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Introduction

Depuis une vingtaine d’années, la spectroscopie millimétrique est un outil essentiel pour
I’étude des cometes. Cette technique permet 'observation des molécules meres cométaires qui
proviennent de la sublimation des glaces du noyau. Une vingtaine de molécules ont été ainsi
identifiées par spectroscopie millimétrique ou submillimétrique, complétant les investigations
faites dans le domaine infrarouge qui permettent ’observation de molécules dénuées de moment
dipolaire. Ces mesures sur la composition chimique et isotopique des glaces cométaires four-
nissent des contraintes sur l'origine et la formation des cometes, et sur la composition de la
nébuleuse primitive il y a 4.6 milliards d’années. Par ailleurs, I’évolution des taux de produc-
tion moléculaires le long de 'orbite permet de mieux comprendre les processus de dégazage des

noyaux et d’éventuels effets saisonniers.

La spectroscopie millimétrique est aussi trés utile pour étudier la cinématique de ’atmosphere
cométaire. La haute résolution spectrale, fournie par les techniques de spectroscopie hétérodyne,
permet de résoudre les raies cométaires élargies par effet Doppler. Des informations uniques sur
la vitesse du gaz et sur I’anisotropie de dégazage du noyau sont obtenues a partir de ’analyse des
formes de raies. De plus, I’observation de plusieurs raies d’'une méme molécule permet d’accéder

a la température du gaz observé.

Toutefois, I'observation des cometes en ondes radio présente quelques désavantages, notam-
ment la faible résolution angulaire fournie par les antennes, tout au plus une dizaine de secondes
d’arc si ’on se réfere a 'antenne de 30 m de 'TRAM. Ce pouvoir de résolution correspond a des
distances sondées dans la coma de 'ordre de 3500 km par rapport au noyau, pour une comete a

une Unité Astronomique (UA) de la Terre. Ceci limite toute étude et cartographie de la coma



2 Introduction

interne, ainsi que la mise en évidence de variations & court terme du dégazage du noyau ou de

la structure de la coma.

Le passage pres de la Terre de la comete C/1995 O1 Hale-Bopp a mobilisé les astronomes
sur des observations parfois tres innovatrices et a conduit a de nombreux résultats nouveaux.
Découverte au mois de Juillet 1995 a pres de 7 UA du Soleil avec une activité exceptionnelle,
cette comete est passée a son périhélie le 1" avril 1997. Peu de temps apres sa découverte, le
monoxyde de carbone CO était détecté aux longueurs d’onde millimétriques, établissant que
son activité distante résultait d’un fort dégazage de cette molécule. La campagne d’observations
radio organisée par le groupe Cometes de I’Observatoire de Paris d’aout 1995 a janvier 2002 a
permis de suivre le dégazage de 9 molécules sur une grande gamme de distances héliocentriques.
A partir de Septembre 1997, ces observations étaient faites au SEST avec une périodicité de
2 a 6 mois. J’ai conduit plusieurs de ces séquences d’observations qui ont permis de détecter
le monoxyde de carbone en juillet 2001 a la distance record de 14 UA du Soleil. L’activité
importante de la cométe & son périhélie (sa production gazeuse excéda celle de la comete de
Halley par un facteur 20) a été mise a profit pour la recherche de nouvelles molécules meéres par

spectroscopie radio.

L’extraordinaire activité de la comete Hale-Bopp a été aussi 'occasion d’entreprendre des
observations en interférométrie millimétrique. Bien que I'interférométrie radio se soit développée
deés le début des années 1960, son exploitation pour I’étude des cometes est longtemps restée
marginale en raison de la faiblesse de leurs signaux radio. Plusieurs raies moléculaires ont été
cartographiées avec 'interférometre du Plateau de Bure de 'TRAM en mars 1997 dans la comete
Hale-Bopp, avec des résolutions angulaires de 1 a 3 secondes d’arc. Cette thése présente I'analyse
des observations des raies J(1-0) et J(2-1) du monoxyde de carbone, & 115 GHz et 230 GHz,

respectivement.

Outre le fait que le monoxyde de carbone soit le moteur de l'activité des cometes a grandes
distances du soleil, son étude est intéressante pour de nombreuses raisons. En premier lieu, c’est
une molécule tres volatile, dont le taux de dégazage par rapport a celui de ’eau est extrémement
variable d’une comete & l'autre. Dans le cas de la cométe Hale-Bopp, ce taux relatif était de
20% au périhélie. Des rapports CO/H50 inférieurs au pourcent ont été mesurés pour certaines
cometes. L’origine de cette diversité d’abondance et la facon dont le monoxyde de carbone
coexiste avec la glace d’eau dans le noyau des cometes fait 'objet de débats. Des contraintes
pourraient étre obtenues a partir de la distribution du dégazage du monoxyde de carbone a la
surface du noyau, en principe peu sensible aux effets diurnes. Un deuxieéme aspect pour lequel
I’étude de la distribution spatiale du monoxyde de carbone est importante et nécessite une haute
résolution angulaire concerne I’éventuelle présence d’une source étendue de CO dans la coma.
Cette source étendue, de nature encore indéterminée (cela pourrait étre des grains organiques),
a été proposée pour expliquer la distribution radiale de densité de CO mesurée in situ dans la
comete de Halley. Les observations infrarouges de CO dans la comete Hale-Bopp sont difficiles
& interpréter sans la présence de cette source étendue, qui contribuerait & 50% de la production

totale du CO observé dans la coma.
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Le chapitre [ présente un résumé de notre connaissance des cometes et de leur origine. Les
principes de 'interférométrie millimétrique et les méthodes utilisées pour analyser les données
sont résumés dans le chapitre Bl Un historique des observations radioastronomiques cométaires

incluant celles utilisant I'interférométrie est donné dans le chapitre Bl

Le cceur du travail de theése commence au chapitre Hl Les observations sont décrites et
présentées dans les chapitres Bl et Bl Les données obtenues en mode antenne unique et en mode
interférométrique mettent en évidence la présence d’un jet de CO, en rotation avec le noyau. Les
raies présentent en effet des modulations temporelles dans leurs décalages spectraux, avec une
périodicité égale a celle de la rotation du noyau. De plus, un déplacement du centre de brillance
des cartes de CO est observé au cours des observations. Les limites actuelles de I'interférométrie
a synthese d’ouverture pour ’étude d’objets variables apparaissent, justifiant le développement
d’un modele d’atmosphére dépendant du temps et I'analyse directe des visibilités. Ce modele,
qui simule un jet de CO spiralant autour du noyau au cours de sa rotation, et qui calcule des
spectres et des visibilités pour la configuration des antennes au moment des observations, est
décrit dans le chapitre Bl Le modele est confronté aux observations dans le chapitre [, et les pa-
rametres du modele sont contraints. Dans le chapitre B les données sont analysées pour étudier

lorigine de CO dans la coma. Le dernier chapitre discute les résultats et les perspectives.






