI/LSBG -16.6 140 0.022 1.57e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC11820 dSp/LSBG -17.7 440 0.074 1.68e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC191 dSp/qui -18.2 320 0.15 4.69e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC300 dwf/LSBG -16.5 93.3 0.03 3.26e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC521 Irr/LSBG -15.8 95.5 0.023 2.41e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC634 dSp/qui -17.7 470 0.029 6.17e-12 Van Zee et al. (1997c)

UGC891 dWf/qui -16.3 100 0.014 1.40e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC1175 ?/qui ? 102 0.0037 3.63e-12 Van Zee et al. (1997b)

UGC2162 dI/qui ? 71 0.0059 8.31e-12 Van Zee et al. (1997b)

UGC2535 dI/qui ? 275 <0.003 1.09e-12 Van Zee et al. (1997b)

UGC3050 S/qui ? 479 0.13 2.71e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC3672 Irr/LSBG -16.6 129 0.021 1.63e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC4660 dSp/LSBG -17.8 363 0.025 6.89e-12 Van Zee et al. (1997b)

UGC4762 dI/qui ? 100 0.0099 9.90e-12 Van Zee et al. (1997b)

UGC5764 dI/qui -13.9 34 0.0098 2.88e-11 Van Zee et al. (1997c)

UGC5829 dI/qui ? 182 0.080 4.40e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC7300 dI/qui ? 129 0.016 1.24e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC8024 dI/qui ? 49 0.0019 3.88e-12 Van Zee et al. (1997b)

UGCA357 dI/LSBG -16.3 190.5 0.034 1.79e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC9128 dI/qui ? 3.55 0.00017 4.79e-12 Van Zee et al. (1997b)

Haro43 S /LSBG -17.1 229 0.092 4.02e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC9762 dSp/LSBG -18.0 479 0.05 1.04e-11 Van Zee et al. (1997b)

UGC10281 dwf/LSBG -17.1 67.6 0.012 1.78e-11 Van Zee et al. (1997b)

IZw18 dI -13.92 6.9 0.0001 1.45e-12

IZw18 dI -13.92 2.6 0.0001 3.85e-12

a

Type morphologique / faible brillance de surface (LSBG) ou galaxie quiescente (qui)
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de IZw 18. Il en va de même de leurs abondances (en moyenne de l'ordre de

1/4 �a 1/8 i�eme solaire) ainsi que de leurs luminosit�es totales. Ceci indique

qu'ils ont vraisemblablement subit une formation d'�etoiles plus intense par le

pass�e, peut être sous forme de sursauts. Les galaxies �a faible brillance de sur-

face et les galaxies naines quiescentes pourraient donc être les contreparties

\calmes" des galaxies �a sursaut de formation stellaire. IZw 18 apparâ�trait

alors comme un objet particulier subissant son premier sursaut de formation

stellaire, mais dans lequel une formation d'�etoiles faible et continue aurait

commenc�ee depuis longtemps.

Les galaxies �a faible brillance de surface ou quiescentes sont donc sus-

ceptibles d'être les contreparties en phase calme des galaxies �a sursaut de

formation d'�etoiles. A�n de v�eri�er si les densit�es spatiales de ces di��erents

types d'objets sont compatibles avec cette hypoth�ese, nous avons compar�e les

r�esultats de Salzer (1989) et de Briggs (1997a). La densit�e spatiale locale de

galaxies �a raies d'�emissions donn�ee par Salzer (1989) est de 4:06 10

�2

Mpc

�3

.

La densit�e de galaxies �a faible brillance de surface d�etermin�ee par Briggs

(1997a) �a partir de la fonction de masse en HI pour des objets contenant

entre 10

6:5

et 10

10

M

�

de gaz, est de l'ordre de 1:5 10

�1

Mpc

�3

. La comparai-

son de ces deux valeurs peut donner une indication comme quoi les galaxies

naines passeraient pr�es des quatre cinqui�eme de leur vie en phase calme et

apparaitraient le reste du temps comme des objets �a raies d'�emission. Bien

entendu, ces donn�ees ne concernent que des objets locaux et aucune conclu-

sion ne peut en être tir�ee quant �a leur histoire pass�ee.

9.5.4 L'�evolution temporelle de la m�etallicit�e

Si l'hypoth�ese d'une formation stellaire faible mais continue s'applique �a

tout nuage de gaz, elle permet de mieux comprendre pourquoi aucune ga-

laxie plus sous-abondante n'a �et�e trouv�ee jusqu'ici. En e�et, si une formation

d'�etoiles tr�es faible mais continue peut se g�en�eraliser �a tout les nuages de gaz

susceptibles de former les galaxies, leur m�etallicit�e augmente lentement avec

le temps jusqu'�a atteindre des valeurs proches de celle mesur�ee dans IZw 18

aujourd'hui. Un tel m�ecanisme entrâ�nerait une augmentation avec le temps

du contenu m�etallique minimum observable dans les galaxies. A�n de voir si

notre mod�ele n'�etait pas en contradiction avec les observations de syst�emes

m�etalliques tr�es sous abondants observ�es dans les spectres d'absorption des

quasars �a grand d�ecalage spectral, nous avons repr�esent�e sur la �gure 9.10

l'�evolution de l'abondance en fer pr�edite par notre mod�ele et les mesures

de ce même �el�ement tir�ees de Lu et al. (1996). On constate que notre mo-

d�ele reproduit l'enveloppe inf�erieure des observations. Toutefois, un syst�eme

Ly� satur�e (z � 2:05 [Fe/H]� �2:65), pr�esent�e par Lu et al. (1998) mais
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Fig. 9.10 { Comparaison de l'�evolution avec le d�ecalage spectral de l'abon-

dance en fer pr�edite par le mod�ele de formation stellaire continu avec les

mesures dans les absorbants de quasars (Lu et al. 1996)

absent de Lu et al. (1996), semble susceptible de pr�esenter une abondance

[Fe/H] inf�erieure aux pr�evisions de notre mod�ele. Toutefois, Lu et al. (1998)

pr�ecisent que leurs valeurs ne sont que pr�eliminaires et donc susceptibles de

modi�cations. Par ailleurs, ils soulignent que les abondances en Fe mesur�ee

constituent une valeur inf�erieure (voir �egalement Pettini et al. 1997) dans la

mesure ou les atomes de Fe sont susceptibles de se condenser en poussi�eres.

Par cons�equent, cet unique syst�eme ne semble pas en mesure d'in�rmer nos

r�esultats.

La formation stellaire dans les galaxies pourrait donc se d�ecomposer en

deux r�egimes: une formation continue faible �xant, �a chaque instant, une li-

mite inf�erieure �a l'enrichissement du milieu interstellaire, �a laquelle viendrait

se superposer des sursauts de formation d'�etoiles entrâ�nant un enrichisse-

ment important et rapide.
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9.5.5 Quel m�ecanisme pour la formation continue?

La g�en�eralisation du processus de formation continue d'�etoiles, envisag�ee

au paragraphe pr�ec�edent, implique un lien entre le taux de formation d'�etoiles

et la masse totale des nuages. On sait qu'il existe une relation en loi de

puissance entre le taux de formation d'�etoiles et la densit�e du gaz o�u elles se

forment (Schmidt 1959). La validit�e de cette relation a �et�e d�emontr�ee pour

les r�egions de haute densit�e, mais semble disparaitre en dessous d'un seuil

critique (Kennicutt 1989, 1998). L'existence d'un seuil critique en densit�e de

gaz en dessous laquelle la formation stellaire serait inhib�ee a �et�e initialement

propos�ee par Quirk (1972). Ce seuil apparait associ�e avec celui concernant

les instabilit�es gravitationnelles �a grande �echelle pour la formation de nuages

massifs. Dans le cas d'un disque �n, isotherme, la valeur critique pour la

densit�e de surface du gaz (Toomre 1964; Cowie 1981) peut s'exprimer par

(Kennicutt 1989):

�

c

= �

�c

3:36G

(9.2)

avec

� = 1:41

V

R

(1 +

R

V

dV

dR

)

1=2

(9.3)

o�u c est la vitesse de dispersion dans le gaz, � la fr�equence �epicyclique

d�eriv�ee de la courbe de rotation, et V la vitesse de rotation �a la distance R

du centre de la galaxie. Cependant, Van Zee et al. (1997c) ont montr�e que

les galaxies �a faible brillance de surface pr�esentaient de la formation stel-

laire en d�epit d'une densit�e inf�erieure au seuil critique. Il semble donc que

ce type de calculs s'applique bien aux �episodes de formation stellaire massifs

a�ectant l'ensemble de la galaxie, mais peut-être pas �a une formation plus

sporadique, telle la formation continue envisag�ee ici. Toutefois, une autre hy-

poth�ese consiste �a dire que, dans des objets de faible densit�e, celle-ci peut

quand même, tr�es localement, d�epasser la valeur critique, et entrainer une

formation d'�etoiles localis�ee et de faible intensit�e. Si tel est le cas, le calcul

de la densit�e critique peut permettre d'estimer grossi�erement les limites de la

r�egion susceptible de former des �etoiles, en consid�erant que si la densit�e de-

vient par trop inf�erieure au seuil, les chances qu'un maximum local le d�epasse

deviennent faibles. Les observations HI et optiques de Van Zee et al. (1998)

et Petrosian et al. (1997) indiquent que IZw 18 subit une rotation solide,

tout au moins dans sa partie centrale, de param�etre

dV

dR

= 70 km s

�1

kpc

�1

.

En utilisant une dispersion de vitesse de 12 km s

�1

(Van Zee et al. 1998),

la densit�e critique est de l'ordre de 1:5 10

22

atomes cm

�2

. Si l'on consid�ere

que les 
uctuations locales de densit�e ne d�epassent pas un facteur 100, cela
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permet d'estimer que la formation continue ne sera susceptible de se produire

que dans les r�egions o�u la densit�e sera sup�erieure ou �egale �a une valeur de

l'ordre de 1:5 10

20

.

Wyse & Silk (1989) ont �egalement �etudi�e l'�evolution de disques de galaxies

o�u le taux de formation d'�etoiles au rayon r et au temps t est donn�e par:

 (r; t) = �:
(r):�

HI

(r; t) (9.4)

o�u � repr�esente l'e�cacit�e de formation d'�etoiles, 
(r) la fr�equence an-

gulaire locale, et �

HI

(r; t) la densit�e de surface de gaz HI. Nous avons �ega-

lement appliqu�e ce mod�ele �a IZw 18 en n�egligeant la d�ependance en temps

des di��erents param�etres. La fr�equence angulaire, en utilisant la courbe de

rotation d�eduite par Van Zee et al. (1998) et Petrosian et al. (1997), vaut


 = (8:76 10

7

an)

�1

. La masse de HI mesur�ee par Van Zee et al. (1998),

report�ee sur une surface de 2.3�3 kpc conduit �a une densit�e de surface

moyenne de HI de l'ordre de 3 M

�

pc

�2

. Le taux de formation d'�etoiles est

alors  = 0:18 � M

�

an

�1

. Compar�e au taux de formation d'�etoiles d�eriv�e de

notre mod�elisation (10

�4

M

�

an

�1

), cela indique une e�cacit�e de formation

d'�etoiles extr�emement faible (� � 6 10

�4

).

9.5.6 IZw 18 avant le sursaut actuel

Si le sursaut actuel de formation stellaire dans IZw 18 est le premier, �a

quoi ressemblait cette galaxie juste avant et si d'autres objets comparables

existent, est-il possible de les observer? A�n de r�epondre �a ces questions,

nous avons calcul�e quelle serait la brillance de surface d'un tel objet. Notre

mod�ele pr�evoit, �a l'issue de la formation continue pendant 14 milliards d'an-

n�ees, une magnitude de l'ordre de 20 en V et 17.5 en K pour une masse de gaz

de 10

8

M

�

. A�n d'estimer la brillance de surface, la r�egion o�u la formation

continue d'�etoiles �a lieu doit être d�etermin�ee. En nous basant sur les calculs

pr�ec�edents, nous avons limit�e cette r�egion �a l'enveloppe HI �a 10

20

cm

�2

mesu-

r�ee par Van Zee et al. (1998) soit 60�45

00

. Sous ces hypoth�eses, la brillance de

surface attendue sera de l'ordre de 28 mag arcsec

2

en V et 26 mag arcsec

2

en

K. Ces valeurs constituent vraisemblablement une limite sup�erieure en ma-

gnitude (donc inf�erieure en brillance). En e�et, si une fraction des �el�ements

produits, même faible, s'�echappe de la galaxie, le taux de formation stel-

laire �evalu�e pr�ec�edemment doit être r�ehauss�e et constitue donc une limite

inf�erieure. Ces brillances de surface sont faibles, mais devraient pouvoir être

d�etect�ees avec les nouveaux t�elescopes de la classe des 8m (VLT, Gemini,...).

Des demandes de temps de t�elescope avec pour objectif de d�etecter une pos-
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sible population stellaire sous jacente, vieille et �etendue dans des galaxies de

faible m�etallicit�e, telle IZw 18, sont en cours.

L'un des points critiques de ce mod�ele est la non d�etection, jusqu'�a main-

tenant, de nuages de gaz HI sans contreparties optiques. En e�et, s'il existe

des galaxies comparables �a IZw 18 n'ayant encore pas subit de sursaut de for-

mation stellaire, il est l�egitime de penser qu'elles auraient dues être d�etect�ees

par les programmes de recherche syst�ematique de nuages HI. Toutefois, s'ils

existent, de tels objets doivent être tr�es rares. En e�et, IZw 18 est l'un des

seuls objets (avec peut-être SBS 0335-052 et UGC 4483) susceptible de subir

actuellement son premier sursaut de formation stellaire. Cela indique donc

que la majorit�e des galaxies naines ont vraisemblablement d�ej�a subit un ou

plusieurs sursauts de formation d'�etoiles produisant une population stellaire

vieille concentr�ee dans la r�egion o�u �a eu lieu le sursaut. Les magnitudes et les

brillances de surface qui en r�esultent sont vraisemblablement su�samment

importantes pour donner lieu �a une d�etection optique associ�ee au gaz HI.