Chapitre 1

Les cometes

1.1 Un peu d’histoire

1.1.1 Des observations astrologiques...

Observées depuis la haute antiquité, les cometes ont toujours fasciné ceux qui les re-
gardaient a cause de leur aspect changeant et éphémeére. En raison de leur chevelure, les grecs

les nommerent kométés, ce qui signifie astre chevelu.

Les plus anciennes traces d’observations remontent au IV®™® siecle av. J.C. Il s’agit d’un
livre de soie qui a été exhumé d’une ancienne tombe de la dynastie Han, & Mawangdui, en
Chine, pres de la ville de Chansha (Yeomans, 1991). Cet ouvrage, dont une partie est montrée
en figure [[J] présente 29 types de cometes, chacune associée a une prédiction. Ne comprenant
pas l'origine de ces phénomenes célestes, la plupart des civilisations antiques leur prétaient des
significations prémonitoires. Ainsi, les morts de Jules César, d’Attila, de Mahomet, et d’Henri
IV ont été expliquées par le passage d’une comete... parfois 3 ans auparavant! La tapisserie de
Bayeux (fragment reproduit en figure [[2) immortalise la coincidence du passage de la comete
de Halley en 1066 avec la défaite du roi Harold contre Guillaume le Conquérant. Les croyances
traversant les siecles, la derniere illustration de 'influence des cometes sur les hommes a eu lieu
en 1997, avec le passage de la comete Hale-Bopp. Des membres de la secte américaine Heaven’s
Gate se sont donnés la mort, pour que leurs ames puissent rejoindre un vaisseau spatial caché

dans son sillage.



6 Chapitre 1 — Les comeétes

Figure 1.1 — Extrait d’un livre chinois, datant du VII*™® Figure 1.2 — Extrait de la tapisserie de Bayeux
siecle, représentant différents types de cométes. représentant la comete de Halley.
1.1.2 ...aux observations astronomiques

C’est Séneque qui a le premier prédit que l'on trouverait un jour l’explication rationnelle
du passage des cometes au-dessus de nos tétes. Les observations systématiques des astronomes
chinois leur permirent, deés le VII®™® siecle, de tirer les premieres conclusions scientifiques sur
ces objets : ils ne brillent que lorsqu’ils sont proches du Soleil et leur queue pointe toujours
dans la direction opposée au Soleil. Il faudra attendre le XVI®™¢ siecle pour que des conclusions

identiques soient tirées en Occident.

La nature céleste, et non atmosphérique, des cometes a été révélée par Tycho Brahé en 1577,
lorsqu’il mesure la parallaxe d’une comete : cette derniere est au moins 4 fois plus éloignée de la
Terre que la Lune. Mais la trajectoire de ces petits corps reste encore énigmatique. S’appuyant
sur les théories de Copernic et de Newton, Sir Edmund Halley montre que la comete qu’il observe
en 1682 possede une orbite elliptique dont le Soleil occupe un des foyers, que cet objet est déja
passé pres de la Terre en 1531 et 1607, et prédit son retour en 1758. Cette découverte constitua

les fondations de la dynamique cométaire.

C’est alors la nature physique des cometes qui intéressa les astronomes. C’est a Fred m

) que l'on doit le célebre modele de « boule de neige sale ». Selon lui, les cometes seraient

des corps dont la taille est de ’ordre du kilometre et composées principalement de glace d’eau et

de poussieres. Ce modele a depuis été confirmé par I'exploration in situ de la comete de Halley
par les sondes VEGA et Giotto en 1986.

1.2 Le nom et la trajectoire des cometes

1.2.1 La nomenclature des comeétes

Depuis 1995, 'Union Astronomique Internationale (UAI) a mis en place une nouvelle nomen-
clature. L’ancienne avait le défaut de donner plusieurs noms différents a chaque comete, certains

provisoires, et d’autres dépendant du passage. Chaque comete est identifiée par 5 éléments :
¢ son type

o P/ pour une comete périodique (dont la période P est inférieure a 200 ans)
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plan de l'écliptique

Figure 1.3 — Représentation des différents éléments orbitaux décrivant |'orbite d'une comete.

o C/ pour une comete avec P > 200 ans (appelée non périodique, car a I’échelle d’une

vie humaine, on ne peut espérer voir 2 apparitions d’une méme comete)
o D/ pour une comete disparue
o X/ pour une comete dont l'orbite est incertaine
¢ son année de découverte

¢ la quinzaine de 'année ou elle a été découverte. Chaque quinzaine de 'année est identifiée
par une lettre de ’alphabet. Ainsi, la 1%*® quinzaine de janvier correspond & la lettre A, la
2tme 3 B etc... jusqu’a Y qui correspond a la 2°™¢ quinzaine de décembre. La lettre I n’est

pas utilisée pour éviter toute confusion avec le chiffre 1.
¢ le numéro du jour de découverte dans la quinzaine
o et éventuellement le nom du ou des découvreurs (2 au maximum) entre parentheses

Ainsi, la comete découverte le 23 juillet 1995, par MM. Hale et Bopp, dont la période est de
~ 2500 ans, portera le nom de C/1995 O1 (Hale-Bopp).

Par ailleurs, 'UATI maintient la liste des cometes périodiques, classées dans I'ordre chronolo-
gique de détermination de leur orbite. Chacune de ces cometes possede donc un numéro de série
2éme

unique qui est rajouté devant le P/ a partir du passage. La comete de Halley (P = 76 ans)

porte donc le nom de 1P/1682 Q1 (Halley).

1.2.2 L’orbite cométaire

Soumises au champ gravitationnel solaire, les cometes se déplacent selon une conique dont le
Soleil occupe 'un des foyers. Cette conique est caractérisée par 6 parametres appelés éléments

orbitaux, et illustrés dans la figure [[3 :
¢ la date T' du passage au périhélie
¢ la distance héliocentrique ¢ de la comete au périhélie

o largument w du périhélie : angle entre la direction du périhélie et la ligne des noceuds.

Chacun des 2 nceuds est I'intersection entre 'orbite cométaire et le plan de I’écliptique. La
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ligne des nceuds est donc 'intersection entre le plan de I’écliptique et le plan de l'orbite

cométaire.

¢ la longitude du nceud ascendant € : c’est 'angle entre la direction du point vernal (inter-
section de I’écliptique et de 'orbite terrestre, c’est aussi la position su Soleil a I’équinoxe de
printemps) et celle du noeud ascendant (celui ot la comete passe du coté sud de I'écliptique

au coté nord).
¢ l’inclinaison ¢ du plan de l'orbite
o l'excentricité e de la conique

Généralement, 'orbite cométaire est une ellipse (0 < e < 1). La plupart sont trés excentriques,
mais quelques rares cometes ont une orbite quasi circulaire (e < 0.2). Certaines cometes ont
une excentricité e > 1; dans ce cas, la trajectoire est hyperbolique et la comete est éjectée du

Systeme Solaire.

Au cours du temps, les éléments orbitaux varient car en plus de la gravité provenant des
planetes géantes, des forces non gravitationnelles viennent perturber 'orbite. Le coté de la comete
illuminé par le Soleil présente un dégazage plus important. Ce dégazage anisotrope exerce une
force sur le noyau dans la direction opposée a ’éjection : c’est l'effet fusée. La masse du noyau est
si faible que cet effet va le pousser & avoir une orbite légerement différente. De plus, la rotation
y ajoute sa contribution. En effet, lorsque le Soleil chauffe les glaces, le température maximale
n’est pas atteinte immédiatement, et le point le plus chaud n’est pas au midi du noyau (le point
sub-solaire), mais un peu plus tard. L’effet fusée n’est donc pas toujours dans la direction anti-
solaire. L’étude de ces forces non gravitationnelles peut donc nous donner une estimation de la

masse du noyau : l'effet fusée sera d’autant plus important que la masse est faible.

1.3 Caractéristiques physiques

Loin du Soleil, les cometes ne sont constituées que d’un noyau solide. A I’approche du So-
leil, elles deviennent actives : les glaces du noyau se subliment, entrainant des poussieres, et
formant ainsi une atmospheére : la chevelure, également appelée coma. De plus, deux queues

caractéristiques des cometes viennent se former : une composée de poussieres et une d’ions.

1.3.1 Le noyau

Les cometes sont des corps composés de glaces et de grains de poussieres. Leur taille est de
lordre du kilometre, mais peut atteindre 40km de rayon pour une comete comme la comete
(/1995 O1 (Hale-Bopp). La masse volumique du noyau est estimée entre 0.25 et 1.2 g/cm3. Les

cometes figurent parmi les corps les plus poreux et fragiles du Systéme Solaire.

Les connaissances que nous avons du noyau cométaire ont été obtenues de maniere indirecte
et ne sont donc pas treés précises. En effet, le noyau d’une comeéte est trop sombre (son albédo est
estimé & 0.04), trop petit et trop lointain pour pouvoir étre imagé depuis la Terre. Seuls 2 noyaux
cométaires ont pu étre observés directement : celui de la comete Halley en 1986 par les sondes
Vega et Giotto (Fig. [L4) et celui de la comete 19P/Borrelly en 2001 par la sonde Deep Space
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molécule technique d’observation [X]/[H20] remarque
H>0O IR 100

HDO Radio 0.06

CO Radio IR uv 23 source étendue + nucléaire
CO» IR UV 6 @)

CHy IR 0.6

CoHy IR 0.2

CyHg IR 0.6

CH3;0OH Radio IR 2.4

H,CO Radio IR 1.1 source étendue
HCOOH Radio 0.09

CH3CHO Radio 0.02

HCOOCH3 Radio 0.08

NH; Radio IR 0.7

HCN Radio IR 0.25

DCN Radio 0.0006

HNCO Radio 0.10

HNC Radio 0.04 source étendue
CH3CN Radio 0.02

HC3N Radio 0.02

NH,CHO Radio 0.015

HsS Radio 1.5

0CS Radio IR 0.4 source étendue
SO Radio 0.3 source étendue ®)
Cs Radio [0A% 0.2 ®) (issue de CSy)
SO, Radio 0.2

HyCS Radio 0.02

NS Radio 0.02 Y

) observé par IS0 & 4.6 et 2.9 UA. On a supposé le méme rapport CO/CO, a 1 UA. La
valeur mesurée a r, = 2.9 AU est de 20.

b) peut-étre des molécules filles.

Tableau 1.1 — Les molécules meéres identifiées dans la cométe Hale-Bopp. Les abondances relatives sont données en

nombre de molécules par rapport a |'eau lorsque la comeéte était a environ 1 UA du Soleil (d'aprés Bockelée-Morvan et

Crovisier, 2002).
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Figure 1.4 — Le noyau de la comeéte de Halley vu le Figure 1.5 — Le noyau de la cométe 19P/Borrelly
14 mars 1986 par la sonde Giotto (QESA/MPIfA. vu le 22 septembre 2001 par la sonde Deep Space 1
(©ONASA/JPL.

1 (Fig. [[H). La masse peut étre estimée grace a I’étude des perturbations non gravitationnelles
sur I'orbite cométaire. Quant au rayon, a la période de rotation et a ’albédo du noyau, on les
détermine généralement par des méthodes photométriques lorsque la comete est peu active, ou

apres avoir soustrait la coma des images.

L’eau est le composant majoritaire des glaces du noyau mais d’autres especes moléculaires
sont également présentes en proportions variables : HCN, CO, CO4,, CH30H, ou CH4 pour n’en
citer que quelques unes. Les molécules qui composent le noyau sont appelées molécules meres.
Le tableau [Tl présente celles qui ont été identifiées dans la comete Hale-Bopp. Les poussieres
sont composées de grains organiques CHON (ainsi dénommés car constitués d’éléments C, H, O
et N) et de silicates (olivine riche en magnésium et pyroxenes) présents sous forme cristalline et

amorphe.

1.3.2 La chevelure ou coma

Lorsque les cometes se rapprochent du Soleil, celui-ci chauffe les glaces, qui se subliment en
emportant avec elles les poussieres. Les molécules meres sont alors éjectées, formant alors une
atmosphere que la faible gravité de la comete ne peut retenir. Le rayonnement UV du Soleil vient
alors progressivement photoioniser et photodissocier ces molécules meres pour donner naissance
a des radicaux (OH, Cy, CN, CH, ...), des atomes (O, H, C, ...), des ions (CO™, OHT, H,OT, ...)
et d’autres molécules. Ces especes ainsi produites sont appelées molécules filles. La figure

illustre ce mécanisme.

Par ailleurs, on observe que certaines molécules apparaissent seulement a une grande distance
du noyau (10*-10°km), on parle alors de source étendue. L’explication la plus plausible est
que ces molécules sont produites par la dégradation des grains organiques, qui contribuent donc

également a la composition gazeuse de la coma.
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chauffage solaire :

sublimation des glaces @ ®

gaz + poussiéres \ @
glaces exposées /// /

UV solaire:
photodissociation

crolte protectrice des molécules méres

Figure 1.6 — Processus physiques de I'activité cométaire (d'apreés lBQ:.keLe_e;M;mLa.n_e];LLmusml |199_4)

1.3.3 Les queues

Les ions produits dans la coma interagissent avec le vent solaire, composé de protons éjectés
du Soleil et circulant dans le Systéme Solaire & une vitesse de 400 kms™'. Ce dernier se charge en
ions cométaires qui sont alors canalisés autour des lignes du champ magnétique du vent solaire.
C’est ainsi que se forme la queue de plasma des cometes : étroite, rectiligne, toujours située dans
la direction opposée au Soleil. Elle peut atteindre 100 millions de kilomeétres. Sa couleur bleue

est due a la fluorescence des ions, excités par le rayonnement UV du Soleil.