A titre d'exemple, apr�es 5 milliards d'ann�ees, les �etoiles produites lors d'un

sursaut unique de formation stellaire ayant dur�e 20 millions d'ann�ees avec

un taux de formation d'�etoiles de 0.065 M

�

an

�1

donnent, pour une galaxie

comme IZw 18, une magnitude absolue de l'ordre de -9 en B, -11 en R et

-13 en K, concentr�ee dans une r�egion de l'ordre du kpc. Si un second sursaut

de formation d'�etoiles intervient apr�es 3 milliards d'ann�ees, les magnitudes

tombent, 5 milliards d'ann�ees apr�es ce second �episode, �a environ -10 en B,

-11.8 en R et -13.9 en K. Dans ce dernier cas, les brillances de surface sont de

l'ordre de 26 mag arcsec

�2

en B, 24.4 mag arcsec

�2

en R et 22.4 mag arcsec

�2

en K. Ces caract�eristiques ne sont pas tr�es di��erentes de celles des galaxies

naines faibles, situ�ees �a l'extr�emit�e de la fonction de luminosit�e des galaxies,

�etudi�ees par Lo et al. (1993). Si un tel objet est observ�e moins de 5 milliards

d'ann�ees apr�es le dernier sursaut, ou s'il a subit plus de 2 sursauts, les ma-

gnitudes seront alors parfaitement comparables �a celles des galaxies naines

faibles actuellement connues. Par cons�equent, une galaxie naine ayant subit

seulement deux ou trois sursauts violents de formation stellaire localis�es dans

sa partie centrale, observ�ee même quelques milliards d'ann�ees apr�es le dernier

sursaut, sera d�etect�ee en optique et apparaitra comme une galaxie �a faible

brillance de surface. La non d�etection de nuages HI sans contreparties op-

tique resulte donc sans doute du tr�es faible nombre d'objets n'ayant pas subit

de sursaut. Cette hypoth�ese est corrobor�ee par le tr�es faible nombre de ga-

laxies, telles IZw 18, susceptibles de subir leur premier sursaut de formation

stellaire.
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9.5.7 Le rapport C/O

Le rapport des abondances de carbone et d'oxyg�ene (C/O) dans IZw 18

apparait �elev�e en comparaison �a celui observ�e dans d'autres galaxies naines

de faible m�etallicit�e (Garnett et al. 1997). Plus exactement, si l'on exclut

IZw 18, il semble qu'il existe une corr�elation entre ce rapport et l'abondance

en oxyg�ene.

L'une des premi�eres hypoth�eses avanc�ee pour expliquer l'augmentation

du rapport C/O avec la m�etallicit�e (Garnett et al. 1995b) est que les galaxies

de plus faible m�etallicit�e sont les plus jeunes et de ce fait domin�ees par l'en-

richissement des �etoiles les plus massives (produisant beaucoup d'oxyg�ene

et relativement moins de carbone). Les galaxies plus abondantes en m�etaux

serraient plus vieilles et l'enrichissement observ�e resulterait des �ejectas des

�etoiles moins massives, donc plus riches en carbone. Ce sc�enario comporte

plusieurs hypoth�eses sous-jacentes et discutables. La premi�ere est que les

m�etaux produits par les �etoiles massives sont tr�es rapidement visibles. Nous

avons vu pr�ec�edement que ce point est loin d'être garanti. Une autre hypo-

th�ese implicite de cette interpr�etation est que l'essentiel de l'enrichissement

observ�e provient de l'�episode de formation d'�etoiles actuel, la m�etallicit�e et

le rapport C/O augmentant alors avec le temps. Cependant, l'observation de

nombreuses galaxies naines irr�eguli�eres subissant des sursauts de formation

stellaire a r�ev�el�e la pr�esence de populations stellaires vieilles sous jacente, tra-

duisant l'existence de sursauts pass�es (Doublier 1998). En�n, cette hypoth�ese

ne permet pas d'expliquer la valeur �elev�ee de C/O dans IZw 18.

Par ailleurs, un certain nombre d'arguments discut�es pr�ec�edement plaident

en faveur de sursauts de formation d'�etoiles entrecoup�es de periodes durant

lesquelle la formation stellaire est fortement r�eduite. Si l'on consid�ere cette

hypoth�ese, �a l'issue d'une periode \calme", le rapport C/O devrait être �a peu

pr�es comparable �a celui observ�e dans IZw 18. La survenue d'un sursaut de

formation stellaire pourrait, dans un premier temps augmenter l'abondance

en oxyg�ene et diminuer le rapport C/O du fait des rejets rapides des �etoiles

les plus massives. L'�evolution ulterieure des �etoiles moins massives, produi-

sant du carbone, ferait alors remonter le rapport C/O sans que l'abondance

en oxyg�ene soit fortement augment�ee. On devrait alors observer pour une

même m�etallicit�e une grande dispersion des observations de C/O (des va-

leurs faibles pour un sursaut jeune �a des valeurs plus �elev�ees pour des âges

plus grands). Les donn�ees actuellement disponibles ne semblent pas indiquer

une telle dispersion (Garnett et al. 1997; Kobulnicky & Skillman 1998). Ce-

pendant le nombre d'objets dans lesquels le rapport C/O est mesur�e reste

faible ce qui limite les contraintes que l'on peut tirer des observations. Par

ailleurs, l'argument du temps de refroidissement et de m�elange des �el�ements
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rejet�es par les �etoiles massives s'applique �egalement. Tout particuli�erement,

les mesures d'abondances n�ec�essitent que le gaz interstellaire soit ionis�e, donc

que les sursauts de formation d'�etoiles soient su�sament jeunes. Si la dur�ee

du sursaut de formation stellaire est courte (disons quelques millions d'an-

n�ees) l'enrichissement des �etoiles peu massives interviendra apr�es que le 
ux

ionisant ait beaucoup chut�e. Il est donc fort probable que l'augmentation de

l'abondance du carbone ne soit visible que lors du sursaut suivant. Dans ce

cas, l'�evolution du rapport C/O ne traduirait pas l'âge du sursaut actuel mais

la periode le s�eparant du sursaut pr�ec�edent. Un rapport C/O �elev�e signi�e-

rait qu'une longue periode calme (durant laquelle les �etoiles peu massives ont

eu le temps de produire du carbone) a s�epar�e le sursaut actuel du pr�ec�edent

tandis qu'un rapport C/O faible indiquerait que le dernier sursaut de forma-

tion stellaire a eu lieu r�ecement. Kobulnicky & Skillman (1998) arrivent aux

mêmes conclusions en consid�erant le rapport N/O. A l'aide du mod�ele uti-

lis�e pr�ec�edement, nous avons tent�e une veri�cation rapide de ces hypoth�eses.

Les r�esultats pr�eliminaires obtenus indiquent que les choses ne sont pas aussi

simples. En particulier, il semble di�cile de reproduire, avec des hypoth�eses

\r�ealistes" concernant l'intensit�e des sursauts, le faible rapport C/O observ�es

dans l'un des objets les plus sous abondants, SBS 0335-052, et ce quelque

soit l'âge du sursaut. Cependant, une erreur dans la mesure du rapport C/O

dans cet objet n�est pas exclue. En revanche, pour les objets de m�etallicit�e

plus �elev�ee, la reproduction du rapport C/O semble plus facile. Des tra-

vaux compl�ementaires dans ce domaine restent n�eammoins n�ec�essaires. Par

exemple, il a �et�e consid�er�e que les �el�ements produits par les �etoiles massives

restaient visibles en totalit�e. La possibilit�e que, dans certains cas, des es-

p�eces se condensent en poussi�eres n'a pas �et�e prise en compte. Un taux de

condensation en poussi�ere di��erent pour les di��erents �el�ements chimique est

peut-être en mesure de modi�er de fa�con notable les rapports d'abondance.

A�n d'expliquer qualitativement les observations de Garnett et al. (1997),

le raisonnement suivant peut �egalement être propos�e: L'enrichissement du

milieu interstellaire des galaxies pourrait provenir d'une formation stellaire

faible mais continue �a laquelle se superposeraient des sursauts violents de for-

mation d'�etoiles. Les abondances observ�ees dans IZw 18 ne r�esulteraient que

de la formation continue, les �el�ements produits par le sursaut actuel n'�etant

pas encore visibles. Si durant la formation continue, aucune �etoile de forte

masse n'�etait produit, le rapport C/O apparaitrait relativement �elev�e. En

e�et, l'oxyg�ene est essentiellement produit par les �etoiles massives tandis que

le carbone est produit par ces mêmes �etoiles mais �egalement par les �etoiles

de masse interm�ediaires. Si lors des sursauts de formation d'�etoiles �etaient

produites essentiellement des �etoiles massives et pas d'�etoiles de masse faible

et interm�ediaires, on constaterait, apr�es le sursaut, une diminution du rap-
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port C/O dû �a une augmentation importante de l'oxyg�ene, produit par les

�etoiles de grande masse, et �a une faible production de carbone �a cause du

d�e�cit en �etoiles de masses interm�ediaires. On peut donc imaginer un sc�ena-

rio dans lequel les �etoiles de faible et forte masses ne seraient pas produites

de la même fa�con; les �etoiles les plus petites seraient form�ees lentement et

continuement tandis que les plus massives apparâ�traient lors des sursauts.

La fonction de masse \�nale" serait proche d'une fonction de Salpeter. S'il

permet qualitativement de donner une explication �a la forte valeur de C/O

dans IZw 18 par rapport aux autres galaxies de faible m�etallicit�e, ce sc�enario

ne semble pas en mesure d'expliquer quantitativement cette di��erence ni de

reproduire la tendance �a l'augmentation du rapport avec l'abondance. En

e�et, les abondances en oxyg�ene et en carbone dans IZw 18 sont parfaite-

ment reproduits par une formation d'�etoiles constante faisant intervenir une

fonction de masse initiale de Salpeter produisant des �etoiles de 0.1 �a 120 M

�

.

Si l'on abaisse la masse sup�erieur des �etoiles produites durant cette phase �a

20 M

�

, il faut, pour reproduire l'abondance en oxyg�ene, multiplier le taux

de formation d'�etoiles par plus de vingt. Cela entraine une forte production

du carbone par les �etoiles de masse interm�ediaires. L'abondance en carbone

pr�edite est alors plus de dix fois sup�erieure �a celle mesur�ee.

Par ailleurs, apr�es un ou deux sursauts, l'abondance apparâ�t essentielle-

ment domin�ee par les m�etaux produits lors de ces sursauts. Par cons�equent, si

lors de ces �episodes seules sont produites des �etoiles de grande masse, et que

la masse inf�erieur des �etoiles form�ees reste toujours la même, chaque sursaut

fera augmenter l'abondance g�en�erale, mais ne modi�era pas le rapport des

abondances des di��erents �el�ements. Un tel mod�ele semble donc incapable de

reproduire la tendance �a l'augmentation du rapport C/O avec l'abondance,

sauf �a considerer une variation avec la m�etallicit�e de la masse inf�erieur des

�etoiles form�ees.

En�n, l'hypoth�ese d'une formation stellaire en deux r�egimes di��erents

pose le probl�eme de la fonction de masse r�esultante. En e�et, la plupart des

observations indiquent que la loi de r�epartition du nombre �etoiles form�ees en

fonction de leur masse doit être proche d'une fonction de Salpeter. Aussi, si les

�etoiles de faible masse sont produites continument, un sursaut, pour former

les �etoiles massives \compl�etant" la distribution du nombre d'�etoiles a�n de

pr�eserver une fonction de Salpeter, doit avoir une intensit�e proportionnelle

�a la formation stellaire continue pass�ee. Autrement dit, si la fonction de

masse r�esultant de la formation continue plus le sursaut est une Salpeter

et que la formation continue forme les �etoiles de la partie \basse" de la

fonction (disons par exemple entre 0.1 et 20 M

�

), le sursaut doit ajuster son

intensit�e pour former exactement le nombre d'�etoiles requis dans la partie

\haute" de la fonction de masse (20-120 M

�

). Un tel sc�enario n�ecessiterait
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donc un ajustement �n de l'intensit�e des sursauts. Il semble di�cile de trouver

un m�ecanisme physique simple permettant de r�eguler ainsi l'intensit�e des

sursauts en fonction de l'histoire pass�e de formation d'�etoiles.

Il semble donc peu probable qu'un sc�enario faisant intervenir plusieurs

r�egimes de formation d'�etoiles impliquant di��erentes limites sur la masse des

�etoiles form�ees soit susceptible d'expliquer les observations du rapport C/O

dans les galaxies �a sursaut.
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Chapitre 10

Conclusion sur les pro�ls

d'abondance

La lune re
ettait par terre

Comme une �etoile de mer

Et je marche dans les rues

Sans savoir, sans savoir vraiment

Ni comment ni pourquoi

J'en suis arriv�e l�a.

Fred Kleimberg

La Lune

Des observations en spectroscopie �a longue fente de la galaxie naine bleue

IZw 18 ont �et�e r�ealis�ees avec le t�elescope de 3.6m du CFH. Cette �etude nous

a permi de mettre en �evidence les r�esultats suivants:

{ Des �etoiles de type WR ont �et�e d�etect�ees. Les 
ux dans les \bosses" �a

4650

�

A et 5808

�

A sont compatibles avec la pr�esence d'une ou deux WC

et au plus une WN. Ces r�esultats, bien que sensiblement di��erents de

ceux de Izotov et al. (1997), peuvent être compris en termes de positions

di��erentes des fentes, entrainant l'observation de r�egions di��erentes (de

Mello et al. 1998). Une corr�elation entre la r�egion o�u se trouvent les

�etoiles WR et le maximum de l'�emission n�ebulaire HeII�4686 a �et�e

mise en �evidence, indiquant que ces �etoiles, en raison de leur tr�es forte

temp�erature e�ective, sont probablement responsables de cette �emis-

sion n�ebulaire, comme l'avait propos�e Schaerer (1996). Deux hypoth�eses

semblent pouvoir expliquer la pr�esence d'�etoiles WR dans une galaxie
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de si faible m�etallicit�e: la pr�esence d'�etoiles de masse sup�erieure �a 80-

90 M

�

pr�esentant des taux de perte de masse plus �elev�es (au moins

doubles) que ceux g�en�eralement pr�evus par les mod�eles \standard", ou

la formation des �etoiles WR dans des syst�emes binaires.

{ Les mesures d'abondance montrent que celle-ci est homog�ene sur plus

de 600 pc. Des r�esultats identiques ont �et�e obtenus par di��erents groupes

d'observateurs pour plusieurs galaxies naines �a sursaut de formation

stellaire. La taille des r�egions pr�esentant des abondances homog�enes

semble sup�erieure, compte tenu de l'âge �evalu�e des sursauts, �a celles

dans lesquelles les �el�ements produits par les �etoiles massives sont sus-

ceptibles de s'être m�elang�es (Roy & Kunth 1995). Cela sugg�ere, contrai-

rement �a l'hypoth�ese de Kunth & Sargent (1986), que les m�etaux pro-

duits par le sursaut actuel ne sont pas encore visibles, parce qu'encore

trop chauds (Devost et al. 1997), et que les abondances mesur�ees sont

dues �a une formation d'�etoiles pass�ee.

{ L'utilisation d'un mod�ele spectrophotom�etrique coupl�e �a l'�evolution

chimique des galaxies nous a permi de montrer que cet enrichissement

pouvait être dû �a un sursaut pass�e. Toutefois, les travaux de Mac Low &

Ferrara (1998) indiquent que dans un objet de faible masse, une grande

partie des m�etaux produits lors d'un sursaut doivent être �eject�es de la

galaxie. Si l'abondance mesur�ee dans IZw 18 provient de sursauts r�e-

p�etitifs, dont une partie des produits quitte la galaxie, les couleurs

mesur�ees dans cet objet indiquent qu'au plus 60 �a 70% des m�etaux ont

�et�e perdus.

{ Nous avons �egalement �etudi�e la possibilit�e d'une formation d'�etoiles

continue mais tr�es faible (10

�4

M

�

an

�1

pour IZw 18), �a laquelle se su-

perposerait des sursauts violents de formation stellaire. Dans ces condi-

tions, les m�etaux produits par la formation stellaire continue, du fait

de sa faible intensit�e et de sa r�epartition spatiale uniforme, seraient

susceptibles d'être totalement retenus par la galaxie et être �a eux seuls

responsables de l'abondance homog�ene mesur�ee. Les di��erents para-

m�etres pr�edits par ce mod�ele (abondances en oxyg�ene et en carbone,

fraction de gaz, couleurs) sont en excellent accord avec les donn�ees

observationnelles disponibles.