Les poussiéres cométaires, sous l’effet de la pression de radiation solaire, décrivent une tra-
jectoire hyperbolique dans un repére héliocentrique (cf. illustration en figure [7). Elles diffusent
alors la lumiere solaire, créant ainsi une queue large, de couleur jaunatre, et incurvée. Cette

queue peut s’étendre sur 10 millions de km.

1.4 Formation et évolution

Le Soleil, les planetes et leurs satellites, les astéroides et les cometes se sont tous formés il
y a 4.56 milliards d’années, a partir des mémes matériaux. Mais alors que les cometes passent
I’essentiel de leur vie loin du Soleil, dans des conditions de température et de pression qui les
préservent de toute modification métamorphique, les autres corps du systéme solaire ont été
profondément transformés depuis leur formation. Entre autres, ils ont été chauffés lors de leur

croissance par accrétion de grains de plus faible taille, par ’énergie libérée au cours des impacts,
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~ queue de plasma

queue de poussiéres

Figure 1.7 — Mécanisme de la création des queues cométaires. La queue de plasma est rectiligne et se forme toujours
dans la direction opposée au Soleil, alors que la queue de poussiéres est courbée par la pression de radiation solaire,
dans la direction de la trajectoire de la comeéte.

mais également par la radioactivité de leurs éléments et éventuellement par friction interne
causée par les forces de marées (Crovisier et Encrenaz, [1995). Ainsi, les cometes sont parmi les

derniers témoins de la naissance du systéme solaire. C’est pourquoi leur étude est fondamentale.

1.4.1 Formation du systeme solaire

Il y a 4.56 milliards d’années, en lieu et place de notre systeme solaire, il y avait un nuage
interstellaire composé a 99% de gaz et de 1% de grains de poussieres (Fig. [[Ja). Ces grains, dont
la taille est d’environ 0.1 pm, sont composés d’un noyau réfractaire (silicates et métaux), et d'un
manteau organique recouvert de glaces amorphes (HoO, CO, COq, CHy4, NHs, ...). Sans doute
sous l'effet d’une perturbation gravitationnelle, le nuage s’effondre sur lui-méme (Fig. [C/Db).
Pendant son effondrement, il se réchauffe, se compresse en son centre en donnant naissance a
une proto-étoile. Les poussieres sont vaporisées. Le gaz, qui orbite alors autour de ce nouvel
astre, vient partiellement alimenter la proto-étoile. Une partie de la matiére accrétée est ex-
pulsée de la proto-étoile sous forme de jets bipolaires perpendiculaires au plan de la rotation
du nuage (Fig. [[8c). La conservation du moment cinétique empéche la chute d’une partie du
gaz, qui s’effondre alors sous la forme d’un disque : le disque proto-planétaire (Fig. [CRd). A
mesure qu’il se refroidit, le gaz se condense. Le gradient thermique du disque proto-planétaire
empéche la condensation des éléments volatils a proximité du proto-soleil. Ces derniers sont
alors éjectés du disque, vidant ainsi la zone interne des éléments les plus volatils. Les éléments
carbonés, silicatés ou contenant des métaux se condensent au voisinage du futur soleil et se
sédimentent progressivement au voisinage du plan équatorial proto-solaire (Fig. [[Je). Jusqu’a
atteindre ~ 10 pm, les grains sont agités par le mouvement Brownien du gaz et grossissent par
un mécanisme de collision/coagulation. Leur croissance jusqu’au centimetre se fait grace a la
présence de mouvements de turbulence qui favorisent les rencontres proches entre grains, leur
permettant ainsi de se « coller » efficacement les uns aux autres, via des processus chimiques de

surface. Par un effet « boule de neige » (runaway growth), les grains les plus massifs accretent de
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a) b) t= c) t-10* - 10% yr
A
Proto-étoile,
1 pc roto-etoile,
10 000 UA enveloppe de 8000 UA,
Nuage moléculaire |Effondrement gravitationnel disque, jets bipdlaires
d) t-10° - 10 yr e) t~106 - 107 yr f) t>107 yr
'\ A
v 100 UA 50 UA
100 UA — —_—
_— Etoile pré-SP, Etoile 5P,
Etoile T-Tauri, disque, jets disque rémanent systéme planétaire

Figure 1.8 — Vue schématique des différentes étapes de la formation d’une étoile de type solaire. (a) : condensations
de matieres a I'intérieur de nuages moléculaires. (b) : initialisation de I'effondrement grativationnel et formation de
la proto-étoile. (c) : suite de I'effondrement, formation d'un disque circum-stellaire et d'un jet bipdlaire. (d) : phase
T-Tauri caractérisée par |'accrétion de matiére du disque sur I'étoile. (e) : contraction lente de I'étoile vers la Séquence
Principale (SP). Coagulation des grains de poussiéres. Formation des planétésimaux dans le disque. (f) : Etoile de la

Séquence Principale, éventuellement entourée d'un systéme planétaire (d'aprés |I:I_Qg,eLh_eu_d_e| |19_Qd; |S_h.u_e.La.ll |19_8j)

zone
planétaire

Soleil /
; Il

1. /10 i

10% 10* 10! 10
UA

Ceinture de Kuiper

Nuage de Oort——+

Figure 1.9 — Représentation du systeme solaire actuel. L'échelle des distances est logarithmique.
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plus en plus vite les plus petits, et croissent ensuite jusqu’a atteindre des tailles kilométriques :
les planétésimaux. Cette croissance s’arréte lorsque I'environnement immédiat du planétésimal
est vide. Les corps formés ont alors la taille de la Lune ou de Mercure. Un tel systeme étant
gravitationnellement instable, les orbites de ces embryons planétaires se croisent. Les collisions
qui se produisent alors entrainent la fusion de ces corps, donnant naissance a un nombre limité
de planeétes telluriques (Fig. [CYf). A de grandes distances du soleil, les corps les plus massifs

attirent le gaz environnant : ce sont les planétes géantes.

1.4.2 Formation des comeétes

Dans les zones ou se sont condensés les éléments volatils, les planétésimaux formés sont
beaucoup plus riches en glaces : ce sont les cométésimaux. Par les mémes mécanismes de coagu-
lation et d’accrétion que pour les planétésimaux, les cométésimaux sont a 1’origine des cometes.
La similitude entre la composition des glaces des nuages interstellaires et celles des noyaux
cométaires, suggere que les molécules cométaires se sont formées dans le nuage présolaire (Bo-
ckelée-Morvan et al., 2000). Par ailleurs, la présence de silicates cristallins et amorphes dans le
matériau cométaire est longtemps restée mal comprise. En effet, les silicates des nuages interstel-
laires ne sont présents que sous forme amorphe, et la transformation vers une structure cristalline
ne peut se faire qu’a tres haute température. Ainsi, jusqu’a 1.5 UA, les silicates amorphes se sont
cristallisés, et au-dela, ils sont restés amorphes. La présence simultanée de ces deux formes dans
les cometes posait donc probleme. Le modele de nébuleuse primitive de [Hersant._ef all (2001) a
permis a [Bockelée-Morvan_et_all (2002) de proposer une explication : les silicates cristallins se
seraient formés par cristallisation des silicates amorphes dans les régions chaudes de la nébuleuse,
puis auraient été transportés par diffusion turbulente dans les régions de formation des cometes,

ou ils se seraient mélangés aux glaces et aux silicates amorphes locaux.