{ La valeur �elev�ee du rapport C/O dans IZw 18 est parfaitement re-

produite par notre mod�ele de formation stellaire faible et continue.

En revanche, les valeurs plus faibles de ce rapport, enregistr�ees dans
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quelques autres galaxies naines tr�es sous abondantes (comme SBS 0335-

052), semblent plus di�ciles �a reproduire, de même que son apparente

augmentation avec la m�etallicit�e.

{ La comparaison des pr�edictions d'un tel sc�enario avec les observations

des galaxies �a faible brillance de surface indique que ces derni�eres sont

susceptibles de constituer les contreparties \calmes" des galaxies �a sur-

saut de formation stellaire. IZw 18 apparaitrait alors comme un objet

particulier pr�esentant son premier sursaut de formation stellaire, mais

ayant commenc�e �a former des �etoiles �a tr�es faible taux depuis long-

temps.

{ L'hypoth�ese d'une formation stellaire faible et continue, g�en�eralis�ee �a

tous les nuages de gaz susceptibles de former des galaxies, peut rendre

compte de l'augmentation, quand le redshift diminue, de la m�etallicit�e

des absorbants les plus sous abondants dans les spectres de quasars.

{ Si des objets comparables �a IZw 18 avant son sursaut de formation

stellaire actuel existent, leur brillance de surface doit être inf�erieur ou

�egale �a 28 mag/arcsec

2

en V et 26 mag/arcsec

2

en K. De tels objets

devraient être d�etectables avec les nouveaux t�elescopes de la classe des

8m (VLT, Gemini,...).

{ L'absence de nuages HI sans contrepartie optique est vraisemblable-

ment due �a leur extr�eme raret�ee o�u �a leur faible densit�e de colonne qui

les place alors en dessous du seuil de d�etection par les radio t�elescopes.
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Conclusions et Perspectives





Chapitre 11

Conclusions

Il vient toujours une heure dans l'histoire o�u celui

qui ose dire que deux et deux font quatre est puni

de mort [...]

Et la question n'est pas de savoir quelle est la r�e-

compense ou la punition qui attend ce raisonne-

ment. La question est de savoir si deux et deux,

oui ou non, font quatre.

Albert Camus

La Peste

Dans ce travail, nous nous sommes int�eress�e principalement �a deux as-

pects des galaxies naines pr�esentant des sursauts de formation stellaire: leur

�emission Ly�, et l'enrichissement de leur milieu interstellaire.

Lorsque nous avons commenc�e cette �etude, l'origine de l'apparente att�e-

nuation de la raie Ly� par rapport �a H� �etait fortement sujette �a d�ebat.

En e�et, certaines observations indiquaient que l'extinction interstellaire due

aux poussi�eres, renforc�ee par la di�usion r�esonante des photons dans le gaz

neutre, qui en allongeant leur parcours dans la galaxie augmente leur proba-

bilit�e d'être d�etruits, pouvait �a elle seule rendre compte de l'att�enuation de

la raie Ly�. Cependant, le fait que certaines galaxies de tr�es faible contenu

en poussi�eres, comme IZw18 ou Mkn 36, ne pr�esentaient pas d'�emission Ly�,

et au contraire r�ev�elaient une absorption, et que parall�element des galaxies

de relativement \forte" m�etallicit�e, comme Haro 2, pr�esentaient cette même

raie en �emission, sugg�erait une in
uence importante de la di�usion r�esonante

dans le gaz neutre. De même, l'observation de pro�ls d'�emission Ly� de type
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P-Cygni semblait indiquer que la dynamique du gaz neutre jouait �egalement

un rôle important. Dans ce cadre, notre comparaison des pro�ls des raies H�

et Ly� nous permet d�esormais de rendre compte de fa�con relativement sa-

tisfaisante de l'ensemble des observations. La vision qui �emerge maintenant

est la suivante:

{ Les photons H� et Ly� sont initialement produits dans mêmes r�egions

ionis�ees par les �etoiles massives form�ee r�ecemment.

{ L'�energie m�ecanique lib�er�ee par le sursaut de formation stellaire, sous

forme de vents et d'explosions de supernovae, cr�ee des bulles de gaz en

expansion. Les r�egions ionis�ees de ces bulles contribuent �a l'�elargisse-

ment des ailes des raies H� et Ly�. Parall�element, ces bulles \poussent"

la mati�ere interstellaire, en particulier le gaz neutre alentour. Selon

l'intensit�e du sursaut de formation stellaire, une partie plus ou moins

importante du gaz neutre sera mise en mouvement.

{ Les photons H� traversent le gaz neutre sans interaction notable avec

celui-ci. Le pro�l H� observ�e est donc proche d'une gaussienne (photons

�emis par la r�egion de formation stellaire) dont les ailes sont �elargies du

fait de la contribution d'une bulle en expansion.

{ Les photons Ly�, lorsqu'ils traversent le gaz neutre, subissent de nom-

breuses di�usions r�esonantes. Si de grandes quantit�es de HI au repos,

c'est-�a-dire non pouss�ees par les bulles, donc �a même vitesse que la

r�egion d'�emission des photons, subsistent sur la ligne de vis�ee, les mul-

tiples di�usions r�esonantes auront tendance �a redistribuer tous les pho-

tons Ly� dans l'ensemble du halo de la galaxie. Si seule est observ�ee la

r�egion centrale de la galaxie, cette \dilution g�eom�etrique" se traduira

par une tr�es forte att�enuation du 
ux Ly�, voire par une apparente

absorption. La galaxie doit alors pr�esenter une faible brillance de sur-

face. A grand d�ecalage spectral, cette brillance diminuera fortement,

rendant tr�es di�cile la d�etection de cette raie.

{ Si, en revanche, la plus grande partie du HI sur la ligne de vis�ee est

\pouss�ee" par la bulle en expansion, seuls seront a�ect�es, en raison du

d�ecalage en vitesse, les photons de l'aile bleue de Ly�. On observera

alors une �emission Ly� avec un pro�l de type P-Cygni.

{ Si l'on n�eglige la diminution du 
ux Ly� due �a la di�usion r�esonante,

son att�enuation peut être attribu�e, �a tort, �a l'extinction interstellaire,

moyennant l'emploi d'une loi d'extinction adapt�ee et de coe�cients

mesur�es �a partir des d�ecr�ements de Balmer. En revanche, si l'on tient
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compte des di�usions r�esonantes, on constate que l'extinction interstel-

laire due aux poussi�eres doit être plus faible que celle mesur�ee par les

d�ecr�ements de Balmer, en accord avec les travaux indiquant une ex-

tinction plus faible dans l'UV que dans le visible (Lequeux et al. 1981).

{ Les photons Ly� �emis en direction oppos�ee �a l'observateur peuvent

être r�etrodi�us�es par le HI pouss�e par la partie arri�ere de la bulle en

expansion. R�e�emis en direction de l'observateur, ils traversent le gaz

neutre sur la ligne de vis�ee sans interagir, du fait de leur d�ecalage en

vitesse par rapport �a celui-ci. Cet e�et contribue �a �elargir l'aile rouge

de la raie Ly�.

Pour ce qui est de l'�etude de l'enrichissement du milieu interstellaire,

nous nous sommes principalement int�eress�es �a la galaxie naine IZw 18. Nos

observations nous ont permis de montrer que l'abondance dans cet objet,

comme dans les autres galaxies naines o�u des travaux comparables ont �et�e

e�ectu�es, �etait extrêmement homog�ene �a des �echelles d'au moins 600 pc. Si,

comme l'ont montr�e Van Zee et al. (1998), l'abondance dans le halo HI est

comparable �a celle des r�egions HII, cela semble exclure l'hypoth�ese d'un en-

richissement dû au sursaut de formation actuel. En e�et, l'âge du pr�esent

sursaut ne semble pas compatible avec le temps n�ecessaire pour disperser,

et encore moins m�elanger, les m�etaux produits par les �etoiles massives, sur

de telles �echelles spatiales. Il semble donc que la m�etallicit�e mesur�ee lors

d'un sursaut de formation d'�etoiles soit le r�esultat d'une formation stellaire

pass�ee. Le sursaut ne ferait \qu'�eclairer" le gaz d�ej�a enrichi, mais ne contri-

buerait pas encore �a sa m�etallicit�e. En nous aidant d'un mod�ele d'�evolution

spectrophotom�etrique coupl�e �a l'�evolution chimique des galaxies, nous avons

�etudi�e di��erents sc�enarios de formation stellaire susceptibles de reproduire,

�a la fois les abondances, mais aussi les couleurs, observ�ees dans cet objet.

Cette double contrainte nous a permis d'�etablir les faits suivants:

{ La m�etallicit�e observ�ee peut-être compatible avec un unique sursaut de

formation stellaire pass�e si tous les �el�ements produits restent dans la

galaxie. Cependant, si comme le montrent Mac Low & Ferrara (1998),

une grande partie des m�etaux produits par un tel �episode quittent la

galaxie, plusieurs sursauts sont n�ecessaires pour reproduire l'abondance

actuelle. Dans cette hypoth�ese, nous avons montr�e qu'au plus 60 �a 70%

des m�etaux pouvaient être perdus, en contradiction avec les pr�edictions

de Mac Low & Ferrara (1998).

{ L'observation des galaxies �a faible brillance de surface sugg�ere la possi-

bilit�e d'une formation d'�etoiles continue mais tr�es faible en dehors des
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sursauts de formation stellaire. Un taux de formation d'�etoiles, propor-

tionnel �a la fraction g de gaz disponible, d'intensit�e 10

�4

gM

�

an

�1

se

maintenant pendant 14 milliards d'ann�ees dans IZw 18 su�t �a rendre

compte des di��erents param�etres observationnels. Le sursaut actuel se-

rait alors le premier dans l'histoire de cette galaxie. Ce sc�enario explique

�egalement l'homog�en�eit�e des abondances �a grande �echelle.

{ La g�en�eralisation d'une formation stellaire faible et continue �a tous les

nuages susceptibles de former des galaxies permet d'identi�er les ga-

laxies �a faible brillance de surface comme les contreparties en phase

\calme" des galaxies �a sursaut de formation stellaire. Elle permet �ega-

lement de rendre compte de l'�evolution avec le d�ecalage spectrale de

la m�etallicit�e des absorbants les plus sous abondants dans les spectres

de quasars. Si des objets comparables �a IZw 18 avant le sursaut de

formation stellaire actuel existent, leur brillance de surface doit être de

l'ordre de 28 mag/arcsec

2

en V et 26 mag/arcsec

2

en K.

Ce travail nous a permis de d�egager une vision de l'�evolution des galaxies

naines l�eg�erement di��erente de celles existant jusqu'alors. En e�et, si les

sursauts de formation stellaire restent des �el�ements majeurs de l'histoire des

galaxies naines, ils ne repr�esentent sans doute pas les seules p�eriodes durant

lesquelles celles-ci forment des �etoiles. Une formation stellaire sous jacente,

lente et continue, lors des p�eriodes inter-sursaut, doit �egalement exister. Nous

avons pu d�emontrer que cette formation d'�etoiles continue et lente, même

si elle ne pr�esente qu'une tr�es faible e�cacit�e, ne peut être n�eglig�ee, tout

particuli�erement lorsque l'on s'int�eresse aux galaxies de tr�es faible m�etallicit�e.

En�n, des �etoiles de type WR ont �et�e d�ecouvertes dans IZw 18. La corr�e-

lation entre leur position et le maximum de l'�emission n�ebulaire HeII�4686

semble con�rmer l'hypoth�ese de Schaerer (1996) comme quoi ces �etoiles se-

raient responsables de la forte raie HeII�4686. La pr�esence de WR �a si faible

m�etallicit�e requiert soit l'existence d'�etoiles de masse sup�erieure �a 80-90 M

�

qui pr�esenteraient des taux de perte de masse doubles de ceux pr�evus par les

mod�eles \standard", soit leur formation dans des syst�emes binaires.



Chapitre 12

Perspectives

J'ai vu des archipels sid�eraux ! et des �̂les

Dont les cieux d�elirants sont ouverts au vogueur:

Est-ce en ces nuits sans fonds que tu dors et t'exiles,

Million d'oiseaux d'or,

^

O future Vigueur? -

Arthur Rimbaud

Le bateau ivre

Ce travail nous a permis de mieux comprendre quelle pouvait être l'in-


uence des �etoiles massives sur le milieu interstellaire, tant sur le plan de

la dynamique du gaz que de son �evolution chimique. Toutefois, même si des

r�esultats int�eressants ont �et�e obtenus, beaucoup de travail reste �a faire pour

bien mâ�triser l'ensemble de ces ph�enom�enes. Nous soulignerons plus particu-

li�erement les points suivants, susceptibles de nous fournir une base de travail

pour les ann�ees �a venir.

{ Le nombre d'objets pour lesquels les �emissions Ly� et H� ont pu être

compar�es est relativement faible. Il semble donc naturel, pour a�er-

mir et a�ner nos r�esultats, de vouloir r�ealiser le même type d'�etude

sur d'autres objets. Parall�element l'un des r�esultats importants de ma

th�ese est que l'�emission Ly� semble provenir de r�egions dont l'extinc-

tion interstellaire est relativement faible. L'un des inconv�enients des

observations e�ectu�ees jusqu'ici avec HST r�eside dans le fait que la

faible dimension de la fente utilis�ee (2"�2") interdit une mesure de

la variation spatiale de l'�emission Ly�. La possibilit�e de r�ealiser de la

spectroscopie �a longue fente avec le T�elescope Spatial (STIS) permet
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d�esormais d'observer, avec le même instrument, les variations spatiales

des �emissions Ly�, H� et H
. Ce type d'observation devrait permettre

d'�etudier en d�etail le lien entre l'�emission Ly�, la dynamique du gaz

et l'extinction interstellaire mesur�ee �a partir des raies de Balmer. Une

demande de temps d'observation sur HST a �et�e faite dans ce sens.

{ Une grande partie de l'argumentation en faveur d'un taux de forma-

tion d'�etoiles constant repose sur l'hypoth�ese selon laquelle les m�etaux

produits par le sursaut actuel sont invisibles en optique, parce que trop

chauds. Si tel est le cas, ces �el�ements doivent principalement rayon-

ner dans le domaine des rayons X. Des indications pour la pr�esence de

gaz chaud fortement enrichi existent d�ej�a (Cappi et al. 1998), mais la

d�etermination de la m�etallicit�e dans le gaz chaud, et son association

avec des �ejectas d'�etoiles massives reste di�cile, du fait de la r�esolution

spectrale et spatiale mod�er�ee des instruments actuels. La prochaine

g�en�eration de satellites, tels AXAF ou XMM, devrait permettre une

mesure pr�ecise de la m�etallicit�e du gaz X et sa localisation spatiale.

Par ailleurs, l'observation d'enrichissements locaux dans des objets tels

NGC 5253, ou de la pr�esence de poussi�eres condens�ees dans les r�esidus

de supernovae, semblent indiquer que, dans certaines conditions mal

connues, les m�etaux rejet�es par les �etoiles massives sont susceptibles

de se refroidir assez rapidement. La compr�ehension et la quanti�cation

des processus de refroidissements des �ejectas est donc un �el�ement im-

portant pour l'�etude de l'enrichissement du milieu interstellaire et de

l'�evolution chimique des galaxies. Une approche observationnelle de ce

type de ph�enom�ene pourrait être men�ee en obtenant des observations

conjointes en optique, en X et dans le domaine gamma (particuli�ere-

ment l'aluminium 26, �el�ement radioactif produit par les supernovae)

de r�egions de formation d'�etoiles r�ecentes. D'une part, ce type d'�etude

n�ecessite une bonne r�esolution spatiale, et d'autre part les d�etections

du rayonnement gamma produit par Al26 ne peuvent s'e�ectuer que

pour des objets proches, par cons�equent ce type de travail ne pourra

être r�ealis�e que pour des amas stellaires jeunes de notre galaxie. Une

comparaison avec les mod�eles de rejets stellaires pourrait permettre de

mieux quanti�er l'importance et l'�echelle de l'enrichissement. Je m'em-

ploi actuellement �a la mise en place de collaborations pour r�ealiser ou

participer �a ces travaux, tant sur des objets extragalactiques que ga-

lactiques.

{ Parall�element, a�n de con�rmer l'homog�en�eit�e des abondances dans

les galaxies �a sursaut et de mettre en �evidence la possible pr�esence
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d'enrichissements locaux dans ces objets, je compte mener une �etude

syst�ematique du pro�l d'abondance dans des galaxies naines. Je compte

observer plus de 80 galaxies contenant des �etoiles WR, extraites du

catalogue de Schaerer & Contini (1999), �a l'aide du spectrographe (avec

une longue fente) du t�elescope de 2.1m �a Cananea au Mexique. Une

demande de temps dans ce sens a �et�e faite.

{ Dans l'hypoth�ese d'une formation d'�etoiles continue, des objets tels

IZw 18 ou SBS 0339-052 devraient pr�esenter une population stellaire

vieille sous-jacente, relativement �etendue. La brillance de surface due

�a ces �etoiles devrait être, au plus, de l'ordre de 28 mag/arcsec

2

en V et

26 mag/arcsec

2

en K. Cela les situe donc �a la limite de d�etection des

nouveaux t�elescopes de la classe des 8m. J'envisage donc d'e�ectuer

des demandes de temps d'observation sur ces instruments (principale-

ment le VLT et GEMINI) a�n de mettre en �evidence la pr�esence de

cette population stellaire vieille. Des observations pr�eliminaires sont

d�ej�a en cours au NTT (en collaboration avec Vanessa Doublier, ESO)

a�n de poser des contraintes suppl�ementaires sur la limite en brillance

de surface de ces �etoiles. Par ailleurs, si cette hypoth�ese, se v�eri�e il ne

pourra être fait l'�economie d'une �etude th�eorique sur les m�ecanismes

qui en sont responsables.

{ Nous avons vu que notre mod�ele reproduisait parfaitement les rapports

d'abondance dans IZw 18. Toutefois, des travaux pr�eliminaires que j'ai

men�e ces derniers mois, indiquent que l'origine des faibles rapport C/O

observ�es dans les galaxies de tr�es faible m�etallicit�e (essentiellement

SBS 0339-052) n'est pas facile �a comprendre dans l'hypoth�ese o�u les

m�etaux ne seraient pas visibles imm�ediatement apr�es un sursaut. De

plus, le nombre d'objets dans lesquels ce rapport a �et�e mesur�e est re-

lativement faible. Il est donc important d'obtenir de nouvelles donn�ees

a�n de con�rmer l'augmentation de C/O avec la m�etallicit�e. Parall�e-

lement, la mesure des abondances dans le gaz X, mentionn�ee pr�ec�e-

demment, devrait aider �a la compr�ehension des processus pr�esidant au

refroidissement et au m�elange des m�etaux produits par les �etoiles mas-

sives et permettre de mieux �xer l'origine des abondances mesur�ees.

Des travaux concernant la condensation des m�etaux en poussi�eres sont

�egalement n�ecessaires pour mieux comprendre ce lien. Je compte conti-

nuer �a utiliser le mod�ele d�ecrit dans ce travail pour �etudier l'�evolution

de ce rapport avec la m�etallicit�e. En particulier, a�n d'augmenter les

contraintes, j'envisage d'impl�ementer les rejets en azote des �etoiles pour

suivre l'�evolution chimique de cet �el�ement. De plus, je compte utiliser
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mon s�ejour post-doctoral au Mexique pour travailler en collaboration

avec Guillermo Tenorio-Tagle sur la mod�elisation de la dispersion et du

m�elange des �ejectas des �etoiles massives dans le milieu interstellaire. A

terme, ce travail pourrait d�eboucher sur la prise en compte du temps de

refroidissement et de m�elange des �el�ements lourds dans le programme

d'�evolution chimique et spectrophotom�etrique utilis�e dans ma th�ese.

Ces travaux constituent l'une des priorit�es de l'activit�e que je compte

mener au Mexique durant les prochaines ann�ees, en collaboration entre

autre, avec Roberto Terlevich, Elena Terlevich.

{ Les galaxies �evoluent avec le temps. Cependant, la grande majorit�e des

galaxies �a sursaut de formation d'�etoiles �etudi�ees sont des objets locaux.

Il est donc important de disposer d'un catalogue complet de galaxies

�a sursaut de formation stellaire, �echantillonn�e en d�ecalage spectral, et

pour lesquelles les di��erents param�etres physiques (rapports d'abon-

dances, temp�erature �electronique, couleurs, etc...) sont mesur�es. L'ob-

tention d'un tel catalogue permettrait d'�etudier l'�evolution temporelle

de ces objets. Les comptages optiques r�ev�elent un fort exc�es de galaxies

bleues faibles �a des d�ecalages spectraux interm�ediaires (de l'ordre de

z � 0:6) pr�esentant des raies d'�emission. Ces galaxies pourraient être

ais�ement d�etect�ees �a l'aide d'un prisme objectif. Si la majorit�e des m�e-

taux ont �et�e produits �a des d�ecalages spectraux inf�erieurs �a 1, comme

le sugg�erent Madau et al. (1996), la construction de la distribution

d'abondance des m�etaux avec le d�ecalage spectral dans des galaxies �a

sursaut pourrait permettre de tester cette hypoth�ese. Par ailleurs, la

corr�elation entre la largeur des raies d'�emission (contrôl�ee par la dis-

persion de vitesse dans ces objets) et la luminosit�e H� mise en �evidence

par Terlevich & Melnick (1981) peut permettre d'�evaluer la distance de

ces objets et donc de mesurer le param�etre cosmologique q

0

. Ce projet

est d�esormais lanc�e, plusieurs demandes de temps d'observation ayant

�et�e faites au NTT, entre autres par D. Kunth, J. Melnick, R & E.

Terlevich, R. Guilmozzi et I. Aretxaga. J'�etudie aussi la possibilit�e de

mener une telle recherche en utilisant le t�elescope de 2.1m �a Cananea.

Ce travail constitue l'un des axes de mon travail postdoctoral.

{ En�n, dans le cadre de ma th�ese, je me suis int�eress�e �a l'�etude de la

formation et de l'�evolution des galaxies, et plus particuli�erement �a la

d�etection des galaxies primordiales. Un certain nombre de candidats po-

tentiels ont d�ej�a �et�e d�ecouverts �a grand d�ecalage spectral et le Hubble

Deep Field a r�ev�el�e une grande proportion de galaxies semblant pr�esen-

ter une formation d'�etoiles intense. Cependant, il semble que le nombre
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d'objets observables en optique, �a grand d�ecalage spectral, soit plus

faible que les pr�edictions des mod�eles, du fait d'une forte extinction

qui redistribue le rayonnement dans l'IR. Du fait du d�ecalage spectral,

les domaines millim�etrique et submillim�etrique sont donc sans doute

les plus propices �a la d�etection des galaxies primordiales lointaines.

Cela est d'autant plus vrai que la diminution de la luminosit�e avec la

distance est compens�e par l'entr�ee progressive du pic d'�emission des

poussi�eres dans cette fenêtre de longueurs d'ondes, du fait du d�ecalage

spectral. Toutefois, l'extinction d�epend fortement du type de poussi�eres

pr�esentes, et il est possible que leurs caract�eristiques �evoluent avec le

temps, donc avec le d�ecalage spectral. Une bonne compr�ehension de

ces ph�enom�enes n�ecessite donc d'�etudier les propri�et�es des poussi�eres

dans les objets proches et lointains a�n de mieux cerner leur �evolution.

Ce deuxi�eme sujet rejoint �egalement les pr�eoccupations qui ont �et�e les

miennes durant ma th�ese, en ce qui concerne l'e�et de la poussi�ere dans

les galaxies �a sursaut.

L'INOAE (Instituto Nacional de Astronomia, Optica y Electronica)

au Mexique, laboratoire o�u je vais e�ectuer mon s�ejour post-doctoral,

construit actuellement, en collaboration avec l'Universit�e du Massachu-

setts, ce qui sera l'un des plus grands radio t�elescope (LMT) dans le

domaine submillim�etrique (50 m). Bien que n'ayant encore aucune ex-

p�erience dans cette gamme de longueur d'ondes, je compte orienter une

partie de mon activit�e vers ce domaine a�n de pro�ter de l'opportunit�e

unique qui sera la mienne de prendre des contacts, voire d'utiliser, cet

instrument pour �etudier les ph�enom�enes ci-dessus mentionn�es. Dans

cette optique, j'ai d�ej�a pris contact avec des personnes de l'Institut

d'Astrophysique de Paris (Bruno Guiderdoni) travaillant dans ce do-

maine, en vue de possibles collaborations.
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Annexe A

Fonction de masse initiale et

taux de formation d'�etoiles

Lors d'un sursaut de formation stellaire, un grand nombre d'�etoiles de

toutes masses est cr�ee. Le nombre d'�etoiles form�ees dans l'intervalle de masses

dm, pendant un temps dt est:

�(m) (m) dmdt (A.1)

 (m), le taux de formation d'�etoiles, repr�esente la masse totale d'�etoiles

form�ee par unit�e de temps. On l'exprime g�en�eralement en masses solaires par

an (M

�

=an). Le taux de formation d'�etoiles dans une galaxie semble varier

fortement avec le temps.

La fonction �(m), la fonction de masse initiale, repr�esente la distribution

en masse des �etoiles form�ees et est normalis�ee �a 1:

Z

m

sup

m

inf

�(m)dm = 1 (A.2)

m

inf

et m

sup

d�elimitent l'intervalle de masse des �etoiles form�ees. Il semble

que la masse maximale des �etoiles soit de l'ordre de 120 M

�

. De même, en

dessous de 0.1 M

�

, les conditions au centre de l'objet ne permettent pas

l'allumage des r�eactions nucl�eaires, on a alors a�aire, non plus �a des �etoiles,

mais �a des objets du type plan�etes g�eantes, telle Jupiter.

La fonction de masse initiale est g�en�eralement exprim�e comme une fonc-

tion de puissance (mais pas toujours; voir par exemple Larson 1986):

�(m) / m

��

(A.3)
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ANNEXE A. FONCTION DE MASSE INITIALE ET TAUX DE

FORMATION D'

�

ETOILES

o�u � repr�esente la pente de la fonction de masse. La plupart des observa-

tions conduisent �a une valeur de � proche de celle d�etermin�ee initialement par

Salpeter (1955), soit 2.35; aussi lorsque l'on utilise celle-ci, parle-t-on d'une

fonction de masse initiale de Salpeter. La d�etermination observationnelle de

la fonction de masse initiale n'est pas aussi ais�e qu'il y para

^

it. En e�et, les

�etoiles les plus massives disparaissent rapidement, aussi a�n de contraindre

la fonction de masse vers les fortes masses, faut-il observer des sites de for-

mation stellaire jeunes. Malheureusement, la luminosit�e des �etoiles massives

domine fortement la lumi�ere provenant de ces r�egions, masquant ainsi les

�etoiles les moins lumineuses. Nul ne sait si la fonction de masse est uni-

verselle (c'est-�a-dire si elle est toujours la même, quelque soit la galaxie, la

m�etallicit�e, l'environnement, l'âge de l'univers, ...) et di��erentes valeurs de

celle-ci ont �et�e d�etermin�ees pour di��erentes r�egions. D'une fa�con g�en�erale, �

semble compris entre 1.5 et 3.



Annexe B

Mod�elisation avec CLOUDY

Param�etrisation de CLOUDY pour reproduire les raies n�ebulaires obser-

v�ees dans un objet de faible m�etallicit�e du type IZw 18.

title test sur les mesures d'abondances

init file='c84bis.ini'

sphere

black body, T=40,000K luminosity=41

hden = 10. LINEAR

radius = 1 to 3000 LINEAR PARSECS

abundances he=-1. c=-5.46 n=-6.3 o=-4.759

punch overview last 70

Les abondances utilis�ees pour les m�etallicit�es 1/40 �eme solaire, 1/40 �eme

solaire plus \l'auto-enrichissement", 1/2 solaire, et 1/2 solaire plus \l'auto-

enrichissement" �etaient respectivement:

abundances he=-1. c=-5.46 n=-6.3 o=-4.759

abundances he=-1. c=-5.46 n=-6.3 o=-4.562

abundances he=-1. c=-4.16 n=-5.0 o=-3.459

abundances he=-1. c=-4.16 n=-5.0 o=-3.435



180 ANNEXE B. MOD

�

ELISATION AVEC CLOUDY



Annexe C

Le mod�ele de Tenorio-Tagle

et al. (1999)
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Fig. C.1 { Le mod�ele deTenorio-Tagle et al. (1999)



Annexe D

Les di��erents mod�eles

Nous avons utilis�e le mod�ele de Devriendt et al. (1998) avec di��erents

param�etres. Nous reproduisons i�ci les r�esultats obtenus pour quelques un

d'entre eux.

Le nom des �chiers de r�esultat est cod�e, chaque lettre indiquant un pa-

ram�etre du mod�ele. Le codage du nom de chaque mod�ele est le suivant:

nom= IMF//minf//mup//mloss//(typesfr//valsfr//.)

La derni�ere partie (entre parenth�eses) est r�epet�ee si plusieurs r�egimes de

formation d'�etoiles sont superpos�es.

Exemple: aazncc = fonction de masse de salpeter de 0.1 a 120 M

�

sans

perte de masse avec taux de formation d'�etoiles constant de valeur 10

�3

M

�

an

�1

.