Les cometes qui se sont formées dans la zone des planetes géantes sont gravitationnellement
instables. Une petite fraction migre vers I'intérieur du Systeme Solaire, ou elles vont bombarder
les planetes telluriques. La majeure partie des corps formés entre Uranus et Neptune sont éjectés
aux confins du systéme solaire formant alors une coquille : le nuage de Oort (Fig. [CJ). Ce
nuage, qui n’a jamais été observé directement et dont l’existence a été proposée par I'astronome
néerlandais Jan Oort en [195(, s’étendrait jusqu’a pres de 10° UA du Soleil et pourrait contenir
mille milliards de cometes. Cependant, sa masse ne serait que de ~ 3.5 masse terrestre (Stern
et Weissman, 2001). La ceinture de Kuiper contient des cometes qui se sont formés au-dela
de Neptune sur une orbite stable (masse inférieure a 1 masse terrestre, [Luu_et Jewittl 2002).
Le Nuage de Oort et la ceinture de Kuiper constituent les 2 réservoirs de cometes du systeme

solaire.

1.4.3 Evolution des cométes

Suite & des perturbations gravitationnelles (planetes géantes ou étoile proche), il arrive qu'une
comete sorte de sa réserve et soit ré-injectée dans le systéme solaire interne. Les cometes issues

du nuage de Oort ont une période initiale supérieure au milliers d’années, et leur trajectoire
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Break-up of Comet Linear (C/1999 54)
(VLT ANTU + FORS-1)

250 PR Photo 20,00 (8 August 2000} . ©European Southern Observatory | +

Figure 1.10 — La désintégration de la cométe C/1999 S4 observée par le VLT (ESO, Chili).

possede une inclinaison aléatoire par rapport au plan de D’écliptique. Au fur et & mesure de
leurs passages autour du Soleil, leur orbite évolue. Si elles entrent dans la sphere d’influence
des planetes géantes, leur période peut diminuer fortement (< 200 ans) et elles deviennent des
cometes de la famille de Halley. Si leur excentricité augmente, elles peuvent étre éjectées hors
de notre systeme. Les cometes qui ont un aphélie au niveau de Jupiter orbitent dans le plan de
I’écliptique, avec une période inférieure a 20 ans viennent de la ceinture de Kuiper. Elles font

parties de la famille de Jupiter.

Au fur et & mesure de leurs révolutions autour du Soleil, elle perdent de la matiére : jusqu’a
~5% pour les cometes Halley et Encke. Les composés les plus volatils sont éjectés en premier
lieu : c’est le mécanisme de sublimation fractionnée. L’activité cométaire est gouvernée par la
sublimation de I’eau lorsque la comete est proche du Soleil et par celle du CO a des distances ou
la température ne permet plus la sublimation de HoO (> 3 UA). La comeéte la plus active jamais
observée ces derniers siecles a été la comete Hale-Bopp avec un dégazage de 1'eau de 103! mols!,

1 au moment du périhélie. Une croiite protectrice peut également se former,

soit ~300 tonness”
empéchant ainsi aux gaz de s’échapper. Ces cometes sont dites dormantes, car la crotite peut

céder et Iactivité reprendre.

Certaines comeétes peuvent aussi se fragmenter a cause, entre autres, des forces de marées
exercées par le Soleil et les planétes géantes. C’est ce qui est arrivé a la comete P/Shoemaker-
Levy 9. Elle s’est approchée de Jupiter en Juillet 1992, a moins de 1.5 rayon Jovien. Son orbite
en a été tellement perturbée qu’elle s’est fragmentée en une vingtaine de morceaux qui sont
tombés sur Jupiter en Juillet 1994. La comete C/1999 S4 LINEAR, elle, s’est tout simplement
désintégrée au moment de son périhélie, sous les yeux de dizaines d’astronomes qui I’'observaient
en Juillet 2000 (Fig. [CI0).
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Chapitre 2

L’interférométrie millimétrique

2.1 La Radio Astronomie

2.1.1 Un peu d’histoire

Pendan‘c des milliers d’années, I'astronomie s’est limitée & 1’observation du ciel dans
le domaine visible. Dans les années 1930, la fenétre s’est élargie a l'ultraviolet (UV) proche
et l'infrarouge (IR) proche. Les limitations étaient alors dues soit a I'atmosphere terrestre qui
bloque certains rayonnements, soit a la non-existence de détecteurs susceptibles de recevoir
certains rayonnements. Depuis, le développement de la technologie radio a permis d’étendre la
fenétre radio de 15 MHz (A =~ 20 m) a 1000 GHz (A ~ 0.3 mm).

En 1901, Gugliemo Marconi (fig. Z1]) et le professeur Ferdinand Braun réussirent & trans-
mettre des signaux par voie hertzienne & travers 'océan Atlantique, travaux récompensés par le
prix Nobel de physique en 1909. La télégraphie sans fil était née et jetait les bases de la radio-
astronomie. C’est en 1932 qu’un ingénieur de AT&T Bell Labs, Karl Jansky (photo en fig. 22)),
qui étudiait les sources de bruit dans les communications radio a 14.6 m de longueur d’onde,
découvrit un signal dont la fréquence d’apparition était égale a la durée d’un jour sidéral (23 h
56 min). Cette corrélation était la preuve de la nature extra-terrestre de ce signal. Il s’agissait en
fait du rayonnement émis par le centre de notre galaxie. Une cartographie de ce rayonnement a
été réalisée par un amateur, Grote Reber, entre 1940 et 1944, grace a une antenne de 9.75m de
diametre (figure Z3), qu’il fabriqua lui-méme. C’est pendant la seconde guerre mondiale, alors
que les technologies radio et radar se développait a des fins militaires, que le rayonnement radio

du Soleil a été découvert quasiment simultanément par Reber, Southwork (Bell Labs) et Hey
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Figure 2.1 — Gugliemo Marconi et son emet- Figure 2.2 — Karl Jansky et I'antenne ob- Figure 2.3 - Le

teur avec lequel il envoya des signaux radio servant a 22 MHz avec laquelle il détecta le télescope de  Reber

sur de longues distances dés 1895. premier signal radio extra-terrestre en 1932. (1937) qui a cartogra-
phié I'émission radio de
notre Galaxie.

(British Army Operations Research Group). A la suite des progres importants réalisés pendant
la guerre dans le domaine des antennes et des récepteurs radio, la radioastronomie connut une
grande expansion au cours des années 50, et permit depuis de nombreuses découvertes astro-
nomiques, telles que la premiere détection d’une raie de I’hydrogéne atomique provenant de

I’espace, par Ewen et Purcell, en 1951.

En 1965, Arno Penzias et Robert Wilson notérent que quelque soit la direction dans laquelle
une antenne était dirigée, un signal rémanent était observé : le fond cosmologique, ce rayonne-
ment fossile provenant du Big-Bang, prédit depuis les années 40. Cette découverte, qui confirma
I’hypothese du Big-Bang, leur valut le prix Nobel de physique en 1978. Par ailleurs, depuis les
années 30, les pulsars, des étoiles a neutrons trés magnétisées en rotation rapide, étaient prédits
par la théorie de I’évolution stellaire. Ils furent observés pour la premiere fois par Bell-Burnell et
Hewish en 1968. Ce dernier obtint le prix Nobel de physique en 1974 pour cette découverte, en
collaboration avec Sir Ryle pour ses travaux sur les techniques d’imagerie a synthese d’ouverture
(imagerie radio par interférométrie).

Par ailleurs, Charles Townes, qui avait recu le prix Nobel de physique en 1964 pour la co-
découverte des masers et des lasers, et qui avait mis son expérience au profit des instruments de
radioastronomie, détecta pour la premiere fois des raies provenant de molécules interstellaires
(H20 et NHy2) en 1968 avec ses collaborateurs. Le monoxyde de carbone interstellaire, ’espece la
plus abondante dans le milieu interstellaire apres ’hydrogene moléculaire, fut découvert 2 ans
plus tard par Arno Penzias, Robert Wilson et Keith Jefferts. Et c’est en 1973 que les raies a
18 cm du radical OH ont été découvertes dans la comete Kohoutek, avec le radiotélescope de

Nangay. La radioastronomie cométaire était née.

2.1.2 Grandeurs utilisées en radioastronomie
2.1.2.a La brillance spectrale B,

C’est la quantité d’énergie rayonnée par une source, par unité de surface (de la source), par

unité de fréquence et par unité d’angle solide. Elle s’exprime en Wm™2 Hz ! sl
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2.1.2.b La densité de flux spectral S,

C’est la quantité d’énergie regue par le radiotélescope, par unité de surface (de ’antenne) et

par unité de fréquence. Elle s’exprime en Wm™2Hz!.

S, = / B, dS. (2.1.1)

source

2.1.2.c La température de brillance T

D’apres la loi de Planck, un corps noir de température 1" rayonne a la fréquence v la quantité

d’énergie suivante :
2031

B = __ -
v 2 ehv/kT _71°

(2.1.2)

ot h est la constante de Planck (h = 6.6310734Js), c est la vitesse de la lumiere (c = 3108ms!),
et k est la constante de Boltzmann (k = 1.38 1023 J K1) Pour une source quelconque de brillance
B,, on définit sa température de brillance comme étant la température du corps noir émettant
le méme B, :
B,(Ty) = B, . (2.1.3)
corps noir dource observée

En radioastronomie, c’est la température de brillance qui est utilisée pour caractériser une source.

De plus, dans le domaine d’application de ’approximation de Rayleigh-Jeans (hv < kT'), on

2kT \2B,
~Z ST = )
b7 ok

(2.1.4)

2.1.3 Description d’une antenne radio (sub-)millimétrique

Le principe de la radioastronomie est d’observer les raies électromagnétiques grace a des an-
tennes collectrices. Une antenne est composée d’un miroir primaire (surface collectrice) qui ren-
voie le signal incident vers un miroir secondaire qui concentre le signal dans un cornet débouchant
sur un guide d’onde qui distribue le signal vers différents récepteurs, puis vers les détecteurs ou

le signal est intégré sur le temps, numérisé puis enregistré.

2.1.3.a La surface collectrice

La plupart des antennes millimétriques possedent une surface collectrice dont la forme est un
paraboloide de révolution. Son réle est similaire a celui du miroir primaire d’un télescope optique :
il transforme ’onde plane incidente provenant de la source observée en une onde sphérique et la
renvoie vers un réflecteur secondaire. Ce dernier concentre cette onde de facon a ce qu’elle puisse
ensuite se propager dans un guide d’onde. Le réflecteur primaire est caractérisé par son diametre
d’ouverture D. Le matériau utilisé pour sa fabrication dépend de la longueur d’onde a laquelle
est destinée I'antenne. En effet, pour obtenir un bon rendement, il faut que la surface approche sa
forme théorique a /20 pres, et qu’elle soit un bon conducteur, avec le moins de pertes ohmiques.

Pour des observations en millimétrique, on utilisera donc un matériau métallique précis & 10 ™% m
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Figure 2.4 — Vue aérienne du radiotélescope de Nangay (Cher, Figure 2.5 — Antenne de 30 m de I'lRAM

France). Le réflecteur primaire, un plan mobile de 200 m x40 m, ren- (Pico Veleta, Espagne). La forme et la

voie les ondes centimétriques vers le secondaire, un miroir sphérique . . ‘
disposition de ses réflecteurs sont de type

fixe mesurant 300 mx35m situé a 460 m du premier, qui les focalise C .
assegrain

en son foyer, ol sont placés les récepteurs.

(exemple de 'antenne de 30 m de 'TRAM, fig. ZZH), et pour un radiotélescope observant des raies

a A ~ 20 cm, un maillage centimétrique suffira (c’est le cas du radiotélescope de Nancay, fig. E4)).

2.1.3.b Le diagramme de puissance P(0, ¢)

En émission, la puissance rayonnée par une antennes radio dans une direction correspond a

la moyenne temporelle du flux du vecteur de Poynting §> dans cette direction :
— . 9
P(6,¢) = ||(S )|l ccsin“0 (2.1.5)

Or, le théoreme de réciprocité nous indique que les diagrammes de rayonnement d’antenne en
émission et une antenne en réception sont équivalents. Donc, une antenne recoit différentes
quantité de puissance depuis différentes directions selon P (6, ). On utilise plus fréquemment le

diagramme de puissance normalisé

Pn(ev 80) = P(9, @)/Pma:t- (2.1.6)

2.1.3.c Le gain directionnel g(0, ¢)

Il représente la sensibilité de I’antenne dans la direction (6, ¢) :

P(0, )
= 4ﬂ P(0, ) dQ’

9(0,¢) = (2.1.7)

Ce gain correspond a la figure de diffraction, c’est-a-dire la transformée de Fourier de I'ouverture

du réflecteurtd.

!démonstration en Annexe A1l p.
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vers les récepteurs

Figure 2.6 — Diagramme de puissance d'une antenne

2.1.3.d Le lobe principal

D’apres la formule du gain directionnel 2T, on définit le lobe principal de antenne comme

étant la portion angulaire comprise entre les 2 premieéres annulations (ou minima relatifs) de g.