IMF

salpeter = a

minf (en M

�

)

0.1 = a

0.3 = b

2.0 = c

mup (en M

�

)

8 = h

10 = x

20 = v

50 = l
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�

ERENTS MOD

�

ELES

120 = z

mloss (fraction de masse des �ejectas restant dans la galaxie)

no = n

0.5 = h

0.25= q

0.20= r

typesfr (dur�ee du sursaut en millions d'ann�ees)

constant = c

sursaut 10 = d

sursaut 50 = l

sursaut 20 = v

sursaut 1 = i

valsfr (en M

�

an

�1

)

10

�2

= a

10

�3

= b

10

�4

= c

0.031 = d

0.038 = e

0.00123 = f

0.004 = g

0.155 = h

0.19 = i

0.1 = k

6 10

�5

= l

0.02 = m

0.0022 = o

0.026 = p

9 10

�5

= q

0.023 = r

0.065 = s

0.0065 = t

10 = u

100 = v

5 10

�4

= w
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Fig. D.1 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.2 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.3 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.4 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.5 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.6 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.7 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.8 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.9 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.10 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.11 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.12 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.13 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.14 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.15 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.16 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.17 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.18 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.19 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.20 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.21 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.22 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Fig. D.23 { Evolutions temporelles de la fraction de gaz et des abondances en

oxyg�ene et en carbone pr�evues par le mod�ele dont les param�etres sont donn�es

sur la �gure. Les points noirs �a 14 milliard d'ann�ees repr�esentent les valeurs

observ�ees dans IZw 18. La taille des points est repr�esentative des incertitudes.
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Fig. D.24 { Evolution temporelle des couleurs pr�evues par le mod�ele dont

les param�etres sont donn�es sur la �gure. Les lignes pointill�ees indiquent les

limites de la zone de compatibilit�e du mod�ele avec les observations.
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Abstract. Long-slit observations of the blue compact

galaxy Haro 2 have been performed around H� and H�.

The main aim of these observations was to detect the H�

emission originating in the partially ionized wind out
ow-

ing at 200 km/s, that had been previously detected with

the Hubble Space Telescope (HST). A shallow broadening

of the H� line wings has been observed, consistent with the

existence of an expanding shell. The rotation curve shows

two dips at the same systemic velocity as the nucleus. We

interpret this feature as an evidence that the expanding

shell is decoupled from the disk rotation. At the positions

of the dips the H� line is clearly broadened with respect to

the central core. This broadening is produced by the outer

layers of the expanding shell. From the position of these

dips we estimate the size of the shell to be around 20" in

diameter, with a corresponding kinematical age between 5

and 6 Myr. This shell has most certainly been powered by

the massive star formation process that takes place in the

central region of this galaxy. A comparison of the H� and

Ly� pro�les shows that Ly� is signi�cantly broader than

H�, with an additional emission in the red wing. We in-

terpret this redshifted source of Ly� emission as line pho-

tons backscattered by the receding part of the expanding

shell. These observations outline the extremely high sen-

sitivity of the Ly� line to the structure and kinematics

of the interstellar medium (ISM). Finally the analysis of

stellar Balmer lines in the H� region indicates that stars

less massive than 10 M� have probably been formed.

Key words: Galaxies: ISM { Galaxies: starburst { Galax-

ies: kinematics and dynamics { Galaxies: individual: Haro

2

Send o�print requests to: F. Legrand

1. Introduction

Theoretical studies of primeval galaxies (Partridge & Pee-

bles 1967, Meier 1976) have suggested that they could ini-

tially experience a strong massive star formation episode,

and should therefore exhibit strong Ly� emission. If so this

line would be an ideal tracer of primeval galaxies at high

redshifts. Since Blue Compact Dwarf Galaxies (BCD) ex-

perience also strong star formation events, they could be

regarded as local counterparts of the primeval galaxies,

hence constituting an excellent laboratory to study the

relation between star formation and Ly� emission (Meier

& Terlevich 1981, Hartmann et al. 1988). The �rst obser-

vational results in studying Ly� emission in HII galaxies

were nevertheless surprising, since the Ly� emission came

out much fainter than expected in some starburst galaxies,

while no emission at all could be detected in others.

The problem of Ly� emission in galaxies experienc-

ing starburst episodes has been studied by numerous au-

thors throught the last years (Neufeld 1991, Charlot & Fall

1991, Terlevich et al. 1993, Calzetti et al. 1994, Kunth et

al. 1996, Giavalisco et al. 1996) and its interpretation has

evolved with time. The �rst IUE (International Ultravio-

let Explorer) studies suggested a correlation between the

presence of Ly� emission and metallicity, hence dust alone

was �rst pointed out as the principal cause for the reduc-

tion of Ly� emission. New results from HST (Kunth et al.

1994) have shown that galaxies with very low metallicity,

as IZw18, can have no Ly� emission while some galaxies

with more metals, like Haro 2 (Lequeux et al. 1995), ex-

hibit Ly� emission. On the other hand the spectral resolv-

ing power of the Goddard High Resolution Spectrograph

onboard HST made possible to detect P Cygni pro�les

in the Ly� line of several starburst galaxies (Kunth et

al. 1996). This suggest that the detectability of the line

is strongly a�ected by the geometrical and kinematical

properties of the interstellar medium. In BCD's, massive

stars are numerous and power strong stellar winds that

have a signi�cant impact into the surrounding interstellar
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medium. Recent observations (Marlowe et al. 1995, Martin

1996, Izotov et al. 1996, Yang et al. 1996) have revealed the

presence of winds, shells and bubbles expanding at high

velocities in a number of starburst galaxies. These objects

are therefore well suited to investigate the link between

the Ly� emission and the properties of the ISM.

In this context, HST observations of a sample of

emission-line galaxies (Kunth et al. 1996) around Ly� and

OI 1302

�

A have been performed. Among them Haro 2 ap-

pears to be a relatively metal-rich blue compact galaxy

with a metallicity around

1

3

solar (at least 10 times

more than IZw 18). Its recession velocity is 1465 km/s

(Lequeux et al. 1995) and its absolute magnitude, as-

suming H=70 km/s/Mpc is M

B

= �18:7 (Kunth & Jou-

bert 1985). The apparent extinction in this galaxy varies

from E(B-V)=0.12 from the far-UV (Mas-Hesse & Kunth

1997, in prep.) to E(B-V)=0.7 from the Balmer decrement

(Davidge 1989) and E(B-V)=1.4 using the H� over Brack-

ett 
 ratio (Davidge & Maillard 1990). This discrepancy

between the extinctions measured at di�erent wavelengths

is a frequent property of extragalactic HII regions which

is attributed to inhomogeneities in the foreground absorb-

ing screen (Lequeux et al. 1981). At short wavelengths,

radiation emerges preferentially through places with low

extinction; consequently the extinction measured at these

wavelengths appears smaller than the average extinction

which is better measured at longer wavelengths. Lequeux

et al. (1995) observations have shown that the Ly� emis-

sion is clearly asymmetric, with a clear P Cyg pro�le re-

vealing the existence of a partially ionized gas, out
owing

at 200 km/s from the main central HII region. The in-

terpretation suggested by Lequeux et al. (1995) is that

a neutral expanding medium is responsible for the Ly�

absorption. Since absorption features due to OI 1302

�

A

and SiII 1304

�

A seem to be centered at the velocity of

the out
owing partially ionized gas (200 km/s), the neu-

tral expanding medium should be at this velocity, pushed

by the ionized expanding medium and absorbing the blue

part of the Ly� emission line. Moreover, the red wing of

the observed Ly� emission is broad suggesting the pres-

ence of an additional source of photons which could be

due to the emission of the receding ionized medium or

to backscattering of Ly� photons on the receding neutral

gas.

The objective of this work is the analysis of the Haro 2

H� emission line pro�le in order to detect the broad

component potentially emitted by this ionized expanding

medium, and to compare this pro�le with that of Ly�.

Since these two lines are produced by the same physical

process, hence essentially in the same regions, the di�er-

ences in their pro�les re
ect the process which a�ects only

the Ly� line, mostly the resonant di�usion in the neutral

gas. This will allow us to pin down to what extent the

structure of the ISM is in
uencing the pro�le of the Ly�

line.

We present the optical observations in Sect. 2. In

Sect. 3 we discuss the shape of the H� and Ly� pro�les.

The stellar population and its evolutionary state is ana-

lyzed in Sect. 4. Finally, we discuss the results in Sect. 5.

2. Observations and data reduction

Observations were made using the ISIS double arm spec-

trometer at the 4.2 m William Herschel Telescope in La

Palma on February 27, 1995. A long slit, 1.5 arcsec wide,

was positioned over the central part of Haro 2 (RA=10 h

29 m 22 s, DEC=54

�

39

0

29

00

) with a position angle of 45

�

.

The spatial resolution was 0.35 arcsec/pix. Exposures of

1800 s were performed in the spectral ranges 3630-5150

�

A in the blue, and 6410-6810

�

A in the red, with respec-

tive spectral dispersions of 1.54

�

A/pix and 0.41

�

A/pix.

The reduction of the images were made using the stan-

dard procedures of IRAF. After wavelength calibration

we have further corrected for a slight systematic o�set (1

pixel) in the direction of dispersion between the line po-

sitions of the red and the blue spectra. This could be due

to a small mechanical 
exure of the arms of ISIS during

the observations.

The seeing was unfortunately very poor during these

observations, giving a FWHM for stellar images around

5:

00

5. We have compared this data with some other obser-

vations of Haro 2 obtained in March 1995 with the HEX-

AFLEX multi�ber device in La Palma (in collaboration

with S. Arribas and E. Mediavilla), in good seeing con-

ditions (around 1

00

) to estimate to which extent the bad

seeing had degraded the spatial resolution of our spec-

troscopic observations. We conclude that the e�ect of the

seeing is mostly a \smoothing" of the spatial variations.

We have analyzed H� at every pixel along the slit (steps

of 0:

00

35) using bins of 1:

00

75 in order to study the general

trend in the spatial behaviour of its FWHM and to con-

struct the rotation curve for Haro 2.

3. Lines pro�les

We have �rst measured the positions and widths of all the

emission lines for 3 slit positions, respectively at the center

(CE), de�ned as the position of maximum brightness of

the line emission, at 7" from the center in the north-east

direction (NE) and at 7" from the center in the south-west

direction (SW). The results are shown in Table 1.

Since the FWHM of the calibration lines is 1

�

A in the

red (3 times less than the H� FWHM), the H� pro�le

is well resolved. We have computed a deconvolved � =

FWHM

2

p

2ln(2)

parameter for H�, which is respectively 55, 51,

55 km/s (+/- 10 km/s) at the 3 positions given above. We

note that this is larger than the 30 km/s predicted from

the relation of Terlevich &Melnick (1981) between the line

absolute intensity and width, assuming log(F(H�))=40.62

(Mas-Hesse & Kunth 1997, in prep.) for Haro 2.
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Table 1. Haro 2 line measurement

Line Position �

obs

�

lab

�

obs

�

dec

V

rec

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

NII�6548 NE 6579.6 6583.4 66.3 63.41 1450

NII CE 6579.4 6583.4 51.4 47.56 1433

NII SW 6578.9 6583.4 63.7 60.7 1413

H� NE 6594.5 6562.9 58.5 55.2 1444

H� CE 6594.1 6562.9 54.4 50.8 1428

H� SW 6593.9 6562.9 59.2 55.9 1418

NII�6584 NE 6615.3 6583.4 55.8 52.4 1454

NII CE 6614.9 6583.4 53.3 49.7 1436

NII SW 6614.6 6583.4 58.7 55.4 1425

SII�6717 NE 6749.1 6716.4 56.7 53.5 1461

SII CE 6748.7 6716.4 55.4 52.1 1442

SII SW 6748.1 6716.4 55.5 52.1 1416

SII�6731 NE 6763.6 6730.8 55.4 52.1 1464

SII CE 6763.1 6730.8 54.9 51.5 1443

SII SW 6762.7 6730.8 55.3 51.9 1421

Columns:

(1) : Line identi�cation.

(2) : SW, CE and NE respectively for the SW, central and NE

regions (integrated over 7").

(3) : Observed wavelength in

�

A.

(4) : Rest wavelength in

�

A.

(5) : Measured � parameter in km/s.

(6) : The � parameter deconvolved from the instrumental pro-

�le (1

�

A resolution), in km/s.

(7) : Recession velocity in km/s.

Moreover, the wings of the H� line (and also, the wings

of the nitrogen and sulfur lines) are broader than a simple

gaussian pro�le (Fig. 1) and show a slight asymmetry. The


ux excess in the red and blue wings (as compared to a

gaussian) is respectively around 2.2 % and 3.8 % of the

total H� line 
ux.

To assess the signi�cance of this observed asymmetry

in H�, we have compared it with the instrumental pro-

�le, by convolving a calibration line of the same inten-

sity with a gaussian of FWHM=2.7

�

A. The comparison

of both pro�les shows that the wings of H� cannot be

purely instrumental but are intrinsic to the galaxy, con-

�rming that the red wing is about 35% less intense than

the blue wing (Fig. 1). We have also measured the position

and the FWHM of the H� line along the slit with an accu-

racy respectively better than 5 km/s for the position and

0.3

�

A for the FWHM. We have noticed that the FWHM of

H� increases from the central region to the external ones

(Fig. 2) and that simultaneously the relative contribution

of the broad wings to the total 
ux increases.

The rotation curve we have obtained shows two discon-

tinuities at around 13

00

from the center in both directions,

as shown in Fig. 3. The velocity of the gas at these two

F
lu

x 
(e

rg
/c

m
²/

s/
A

)

Wavelength (Angstrom)

Fig. 1. H� emission integrated over the central 7

00

(CE) of

Haro 2. The unsmoothed observed H� emission pro�le is in

solid line while the gaussian �t is given in dashed lines. The

excess intensity in the wings amounts to 2.2 % and 3.8 % of

the total H� line 
ux in the red and in the blue respectively.

discontinuities is similar to the recession velocity of the

nuclear region.

Fig. 2. FWHM of the H� line versus position in Haro 2.

The represented error bars in the measurement of the FWHM

amount to 0.3

�

A

We have �nally compared the pro�les of the H� and

the HST Ly� (Lequeux et al. 1995) emission lines, accord-

ing to the following approach:

1. The spectra of the central part of Haro 2 have been

extracted over 6 pixels (2"), corresponding to the same

aperture than the HST observations (Lequeux et al.

1995).
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Fig. 3. Rotation curve obtained from H� in Haro 2. The error

bars have been computed assuming an average uncertaintie of

5 km/s on the position of H�

2. We have blueshifted H� to the wavelength of the ob-

served Ly�, conserving its 
ux.

3. The H� emission line has been multiplied by 11.4, the

theoretical Ly�/H� ratio assuming case A in the re-

combination theory and an electronic temperature of

10000 K (Osterbrock, 1989).

4. The Ly�/H� has been corrected from reddening ef-

fects, assuming a Small Magellanic Cloud extinction

law with E(B-V)=0.2. This has decreased the ratio to

about 5.

5. The transfer function for Ly� throught the interstel-

lar medium has been obtained by using Xvoigt (see

Sect. 4) .

6. Finally, the blueshifted H� pro�le has been convolved

with the transfer function for Ly� in order to obtain

the intrinsic Ly� pro�le one would expect if both lines

were originated in the same region under similar phys-

ical conditions.

Comparing the observed Ly� pro�le with the predicted

one (Fig. 4) one can see that the observed Ly� line appears

to be, in all cases, much broader than expected. This im-

plies the existence of additional sources of Ly� photons at

large velocities.