2.1.3.e L’angle solide de I'antenne

C’est I'angle solide sous lequel 'antenne peut détecter un signal :

Q1 = [{ Pu(0, p)d02. (2.1.8)
A7

2.1.3.f L’angle solide du lobe principal (main beam, MB)

C’est I’angle solide sous-tendu par le lobe principal (MB) :

Q= H P, (0, )d€. (2.1.9)

MB

2.1.3.g L’angle solide du lobe avant (forward beam)
C’est I’angle solide sous-tendu par les 27 steradians situés a I’'avant de ’antenne :

Qp = ﬂ P, (0, )dA. (2.1.10)

27 avant

2.1.3.h L’efficacité du lobe (beam efficiency)

C’est la fraction de puissance regue qui entre dans le lobe principal :

Qs

=—. 2.1.11
- (21.11)

€M
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Plus une antenne recoit de la puissance dans son lobe principal, plus ’antenne est directive, et

plus elle est sensible.

2.1.3.i L’efficacité du lobe avant (forward efficiency)

C’est la fraction de puissance regue qui entre dans le lobe avant :

— fooE 2.1.12
nf = ko 0 ( )

ol kg est le facteur de pertes ohmiques de 'antenne. Cette efficacité, déterminée par étalonnagge

sur une source dont on connait le flux exact, rend compte des différentes pertes de I’antenneld.

2.1.3.j La résolution angulaire

Taille angulaire que ’antenne est capable de résoudre. Il s’agit en fait de la largeur a mi-
hauteur du lobe principal : 1.2)\/D. Ainsi, pour obtenir la méme résolution, une antenne qui
observe dans le centimétrique devra avoir une envergure de 10 a plusieurs centaines de metres,
alors que pour une antenne sub-millimétrique une envergure de quelques metres a quelques
dizaines de meétres suffira. A titre d’exemples, le radiotélescope de Nancay (Fig. E4) possede un
miroir primaire de 200 mx40 m et observe & 11 cm avec une résolution de 4’ x 20’ (en ascension
droite et déclinaison respectivement), et ’antenne de 30 m de diametre de 'TRAM (Fig. ZH)

permet ’observation de raies & 1 mm avec une résolution de 9”.

2.1.3.k La surface collectrice effective

Prenons une source ponctuelle de densité de flux S (W Hz™! m™2). P est la puissance recue par
unité de fréquence (W Hz!) par I'antenne qui observe cette source. On définit alors la surface
collectrice effective :

A, =P/S (2.1.13)

La surface collectrice effective est liée au lobe de 'antenne par la relation suivanteH :

A Qp =\ (2.1.14)

2.1.3.1 Le rendement en surface

C’est le rapport entre la surface effective et la surface géométrique de l’ouvertureﬁ :

‘= T D2jg

“Dans la littérature, on trouvera également cette quantité désignée par le symbole np (Rohlfs et Wilson, 2000)
ou encore Beg dans certains manuels de calibration de 'TRAM.

3Cette quantité est également désignée par F.g dans les manuels de calibration de PIRAM.

4démontrée en Annexe A p

®Le rendement en surface est aussi désigné par n4 dans [Rohlfs et Wilsor! (2000)
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2.1.3.m La température d’antenne T4
La puissance regue par une antenne, sans pertes et hors de I’atmosphere terrestre, est :

1
Wdv = S A, [ B0, ) Pu(0,0)d2 dv (2.1.15)

MB

Le facteur % correspond au fait qu’une antenne n’est en général sensible qu’a une seule polarisa-

tion de 'onde. Par ailleurs, le théoreme de Nyquist nous montre que la puissance rayonnée par

intervalle de fréquence par une antenne est :
W =kT (2.1.16)

Le théoreme de réciprocité nous permet donc de définir une température T4 telle que

Ae
Ta=% hg B, (0,¢) Po(0,¢)d0 (2.1.17)

Or, d’apres (Z13)) et II4), B,(0,¢) = i—';Tb(O,go) et A, = %. Donc :

Ty = QLA [ 10, ¢) Pa6, 0)d0 (2.1.18)

2.1.3.n  Mesure de la température de brillance

En réalité, la puissance recue par I’antenne ne contient pas que le rayonnement de la source,
mais également le fond du ciel (T¢e1). De plus, le rayonnement de la source est absorbé en partie
par 'atmosphere terrestre, selon une loi exponentielle dépendant de son opacité au zénith g et

de la masse d’air traversée par le rayonnement :
A = 1/sin(élévation de la source). (2.1.19)

Une phase d’étalonnage lors des observations est nécessaire pour ne garder que la puissance qui
vient de la source observée. Pour cela, le réflecteur secondaire s’oriente dans différentes positions

pour observer alternativement la source (position ON) et a coté de la source (position OFF) :

Tnesurée = (T;; e 4™ +Tciel) — (Tie1) (2.1.20)
——
ON OFF

ou 717 est la température de brillance de la source hors atmosphere. Cette température n’étant
pas corrigée des pertes, elle est donc dépendante du télescope utilisé. On calcule ensuite T, qui

est la température d’antenne corrigée des pertes :
Ty =n¢ Th. (2.1.21)

Cette température d’antenne est celle que mesurerait une antenne sans pertes et a I'extérieur de

I’atmosphere terrestre. C’est la température d’antenne de la formule E.T.T8 Donc en fait :

T, = ﬂ Ty(0, ) Pu(0, 0)d (2.1.22)
QA MB
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filtre passe-bande mélangeur filtre passe-bande

vy Av/2 v, Av/)2
signal

oscillateur local

Figure 2.7 — Shéma des étapes qui composent un récepteur hétérodyne.

En supposant la température de brillance uniforme, T3(0, ) = T3, on a :

T
Th= o> [ Pal0.9)d = 2T, (2.1.23)
QA MB

Finalement :
TA =eyp Tp (2.1.24)

En résumé, on obtient la température de brillance d’une source, indépendante du télescope utilisé
ainsi :
T, = 2 (2.1.25)
€M

2.1.3.0 Les récepteurs

Le role d’un récepteur est de collecter le signal qui a été focalisé par les réflecteurs et de
I’amplifier. Or, il n’existe pas de dispositif permettant d’amplifier une onde de fréquence radio
(> 100 GHz). 1l a donc fallu développer des récepteurs hétérodynes, qui diminuent la fréquence
du signal (~ 100 MHz) avant de amplifier. La figure 7 décrit les éléments qui composent un

récepteur hétérodyne.

¢ le mélangeur (composant non-linéaire comme une diode) superpose 'onde incidente & celle
de Doscillateur local (v o). Le signal résultant est composé de plusieurs fréquences, dont

v+uroetrv—ruo.