4. Analysis of the stellar population

Several authors (Larson 1986, Augarde & Lequeux 1985,

Rieke et al. 1993) have suggested that, in active star for-

mation regions, the production of low mass stars should

be hampered by the destruction of the molecular clouds,

in which low mass stars are formed, by the energy re-

leased by massive stars and supernovae. This could result

in a truncation of the Initial Mass Function (IMF) at the

Fig. 4. Comparison between the Ly� pro�le expected from

H� (ratios 5 in dashed lines and 11.4, in dotted lines) and that

observed with HST (solid line). The observed Ly� emission is

always broader than the one expected from H�

low mass star end. Such a truncation can have observ-

able e�ects on the equivalent widths (EW) of the Balmer

absorption lines (Olofsson 1995). As shown by various au-

thors (e.g Cananzi et al. 1993), the equivalent widths of

the stellar Balmer lines is a sensitive indicator of the IMF

in very young populations. We have thus measured the

absorption lines of the Balmer series in Haro 2, using two

di�erent methods. First, we have used IRAF to �t two

gaussians, one for the emission line, one for the absorption

line and second, we have used the program Xvoigt

1

which

allows to adjust \by eye" a Voigtian absorption pro�le on

the wings of the Balmer lines. This program computes the

observed absorption pro�le of di�erent atomic lines pro-

duced by a cloud for which we can �x the density, the

velocity dispersion and the redshift. Both methods lead

to the same values, with di�erences smaller than 0.5

�

A.

We adopted the values measured with Xvoigt. The results

are summarized in Table 2.

Fanelli et al. (1988) have analyzed the UV spectrum of

Haro 2 using optimized, non-evolutionary, stellar synthesis

techniques. These authors derived a strongly discontinu-

ous luminosity function for this galaxy, concluding that

the present burst of star formation has been preceded by

at least two bursts, the most recent of which ended not

more than 20 Myr ago. Mas-Hesse & Kunth (1997 in prep.)

have also analyzed this galaxy applying evolutionary syn-

thesis techniques. They obtain an age of 4 { 5 Myr for the

present burst, with best �ts obtained for a rather steep

(� � 3:0) IMF (de�ned as dN=dm = �(m) / m

��

) and

a nearly instantaneous star-formation episode. The mod-

1

Xvoigt, Copyright 1994, David Mar



205

F. Legrand et al.: Evidences of an expanding shell in the Blue Compact Dwarf Galaxy Haro 2 5

Table 2. Measurement of the Balmer absorption lines.

Line Position EW

(1) (2)

H� 3970.1 4.6 � 0.5

H� 4101.7 4.7 � 0.5

H
 4340.4 4.1 � 1.0

Columns:

(1) : Rest wavelength in

�

A.

(2) : EW in

�

A measured with Xvoigt.

els of Mas-Hesse & Kunth (1997, in prep.), based on the

�t of the UV continuum, clearly underestimate the opti-

cal continuum. The stars formed in the present burst, the

only one to which the UV range is sensitive, account in-

deed for not more than 60% of the total optical emission,

indicating that an important fraction of the stellar pop-

ulation was formed prior to the present burst. Kr�uger et

al. (1995) obtain indeed also a good �t to the optical and

near infrared continuum by assuming that a 5 Myr long

starburst has taken place on a galaxy having formed stars

continuously, but at a lower rate, during the last 15 Gyr.

Finally, Loose & Thuan (1986) detected a change in stellar

populations from O to F6 main sequence stars as radius

increases, concluding that Haro 2 is an elliptical galaxy

with very active star formation activity in its center.

We have compared the observed Balmer absorption

line equivalent widths with the predictions made by Olof-

sson (1995), based on evolutionary models computed as-

suming various truncations of the IMF. To be consistent

with previous results, we have assumed a two-burst model

with IMF slope � = 2:5. The relative strength of each

burst was chosen to reproduce the total optical emission.

No unique solution can be derived from the calculation

but we have found that in any case the observed equiva-

lent widths exclude models in which the IMF is truncated

below 10 M�. Therefore, if the onset of a starburst in-

hibits the formation of low mass stars, this result shows

that the process should be e�ective only at masses clearly

below 10 M�, if any.

According to the results by Mas-Hesse & Kunth (1997,

in prep.), the mass transformed into stars in the mass

interval between 2 and 120M� is rather high (more than

10

6

M�), and the burst is in a quite late phase (at around

4.5 Myr), so that the amount of kinetic energy released by

such an episode (stellar winds, supernovae explosions) is

large enough for having disrupted the interstellar medium,

as we will discuss below.

5. Discussion

The excess in the velocity dispersion measured in the cen-

tral region of Haro 2 with respect to the correlation from

Terlevich & Melnick (1981) can be explained by the com-

bination of rotation and seeing e�ects. The rotation curve

shows a variation in the position of H� of 0.5

�

A (20 km/s)

per 5-6". Since the seeing was of this order, we would ex-

pect an increase in the observed FWHM of the lines by

about 20 km/s. It seems therefore that the correlation

given by these authors should 
atten for large galaxies in

which the rotation introduces a measurable e�ect, while it

remains valid for smaller HII galaxies with no signi�cant

rotation.

Lequeux et al. (1995) have shown evidences for the ex-

istence of an expanding shell at 200 km/s in Haro 2. We

will discuss now how our optical observations can be inter-

preted in this scenario, and will derive a simple geomet-

rical model for Haro 2. As we have shown above, the H�

emission pro�le shows two broadened wings. By assuming

that the total H� line is due to the emission from a central

HII region and to the additional emission from a partially

ionized shell expanding at 200 km/s, we have attempted

to �t the H� pro�le by the sum of three gaussians with

velocities of 0, +200, and -200 km/s with respect to the

center of the H� line (Fig. 5). Our �t can reproduce the

broadening of the line pro�le, indicating that the wings

are consistent indeed with the emission coming from an

expanding shell. The total contribution of this shell to the

total H� luminosity would be close to 7%. The residu-

als that are evident from the �t shown in Fig. 5 would

be reduced by considering a more realistic convolution of

gaussians at velocities around �200 km/s, as expected in

an expanding shell, instead of single velocity values.

Finally, the broadening of the wings is asymmetric.

This can be explained if the broadening is indeed due to an

expanding shell. Photons coming from the receding part of

the shell are likely to be absorbed by dust within the HII

region and the front part of the shell while those emitted

by the foreground part of the shell can escape directly.

The H� line intensity strongly decreases as we go away

from the center. The intensity scale between the center

and a distance of 10 arcsec or more is roughly a factor of

10. Over this distance the rotation curve has been mea-

sured.

At about 13" from the center the velocity decreases to

reach the value measured in the central region, before in-

creasing again. This suggests that we are detecting emis-

sion from gas whose motion does not follow the galaxy

rotation and appears at the same velocity -the systemic

velocity- than the central region. We suggest that this gas

is precisely the ionized part of the expanding shell ejected

by the central region. Since this e�ect starts to appear

at 3:

00

5 of the central region, we conclude that the radius

of the central HII region is around this value, which is

consistent with the estimation of 3

00

by Lequeux et al.

(1995). Therefore, at larger distances the emission starts

to be dominated by the shell. We have measured the con-

tribution to the total H� luminosity of the two regions at

around 10

00

. This contribution is found to be around 6-7
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Fig. 5. Line �tting to the observed H� line in the central

(CE) region. The three component gaussian �t is given by the

dashed line while the observed H� emission is represented by

the solid line. The three �tted gaussians are at 0, +200 and

-200 km/s with respect to the center of the line. The intensity

contribution of the two components at +200 km/s and -200

km/s is around 7% of the central line.

% , which is consistent with our previous estimation of the

contribution of the shell to H�. Moreover we argue that

locations where the gas emission appears at the same ve-

locity than that of the nucleus correspond to the \border"

of the emission shell. This allows us to limit the radius of

the ionized shell to 13

00

or 1.23 kpc (Ho=75 km/s/Mpc).

Marlowe et al. (1995) have found bubbles with sizes of the

same order. Using this result and the expanding velocity

of 200 km/s we can evaluate the characteristic dynami-

cal timescale of the shell to be 5-6 Myr. This timescale

corresponds to the start of the present nuclear starburst,

estimated at 4-5 Myr by Mas-Hesse & Kunth (1997, in

prep.).

We can estimate the kinetic energy of the neutral ex-

panding gas that is pushed out by the shell by

E

k

(HI) =

1

2

4�r

2

N (HI)m

p

v

2

,

where r is the radius of the shell, N (HI) the column den-

sity of the neutral gas,m

p

the mass of the proton and v the

mean expansion velocity. Lequeux et al. (1995) have evalu-

ated the column density of the neutral gas expanding with

the shell to be N(HI) = 7 10

19

cm

�2

on the line of sight.

Adopting this value we �nd E

k

(HI) = 4 :53 10

54

ergs

and a mass for the expanding gas of 6 10

6

M�. We have

applied the relation of Marlowe et al. (1995) by using the

Castor et al. (1975) model which gives the evolution of the

radius and the expansion velocity of a bubble expanding

adiabatically:

r

bubble

= 1:0(

dE

dt

)

1

5

41

n

�1=5

0

t

3=5

7

kpc (1)

v

bubble

= 62(

dE

dt

)

1=5

41

n

�1=5

0

t

�2=5

7

km s

�1

(2)

where (

dE

dt

)

41

is the kinetic energy injection rate in units

of 10

41

erg s

�1

, n

0

is the number density in the medium,

and t

7

is the time since the expansion began in units of 10

7

yr. The density of the medium is not known, and Marlowe

et al. (1995) adopt n

0

= 0:3. The kinetic energy injection

rate for Haro 2 is 4:34 10

41

erg s

�1

at 6 Myr (Cervino et

al. 1997, in prep.). Using this value and adopting, rather

arbitrarily, n

0

= 0:3 cm

�3

, we have evaluated the size

and speed of the bubble. We �nd r

bubble

= 1:26 kpc and

v

bubble

= 130 km s

�1

for an age of 6 Myr. Taking into

account the inherent uncertainties, this is consistent with

our estimations for the size and the velocity. The discrep-

ancies with the measured values can be partially explained

by the expected asymmetry of the shell. No neutral gas

at the systemic velocity has been detected with HST in

front of the central cluster, although we know from radio

observations that there are signi�cant amounts of neutral

hydrogen surrounding Haro 2. We expect therefore that in

the line of sight we are detecting out
owing gas which is

reaching the limits of the cloud. On the other hand, the

gas column density should be much larger in the direction

perpendicular to the line of sight, where we have measured

the size of the shell. We have therefore used the precedent

relations to constrain the density in both directions, using

the computed kinetic energy and other observed parame-

ters for a 6 Myr old shell. In formula (1), using the radius

of 1.26 kpc, we have computed for the direction perpen-

dicular to the line of sight, a value of n

0

= 0:33 cm

�3

as

an upper limit. In formula (2), the velocity of 200 km/s

measured on the line of sight with the HST gives a value

of n

0

= 0:03 cm

�3

as a lower limit in this direction.

We have mentioned that the FWHM of the H� line

increases with the distance to the center. This means that

as we are leaving the central region (along the slit), the

contribution of the central HII region to H� decreases,

but not the one of the shell. This results in an increasing

contribution of the shell to H� and then to a broadening

of this line due to the shell. The double peaked pro�le

expected for the expanding shell alone is most probably

smoothed by the poor seeing. New observations around

H� with high spatial and spectral resolution under good

seeing conditions may allow us to see this e�ect.

Comparison between H� and Ly� has revealed the ex-

istence of additional sources of Ly� photons at high ve-

locity. If the receding ionized shell (or any other ionized

region) were responsible for this emission, it would also

produce H� photons with the same kinematical proper-

ties and showing therefore similar pro�les. We interpret

this extra emission as photons backscattered by resonant

di�usion on the receding neutral part of shell, as suggested

by Lequeux et al. (1995). Note that these backscattered

photons, di�used at +200 km/s, would not be absorbed

at all by the medium in the line of sight, which is at very

di�erent velocities.

From the results we have discussed up to now, we can

sketch a simple geometrical scenario for Haro 2 inspired on

several theoretical frameworks (Castor et al. 1975: Weaver

et al. 1977; Martin 1996; Tenorio-Tagle 1996): A central

starburst ionized region, at the systemic velocity, contains
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most of the recent stars. Since the HST spectra show the

presence of OI and SiIII absorptions at -200 km/s, we infer

the existence of a partially ionized expanding shell at this

velocity, whose emission should contribute to the observed

wings of H�. The inner part of the ionized region could

be constituted by the ejected materials from the central

starburst while the outer part would be formed by the

ionized interstellar medium. The inner gas is photoion-

ized and perhaps partially ionized by shock-waves prop-

agating from the interfaces between the ejected and the

interstellar media (if the ionization produced by shocks is

important, we should see some typical emission lines, like

[OI]6300

�

A, which is not the case. Nevertheless, these lines

are expected to be weak and since the contribution of the

shell is very small they would remain below our level of

detection). Since Ly� emission from the central region at

0 km/s is observed, there cannot be static HI gas on the

line of sight. A \champagne 
ow" outcoming from the in-

ternal regions could be starting to form here. On the other

hand, we speculate that larger amounts of static neutral

gas could be present in the direction perpendicular to the

line of sight, being responsible for the bulk of HI radio

emission detected at the systemic velocity. The neutral

outer layers of the expanding shell would be responsible

for the absorption of Ly� photons detected with HST. On

the other hand, di�usion at the receding sections of the

shell would backscatter Ly� photons which would explain

the excess of emission detected in the red wing of this line.

This scenario exempli�es once again that the de-

tectability of Ly� emission in starburst galaxies requires

the combination of several e�ects, as concluded by Kunth

et al. (1996):

{ The presence of an ionized medium producing Ly�

photons.

{ The absence of neutral gas at the velocity of the Ly�

emission source in the line of sight, i.e., the presence of

large gas 
ows in the line of sight, not hidden by more

external static, neutral clouds.

Therefore other e�ects suggested in the past, like dust

abundance, metallicity, evolutionary state of the cluster,

etc..., do not play the only role in the process. This ex-

plains why the very metal de�cient and dust-free galaxy

IZw 18 shows nevertheless no Ly� in emission. IZw 18 is

surrounded indeed by large amounts of neutral HI gas at

low velocity. Ly� photons di�usion by neutral hydrogen

would be produced independently on the presence or ab-

sence of dust grains. If dust particles are abundant, they

would end absorbing the major part of the di�used pho-

tons. On the other hand, if dust e�ects are not signi�cant,

a glow of leaking Ly� photons should be detected around

the whole neutral HI cloud surrounding starburst galax-

ies. Maybe e�cient detectors in the future will be able to

detect this Ly� glow.

6. Conclusion

We summarize the main results of this work:

{ We have con�rmed the existence of a partially ionized

shell expanding at 200 km/s in Haro2. The contribu-

tion of this shell to the total H� luminosity is around

7%.

{ The size of the shell has been evaluated to be 1.23 kpc

and its age to 6 Myr, being apparently related to the

last starburst event.

{ The shell is not a�ected by the rotation of the galaxy.

{ We con�rm the Lequeux et al. (1995) hypothesis that

backscattering is responsible for the broadening of the

red wing of the Ly� emission.

{ This starburst event probably has an IMF including

stellar masses lower than 10 M�.

We have shown that long-slit high resolution spec-

troscopy around H� combined with Ly� spectroscopy is a

powerful tool to study the geometry and kinematic of the

ISM. These observations of Haro 2 show that Ly� photons

can escape because of a particular structure and kinematic

of the ISM, as suggested by Kunth et al. (1996) and Gi-

avalisco et al. (1996). Both factors strongly a�ect the pro-

�le of the Ly� emission line and become major drivers for

its detectability.
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Abstract. Wolf-Rayet stars (WR) have been detected in

the NW region of the metal{poor starburst galaxy IZw

18. The integrated luminosity and FWHM of the bumps

at 4650

�

A and 5808

�

A are consistent with the presence of

a few individual stars of WC4 or WC5 type. Evolution-

ary synthesis models predict few WRs in this galaxy, but

only of WN type. The presence of WC stars at such low

metallicity could however be explained by high mass loss

rates, which would constrain the IMF upper mass cut-o�

in IZw 18 to be higher than 80 M

�

or alternatively favor

a binary channel for WR formation. WC stars could also

explain the strong and narrow HeII 4686

�

A emission line

which peaks co{spatially with the WR bump emission, as

suggested by Schaerer (1996). This detection shows that

WR stars, even of WC type, are formed at metallicities

below 1/40th solar.

Key words: Galaxies { Galaxies: IZw 18 { Galaxies:WRs

galaxies { Galaxies: star formation { Galaxies: enrichment

of ISM { Stars: WR {

1. Introduction

IZw 18 is known to be the most metal de�cient object

among the blue compact dwarf galaxies (BCDs), with a

metallicity of 1/40th of the solar value and undergoing

a strong star formation event (Searle & Sargent 1972;

Skillman & Kennicutt 1993, hereafter SK93). Moreover,

IZw 18 is a close by object with a recession velocity of

740 � 10 km=s. This makes this galaxy an excellent labo-

ratory for studying the properties of star formation at low

Send o�print requests to: F. Legrand

?

DK and JRR Visiting astronomers at Canada-France-

Hawaii Telescope, which is operated by the National Research

Council of Canada, the Centre National de la Recherche Sci-

enti�que de France, and the University of Hawaii

metallicity. It is well known that the spectrum of IZw 18

presents a strong HeII4686

�

A narrow emission line. As the

ionising spectra of ordinary O stars are unable to explain

the presence of this feature, Bergeron (1977) originally

proposed that this line can directly originate in the atmo-

sphere of hot Of stars.

Broad WR features are often found in the spectra of star-

burst galaxies (Vacca & Conti 1992). As the WR stage

occurs after a few Myrs in the lifetime of massive stars,

starburst galaxies are often dominated by a recent burst of

star formation undergoing a WR{rich evolutionary phase

(Schaerer & Vacca 1996, hereafter SV96).

However, metallicity is a crucial parameter for the evolu-

tion of massive stars through the WR phase in a starburst

(Maeder &Meynet 1994; Cervi~no &Mas-Hesse 1994, here-

after CMH94; Meynet 1995, hereafter M95). Speci�cally,

when the metallicity decreases, the time duration of the

WR stage decreases and the lower mass limit for a star to

be able to evolve to WR phase increases. This results in a

dramatic diminution of the WR/O star ratio with metal-

licity. Moreover, as the WC star progenitors are supposed

to be more massive than the WN ones, the ratio WC/WN

should also decrease with metallicity (M95). At low metal-

licity however, evolutionary models predict that WN stars

must dominate the WR population (M95). At the metal-

licity of IZw 18, no WC should be formed (CMH94).

In Section II, we will present the observations and the

measurements. Contrary to expectation, evidence for the

presence of few WC stars will be given; the possible exci-

tation of the narrow HeII line by these stars and compari-

son with the evolutionary models are discussed in the last

Section.

2. Observations and data analysis

Seventeen exposures of 3000 seconds each of the blue com-

pact galaxy IZw 18 were obtained with the 3.6m CFH

telescope during the three successive nights between 1995
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February 1st and 4th using the MOS spectrograph with

the 2048x2088 Loral 3 CCD detector. A long slit (1.52 arc-

sec wide) was used with a position angle of 45

�

, covering a

spectral range from 3700 to 6900

�

A. The slit was centered

on the central HII knot of the NW region of IZw 18. The

spatial resolution was 0.3145 arcsec/pix and the dispersion

1:58

�

A=pix giving a spectral resolution of about 8:2

�

A. The

seeing was between 1 and 1.5 arcsec. The spectra were re-

duced using IRAF. Due to a slight o�set between the �rst

night and the following (less than 1"), the sampled spatial

region is slightly increased with respect to the slit width.

The strong emission lines in the integrated spectrum

were measured over 25 pix (7.8") centered on the contin-

uum maximum emission. This allowed us to determine a

reddening of E(B-V)=0.1, in agreement with SK93, as-

suming an underlying Balmer stellar absorption of 2

�

A

EW. We have used this value to correct the measured 
ux

from the reddening e�ect. The EW of H� is measured to

be 70 � 5

�

A. The line measurements are given in table 1.

Table 1. Relative emission line 
uxes in IZw 18 measured

in the 7.8" long integrated spectrum.The Balmer line 
uxes

have been corrected for underlying stellar absorption by 2

�

A

of equivalent width.

Lines I(�)=I(H�) I

0

(�)=I(H�) I

th

(�)=I(H�)

[OII]�3727 0.356 0.388 0.845

[NeIII]�3867 0.181 0.193 0.176

H� 0.267 0.283 |{

H
 0.476 0.497 |{

[OIII]�4363 0.064 0.067 0.049

HeI�4471 0.022 0.022 0.031

H� 1.000 1.000 1.000

[OIII]�5007 2.002 1.979 1.960

HeI�5876 0.063 0.058 0.082

H� 2.978 2.669 2.830

[NII]�6583 0.008 0.007 0.009

[SII]�6716 0.021 0.019 0.007

[SII]�6731 0.016 0.014 0.005

WRbump region

CIII4650 |{ |{ 2.66E-7

OII4651 |{ |{ 1.8E-4

[FeIII]4658 |{ |{ 1.33E-4

HeII4686 0.040 0.041 1.9E-9

[ArIV]4713 0.01 0.01 9.54E-3

[ArIV]4741 5.7E-3 5.7E-3 6.77E-3

Columns numbers:

2: Measured 
ux relative to H�.

3: Flux corrected for the reddening.

4: Flux predicted from SL96.

The most striking aspect of this spectrum, integrated

over 25 pix (7.8"), are two faint broad emission features

around 4650

�

A and near 5812

�

A (Fig.1).

Such features are typical of WC stars (Smith 1968;

Conti & Massey 1989). Nevertheless, narrow nebular emis-

sion lines can give non negligible contributions around

4650

�

A, such as CIII4650

�

A; OII4651

�

A; [FeIII]4658

�

A;

HeII4686

�

A; [ArIV]4711

�

A4740

�

A and NIII4634,4640

�

A. In
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Fig. 1. Regions of the spectrum of IZw 18 around the

HeII4686

�

A (upper) line and the HeI5876

�

A (lower). The spec-

trum is integrated over 7.8" centered on the maximum contin-

uum emission. The broken line shows the position of the �tted

continuum.

order to evaluate their contribution to the bump around

4650

�

A hence the signi�cance of this bump, we have

used the photoionization models produced by Stasi~nska

& Leitherer (1996 hereafter SL96) for evolving star-

bursts. No model can exactly match the observed strong

emission features [OIII]5007

�

A [OIII]4363

�

A , [NeIII]3869

�

A

and [OII]3727

�

A. We then used a model giving a rea-

sonable agreement with our data, using parameters as

close as possible to that of IZw 18. The model we used

(named "iiicikii" in SL96) corresponds to 4 Myrs for the

burst in agreement with evolutionary models predictions

of CMH94 using the H� equivalent width. The results

from the model are given in column 4 of Table 1. The

NIII4634,4640

�

A lines are not given by the models. How-

ever, this doublet is absent in the spectrum of SBS 0335-

052 (Izotov et al., 1997), a starburst galaxy with an abun-

dance and an electronic temperature very similar to those

of IZw 18, and so the doublet was neglected.

We then measured the 
ux in the WR bump at 4650

�

A and

subtracted the expected nebular lines given by the model.

We �nd that the remaining 
ux in the bump at 4650

�

A

is centered at around 4646

�

A, has a FWHM of 55 � 5

�

A

leading to a ratio WR(bump)/H�=0.029. Finally, we have

converted the measurements to absolute 
ux, assuming a

distance of 10 Mpc for IZw 18. The 
ux in the bump at

4645

�

A is (1:0 � 0:3) 10

37

ergs/s and, after subtraction

of the nebular lines, (9:90 � 3) 10

36

ergs/s.

In the region around the HeI5876

�

A line, a faint large bump

centered at 5820

�

A is observed (�g. 1) with a FWHM of

50 � 10

�

A. The 
ux emitted in this bump is found to be

(4 � 1:5) 10

36

erg/s.

We also investigated the spatial location of the emission
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features. The nebular emission is shifted by 1" in the NE

direction with respect to the continuum emission. By bin-

ning the spectrum over 1.6" at all the positions along the

slit, we �nd that the bumps at 4645

�

A and 5820

�

A are cor-

related in position and occur in a region situated between

1" and and 2" SW from the central star cluster. Moreover,

this corresponds to the position of the maximum emission

of the narrow HeII4686

�

A relative to H� (Fig. 2).

Continuum

HeII4686

βH

WR bump

Position (Pixels)

A
rb

itr
ar

y 
un

its

−20 −10 0 10 20

Fig. 2. Spatial location of the di�erent spectral emission fea-

tures along the slit (1 pixel=0.3145 arcsec). Position of the

maximum emission in the WRbump is indicated with bold line.

3. Discussion

3.1. WR population

Generally WR stars are classi�ed in two groups, WN and

WC. Stars with type ranging from 2 to 5 and from 4 to 6

respectively are called early (and noted WNE and WCE)

while WR with type ranging from 6 to 9 for WN and from

8 to 9 for WC are called late (Conti et al., 1990) and noted

WNL, WCL. It is commonly accepted that early type stars

are hotter than late type ones, even if no direct relation-

ship between type and temperature has been determined

(Vacca & Conti, 1992). WN stars are mainly characterized

by the NIII4634,4640

�

A blend, NIV4057

�

A NV4604,4620

�

A

blend and HeII4686

�

A emission lines, while WC stars are

betrayed by CIII4645

�

A, CIII5696

�

A and CIV5801,5812

�

A

emission features (Conti et al., 1990).

Our spectra show unambiguously a broad bump centered

at 4645

�

A which cannot be nebular in origin. No underly-

ing contribution under the narrow 4686

�

A line is detected,

which rules out WN stars for which a strong broad con-

tribution at 4686

�

A is expected, but not WCE in which

the contribution at 4686

�

A can be negligible (Schaerer

1996). The bump at 4645

�

A appears to be correlated

with another bump around 5820

�

A which we interpret

as the CIV5801,5812

�

A blend. Smith (1991) gives an av-

erage luminosity of 5 10

36

ergs s

�1

in the 4650

�

A bump

and 3 10

36

ergs s

�1

in the 5808

�

A bump for WCs. The

measured 
uxes in the two bumps, taking the uncertain-

ties into account, agree well with the presence of one or

two WC stars in IZw 18. Note that Hunter & Thronson

(1995) report the possible detection of two WR stars with

the HST using a 4695

�

A �lter. Finally, the comparison

between the FWHM of the bumps given by Smith et al.

(1990) with our measured values (55 � 5

�

A at 4645

�

A and

50 � 10

�

A at 5820

�

A) supports the presence of WCEs and

indicates that the most probable types for these stars are

WC4 or WC5. According to CMH94, and M95, the pro-

genitors of WR stars at Z = 0:001 are stars at least more

massive than 80 M

�

. This constrains the IMF upper mass

cuto� in IZw 18 to be higher than 80 M

�

. Moreover, at

metallicity lower than 1/20th solar, CMH94 do not predict

the formation of WC. However these types are predicted

if WR binary stars are taken into account (SV96; Cervi~no

et al. 1996) as will be discussed below.

3.2. Narrow HeII4686

�

A line and evolutionary models

It is well known that IZw 18 presents a strong HeII4686

�

A

line in emission (SK93). The production of this line re-

quires very energetic photons (E� 54 eV) of which too few

are produced by ionizing sources with e�ective tempera-

ture T

eff

� 70000 K (Garnett et al. 1991 hereafter G91).

Since its intensity is several times larger than predicted by

photoionization models of HII regions ionised by O stars,

Bergeron (1977) suggested that this line can arise directly

in the atmosphere of hot Of stars. However, as asserted

by Conti (1991), Of stars typically have both NIII4640

�

A

and HeII4686

�

A with roughly the same intensity, and in

IZw 18 no NIII4640

�

A as strong as the HeII4686

�

A line is

observed. Campbell et al. (1986) have suggested that the

low abundance in IZw 18 may suppress the NIII lines (see

also Walborn et al 1995). On the other hand, G91 have

proposed an excitation of the HeII4686

�

A by X-ray sources,

but Motch et al. (1994) using ROSAT data, have shown

that this mechanism cannot explain the observed emission

in IZw 18. Pakull & Motch (1989) have also suggested that

hot WN stars could be at the origin of this line. Finally,

ionization by WC stars has been suggested by Schaerer

(1996).

Some association between HeII4686

�

A and WO stars has

been reported by G91 while nebular HeII4686

�

A associ-

ated with the presence of WC stars have been reported by

Gonzalez-Delgado et al. (1994). The correlation observed

between the maximum emission of the narrow nebular

HeII4686

�

A and the supposed location of the detected WC

in IZw 18 (Fig. 2) favour this later hypothesis. G91 how-

ever �nd no o�set between the peaks of H� and HeII4686

�

A

for a di�erent orientation of the slit. Izotov & Thuan

(1997, ApJ submitted) also report a shift and attribute

the di�erence between their results and the ones of G91

to a poorer S/N and resolution of the G91 data.
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Schaerer (1996), using non-LTE, line blanketed model at-

mospheres accounting for stellar winds, synthesized the

nebular and WR HeII4686

�

A emission in young starbursts.

He �nds that after 3 Myrs, the HeII

nebular

=H� ratio in-

creases due to the appearance of WC stars. For metal-

licities between solar and 1/5th solar, the ratio is the

strongest with typical values between 0.01 and 0.03. At

low metallicity (1=20Z

�

), this ratio peaks after 3.4 Myrs

at 4 10

�3

, already ten times lower than what is observed in

IZw 18. Moreover, at low Z, due to the low mass loss, the

WC population becomes negligible (M95, CMH94, Maeder

& Meynet 1994) explaining the faintness of the expected

nebular HeII4686

�

A line.

However, M95 has shown that models using mass loss

rates twice the standard ones, although in good agreement

with the overall results obtained by CMH94, predicts more

WCs. Observational evidence for larger values of mass loss

rates are given in Heap et al. (1994) for R136a. Still, some

objects with relatively low metallicity exhibit large num-

bers of WC stars like IC 10 which have a ratio WC/WN

of 2 (Massey 1996) while Massey & Armandro� (1995)

suggest that the star formation \vigor" a�ects the IMF

and thus the number of WC to WN stars (see eg M95).

Another way to form WR stars is the binary channel, but

as mentioned by SV96 and Cervi~no et al. (1996), the WRs

formed in binary systems start to appear at 5 Myrs which

may be longer than the burst age in IZw 18. Our new ob-

servations show that WC stars can form in a very metal

de�cient environment and tend to corroborate the high

mass loss rate hypothesis of M95, possibly with rates even

higher than twice the standard one at very low metallici-

ties. Although our result has little statistical bearing, the

absence of WN stars comes as a surprise as evolutionary

models (CMH94, M95) predict more WN stars than WC

stars at low metallicity and even no WC at Z �

1

20

Z

�

(CMH94). This detection of WC in a environment with

metallicity as low as 1/40th solar may indicate that a bi-

nary channel for WR star formation and/or higher mass

loss rates have to be accounted for.

4. Conclusion

Two broad bumps have been detected in the spectra of

IZw 18, centered respectively at 4645

�

A and 5820

�

A. We

interpret these features as evidences for the presence of

WR stars of WC type. The 
ux and FWHM of these

bumps a�rm that we are in presence of one or twoWC4 or

WC5 stars. The strong narrow HeII4686

�

A line peaks co-

spatially with the WR bumps indicating that this line is

nebular in origin and due to the presence of these detected

WC stars. No evidence for the presence of WN stars is

found contrary to evolutionary models at very low metal-

licity. This favours the hypothesis that mass loss rates may

be higher than twice the standard one at very low metal-

licities or that the binary channel is an important process

of WR stars formation. Finally, the implication on the

IMF of IZw 18 is that stars more massive than 80 M

�

have been formed in this galaxy.
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Abundance Pro�le and Stellar Content of IZw 18

Fran�cois Legrand

Institut d'Astrophysique de Paris, 98bis Bd Arago, 75014 Paris, France

Abstract. New observations of the metal poor galaxy IZw 18 are dis-

cussed. Wolf-Rayet stars of WC type have been detected in the NW-HII

region contrary to evolutionary synthesis model predictions. Implications

on the mass loss rate and on the formation processes of WR stars are dis-

cussed. A very homogeneous metal abundance is observed within the

HII region. This emphasizes the problem of the dispersal and mixing of

new synthesized element in a starburst. Di�erent scenarios are discussed,

showing that metals remain most likely hidden in a hot phase and that

the observed present metallicity is the result of a previous star formation

event.

1. Introduction

The blue compact galaxy IZw 18 is still the lowest metallicity galaxy known

experiencing an intense star formation episode. Moreover, the metallicity in the

HI halo seems to be lower than in the HII region (Kunth et al. 1994). This

makes IZw 18 a good candidate to study the processes by which massive stars

enrich the interstellar medium in a starburst galaxy.

2. Observations

Deep long-slit observations (14 hours with a thick CCD) of the NW region of

IZw 18 were made in 1995 February at the CFH Telescope. The position angle

was 45

�

, covering a spectral range from 3700 to 6900

�

A. The spatial and spectral

resolution were 0.31 arcsec/pix and 8:2

�

A respectively. The seeing was between

1 and 1.5 arcsec. In order to measure the temperature sensitive line [OIII] �4363

with a good accuracy, the spectrum was binned over 1.6" at all the positions

along the slit. This allows us to measure the temperature and derive abundances

over more than 600 pc. Two major results were obtained as discussed below.

3. Stellar content and abundance of IZw 18

First, we found WR stars of the WC type in IZw 18 (Legrand et al. 1997).

The presence of this kind of stars was unexpected in such a low metallicity

object because evolutionary synthesis models predict few WR stars of only WN

types (Meynet 1995). This should indicate that massive stars with mass larger

than 80M

�

are present and that mass loss rates may be larger than twice the

1
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Figure 1. Spatial abundance pro�le in IZw 18.

standard one at low metallicity. Alternatively, the low number of WC detected

(a few) is also compatible with a binary channel of formation without requiring

high mass loss rate. However, a larger number of WR stars (5 WC and 17

WN) have been detected in IZw 18 at another slit position (Izotov et al. 1997).

If this is con�rmed, the binary channel for WR star formation would not be

su�cient to account for such a large number and high mass loss rate would also

be required. Perhaps more importantly, we found a strong correlation between

the spatial location of the WRs and the maximum of the nebular emission line

[HeII] �4686, suggesting that WC stars should indeed be at the origin of this

line, as proposed by Schaerer (1996).

The second result (Legrand et al. A&A in preparation) is that the oxygen

abundance does not present signi�cant variations at scales smaller than 600 pc

(Fig. 1). As the spatial resolution of our observations is 50 pc, smaller scale in-

homogeneities cannot be excluded. This is comparable with results obtained for

other starburst galaxies (Kobulnicky & Skillman, 1997, and references therein).

These results outline the problem of the dispersal and mixing of the newly

synthesized elements in a starburst. Indeed, we know that there are some very

massive evolved stars and one should expect the metals they have ejected to give

some di�erences in the abundances between locations close and far from the star

forming region (Kunth & Sargent 1986), which is not observed. Therefore the

question of the origin of the observed heavy elements and the fate of the newly

synthesized ones arise and will be discussed below.

4. The mixing problem in Starbursts

The problem of the dispersal and mixing in starburst galaxies can be sketched

as in Fig. 2.

When a starburst galaxy is observed, the metals the metals produced by

massive stars may or may not be ejected into the interstellar medium. If metals

have not yet been ejected, it implies that the burst is younger than 3 Myrs,

which is not the case for IZw 18 and for the majority of the starburst galaxies.

So, in most cases, the metals are in the process of being ejected. However

these metals may still be either in visible or invisible stages. If they are visible

and produced by the ongoing burst, the N/O ratio observed in low metallicity

starbursts (Masegosa et al. 1994, and references therein) would require a primary
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Figure 2. The mixing problem in Starbursts

origin for the nitrogen, which is a strong constraint for standard stellar evolution

models.

The metals released should be dispersed and mixed with the interstellar

medium surrounding the burst region as suggested by Kunth & Sargent (1986).

The size of the enriched regions should then be of the order of 100 pc and some

discontinuities in the abundances should be observed at this scale, which is not

the case (Kobulnicky & Skillman 1997 and references therein).

To explain the observed uniformity of abundances in starburst galaxies, an

immediate and total mixing within the galaxies can be invoked but the timescale

for such a mixing is around 100 Myrs for scales of 1 kpc (Roy & Kunth 1995),

which is much larger than the derived age for bursts in IZw 18 and in many

other starbursts.

Alternatively, metals ejected by the massive stars of the present burst can

be invisible because they are in a phase which do not emit optical lines. They

could be locked into a cold molecular phase, but it seems di�cult to maintain

dust or molecular clouds for a long time in a starburst environment (Kobulnicky

& Skillman 1997). The most probable hypothesis should be that the heavy

elements ejected in the current burst of star formation are hidden in a hot 10

6

K

phase only visible in X-rays as suggested by Devost et al. (1997). In this case,

the metals should follow a long excursion in the galactic halo before cooling

and coming back into the central galactic region as suggested by Tenorio-Tagle

(1996) or should be ejected and leave the galaxy or simply be dispersed in

the interstellar medium where they will slowly cool and mix with the ambient

medium. In all these cases, the observed metals must have been produced during

a previous star formation event. This then bring up two new questions: Why

no local galaxy with a metallicity lower than that of IZw 18 is found ? Why do

the abundance in the HI halo seem to be lower than that of the HII region ?
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An explanation for the lack of starburst galaxies with a metallicity lower

than the one of IZw 18 is that they simply do not exist! If true this would mean

that local galaxies have been pre-enriched to this minimum metallicity. This

would be the case if they have been enriched via a continuous star formation

process at very low rate since the epoch of formation of galaxies. Note also that

one single previous burst analog to the current one is enough in most cases.

The second problem is the apparent discontinuity in the abundance between

the HI halo and the HII region ? If metals observed now have been produced

during a previous star formation event, one should expect that since this epoch,

the ejecta had had enough time to be dispersed and mixed over the whole galaxy.

Nevertheless, the results of Kunth et al (1994) concerning IZw 18 remain con-

troversial (Pettini & Lippman 1995; van Zee 1997, submitted to AJ) but new

observations of other starbursts seem to indicate a trend for lower abundances

in the HI gas (Kunth et al. 1997, submitted to A&A; Thuan & Izotov 1997).

Therefore this crucial question is far from being solved and remains of major

interest for our understanding of the mixing processes in the interstellar medium

and of galaxy evolution.

5. Conclusion

We found WC stars in the metal poor galaxy IZw 18. It imply that mass loss

rates at very low metallicity are more than twice the standard rate or that the

binary channel of WR star formation is an important process. This indicates

that metals are ejected in the ISM, but we found no trace of inhomogeneities

within the HII region which should arise from these ejecta. We conclude that

the metals ejected by the present massive stars are not seen because they are

in a hot phase and that the measured metallicity results from a previous star

formation event.

Acknowledgments. I am indebted to Daniel Kunth, J.R. Roy and L. Dris-

sen for comments on this paper.
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Abstract

Observations of quiescent dwarfs and low surface brightness galaxies suggest that con-

tinuous low rate star formation is likely to occur, during the quiescent phases between

bursts, in dwarf galaxies. We thus have used a spectrophotometric model to reproduce

the observed abundances in IZw 18, assuming only a low constant star formation rate. We

conclude that such a continuous low star formation rate cannot be neglected, especially

when considering the chemical evolution of very metal poor objects.

1 Introduction

Blue compact dwarfs galaxies (BCDG) are still experiencing a strong star formation event.

Their low metallicity suggests that these objects are unevolved. The nature and the age of the

most underabundant ones are still controversial: are they \young" galaxies forming stars for

the �rst time or older systems which have evolved very slowly ? Despite of extensive searches,

no local galaxy with a metallicity lower than 1/50 Z� has been found, nor massive primordial

HI clouds, without optical counterpart, at low redshift. These facts could indicate that these

objects are not \young" objects experiencing their �rst episode of star formation.

2 Abundance pro�les in BCDG

Kunth & Sargent [9], to explain why no galaxy with a metallicity lower than 1/50 Z� has yet

been found, have suggested that during the starburst phase, metals ejected by the massive stars
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very quickly enrich the surrounding HII region. They show that the metallicity would reach

a value up to 1/50 Z� in few Myrs. In this scenario, an abundance discontinuity, between

the central starburst region (polluted) and the external regions (more pristine), is expected.

However, recent abundance measurements in IZw 18 ([11], [12]) and in other starburst galaxies

([8] and references therein) have shown a remarkable homogeneity within the HII regions over

scales larger than 600 pc. On the other hand, these results appear in contradiction with time-

scales required to disperse and mix the newly synthesized elements, as calculated by Roy &

Kunth [14]. Therefore the most likely possibility is that during a starburst, heavy elements

produced by the massive stars are ejected with high velocities in a hot phase, and leave the HII

region ([1], [8], [11], [15]). This implies that the observed metals do not come from the present

burst, but from a previous star formation event.

3 Low rate star formation during quiescent phases

Several studies of IZw 18 have shown that the current burst was not the �rst star formation event

in the history of that galaxy ([3], [6], [10], [4], [7]). For example, Kunth et al [10] have shown

that a starburst comparable to the present one could be su�cient to account for the observed

abundance. However, such a Star Formation Rate (SFR) cannot be maintained for a long time

without producing excessive enrichment and consuming all the gas. Starbursts episodes must

therefore be separated by quiescent phases, during which these objects are supposed to appear

as quiescent dwarfs or Low Surface Brightness Galaxies (LSBG). However, studies of these later

objects have revealed that their SFR was very low but not zero ([17]). Thus the metallicity

increases slowly during these quiescent phases. We then have used a spectrophotometric model

to investigate how this low continuous star formation rate can account for the abundances

observed in IZw 18.

4 Modeling of IZw 18

4.1 Description of the model

We used the spectrophotometric model described by Devriendt et al [2]. The main features of

the model are the following:

1) A normalized 1 M

�

galaxy is considered as a one zone closed system with instantaneous

and complete mixing.

2) The stellar lifetimes are taken into account, i.e., no instantaneous recycling approximation

is used.

3) The model uses the evolutionary tracks from the Geneva group and the yields from

Maeder [13].

4) The stellar output spectra are computed at each age using synthetic stellar libraries.

5) We used two typical di�erent IMF (Salpeter and Scalo) described as a power law �(m) =

a:m

�x

in the mass range 0.1-120 M

�

.

6) The evolution of several chemical elements (C,O,Fe), the total metallicity, the mass of

gas, is followed in detail.

We adopted a value of 10

8

M

�

for the initial mass of gas in IZw 18. A constant SFR was

adjusted to reproduce the observed oxygen abundance in IZw 18 after 16 Gyrs. Finally, a

strong star formation episode at 16 Gyrs (with a SFR of 0:04 M

�

=yr over 50 Myrs) was added

to reproduce the current burst and compare the predicted colors with the observed ones.



219

0 5 10 15 20
6

6.5

7

7.5

8

time (Gyrs)

0 5 10 15 20
5

5.5

6

6.5

7

7.5

time (Gyrs)

Figure 1: Evolution of abundances with time assuming a Scalo IMF. The measured abundances

in IZw 18 are represented by a dot at 16 Gyrs.

4.2 Results

We found the required continuous SFR to be around 10

�4

M

�

:yr

�1

in order to reproduce the

observed oxygen abundance in IZw 18. This SFR is ten times lower than what is typically

observed in LSBG and 400 times lower than the present one. The carbon abundance [3]

observed in IZw 18 is well reproduced as shown in �g 1.

The resulting magnitudes shown in �g 2, assuming a distance of 10 Mpc for IZw 18, are

compatible with the measurements of Thuan [16] and Huchra [5].

Van Zee et al [18] reported a size for the HI envelope (at a column density of 10

20

atom

cm

�2

) in IZw 18 of 60"x45" i.e., 3x2.3 kpc. Using this value and assuming that the underlying

stellar component due to the constant star formation process is uniform, we have evaluated the

surface brightness produced by this old population to be 29.3 mag:arcsec

�2

in the B band and

26.3 mag:arcsec

�2

in K. Further observations should be performed in order to observe this faint

population in region far from the central burst.

5 Conclusions

This modeling indicates that IZw 18 could undergo its �rst \burst" of star formation, but

would not be a \young" galaxy in the sense that a mild process of star formation already

started a long time ago. If these kind of objects are not \young", this would reconciliate with

the negative detections of massive primordial HI clouds, without optical counterpart, at low

redshift, required for their late formation, explaining why no galaxies with a metallicity lower

than 1/50 Z� have been found.

We have shown that, low rate star formation is likely to occur during the quiescent phases

between bursts in dwarfs galaxies and cannot be neglected, especially when dealing with the

chemical evolution of very metal poor objects. A more detailed version of this work will be

presented elsewhere ([12]).
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Figure 2: Evolution of colors with time assuming a Scalo IMF. The measured colors ([16] [5])

in IZw 18 are represented by a dot at 16 Gyrs.
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