¢ le deuxieéme filtre passe-bande sélectionne les fréquences v telles que
v — Av/2 < |v —vol| < yf + Av/2. (2.1.26)

VF, appelée la fréquence intermédiaire, est une fréquence plus facile a transporter et a
amplifier. Le signal contenu dans la gamme vjg + Av/2 est composé des signaux qui étaient
situés dans les bandes v o — v £ Ar/2 (LSB : Lower Side Band) et v o + v + Av/2
(USB : Upper Side Band) :

I(t) oc cos(2m(v — vo)t + ¢ — o)) (USB) (2.1.27)
1(t) o cos(2n(mo — V)t — 6+ 610)) (LSB) (2.1.28)
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ou ¢ et ¢ sont respectivement les phases du signal incident et de 'oscillateur local. Les

2 bandes sont différenciées grace a I'opposition de phase des signaux qui les composent.

¢ un récepteur sensible aux 2 bandes est dit Double Side Band, et un récepteur sensible a

une seule bande, Single Side Band.

¢ finalement, le signal peut étre amplifié et transmis aux détecteurs.

2.1.3.p Les détecteurs

Pour la spectroscopie, les types de détecteurs les plus couramment utilisés sont les batteries

de filtres, les autocorrélateurs et les spectrometres acousto-optiques (SAO).

¢ Les batteries de filtres sont historiquement les premiers détecteurs utilisés en radioastro-
nomie. Chaque filtre est une unité indépendante qui recoit en entrée la totalité du signal
provenant de l'antenne et qui ne laisse passer qu'une certaine gamme de fréquences. En
mesurant la puissance a la sortie de chaque filtre, on peut reconstituer le spectre de 'onde

incidente.

o Les autocorrélateurs sont les spectrometres les plus couramment utilisés, car ce sont les
premiers a avoir fourni une tres haute résolution spectrale. Le principe est de séparer le
signal qui arrive sur le spectrometre en deux faisceaux, en retarder un, puis de les corréler
entre eux. La transformée de Fourier du signal obtenu fournit le spectre de puissance du

rayonnement.

o Les SAQO, développés a une époque ou les autocorrélateurs fournissaient des bandes de
fréquence relativements étroites, peuvent couvrir des bandes de plusieurs GHz. Le signal
incident vient faire vibrer un cristal, entrainant une variation de I'indice de réfraction de
ce dernier. Un laser dirigé vers ce cristal est diffracté par les modulations de L’angle de
déviation étant proportionnel a la fréquence de 'onde incidente, la figure de diffraction

ainsi obtenue est le spectre de puissance de cette onde.
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2.2 Principe de l'interférométrie

Considérons une source électromagnétique S. Nous ne nous intéresserons qu’a la compo-
sante quasi-monochromatique de fréquence v = ¢/A. Le champ électromagnétique produit a la

—
fréquence v a une amplitude complexe A, .

2.2.1 Le principe de Huygens-Fresnel

Le principe de [Huygend (1678) nous dit que chaque point P du
front F de 'onde émise par S agit comme une source qui rayonne
une onde sphérique de centre P (Fig. Z8). Apres un temps dt,
Ienveloppe des ondelettes (celle située en aval de 'onde incidente)
constitue le front de 'onde a t + dt. [Fresnel (1816) a formalisé
et complété ce principe en postulant que les ondelettes émises se
propagent avec la méme amplitude et la méme phase que l'onde
incidente au point P. Un élément de surface d’aire do autour d’un

point P quelconque du front d’onde rayonne une onde sphérique

dont 'amplitude complexe en un point M quelconque de 'espace,

Figure 2.8 — lllustration du prin- est de la forme
i H . . v
cipe de Huygens okl PN

1%

[[PM ]|
ot A (P) est 'amplitude complexe du champ en P, et k = 27 /\. Ainsi, le champ créé en un
point M quelconque de I'espace est la somme des ondelettes créées par le front d’onde (eq. EZZT)

et s’exprime ainsi :

. ., —kPM|
F [P

2.2.2 Forme de 'onde observée

Plusieurs simplifications peuvent étre faites :
1. La source observée étant située a tres grande distance, on peut ramener ’étude de son

champ g a I’étude de la distribution de brillance sur la sphere céleste S (de rayon HITH)

—_— —

dans laquelle il n’y aurait aucun autre rayonnement. On appellera cette distribution &, (R )

2. Pour la méme raison, on peut se placer dans 'approximation paraxiale : le rayonnement se
propage le long de la ligne de visée, et on assimilera la sphere céleste autour de la source

a un plan (plan du ciel).

3. De plus, considerant que cette sphere est vide, on peut appliquer le principe de Huygens-
Fresnel (eq Z22).
Le champ créé en un point de 'espace localisé par U est donc :
—2miv||R -] /e

ﬁ(ﬁ):/g(ﬁ)e_)—da (2.2.3)
s IR — ||
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— —
Pour plus de simplicité, on associe aux champs E,, et &, les grandeurs complexes E,, et &,.
L’équation se réécrit donc ainsi :

s —
/ N 6—27rzz/||R —u’l|/e
S

E, ()= | &R — 2.2.4
(@) T (22.4)

2.2.3 Fonction de cohérence spatiale de I'onde

Le produit de corrélation de onde entre 2 points localisés par u; et U est défini par :

V(o w)) = (E,(ar) - B, (1)) (2.2.5)

Remplacons E,, par son expression donnée par I'équation E224 :
~2miv|[Ry 1 ||/e L2miv|Ry —iz |/

— —
Ry —uay || |IR2 — aa ||

v, (1) = <ﬂ £,(R1 )&, (Ry )< d01d02> (2.2.6)

Or, le rayonnement produit par une source astronomique n’est pas spatialement cohérent, donc
H e _> H H . . . N N
<E,,(R1 )EL(Re )> = 0 pour Ry # Ry . Cette simplification nous amene a :

e~ 2miv|R /e p2miv|R 2 /e

— —
R —uw’l R —uf

v @) = [ (E®F) IR] o (227

On définit :
— =
o le vecteur unitaire s° = R /||R ||
). s , — 5 572
o l'intensité observée B,(s") = ||R || <\5,,(R )| >
La grande distance a laquelle se trouve la source observée nous permet de remplacer I’élément de

la sphere céleste do par R2dS2, et de négliger les termes en u/R. L’équation ZZ7 devient alors :

V(i ) = / By (F) e~2ms (0 =) fe o) (2.2.8)

Il est important de noter que ce produit de corrélation ne dépend que du vecteur reliant les
points 1 et 2, et non de la localisation exacte de ces points. Il est inutile de mesurer V, pour
toutes les couples de points du plan : on peut déterminer toutes les propriétés de corrélation du
champ produit par la source en fixant le point 1 et en faisant bouger 2 autour de lui. V, est la

-
fonction de cohérence spatiale du champ E ,,.

Un interférometre est un instrument concu pour mesurer cette fonction
de cohérence spatiale, aussi appelée Visibilité.
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2.3 Calcul de la distribution de brillance d’'une source a partir des
visibilités
Une caractéristique de 1’équation est que 'on peut, dans une certaine limite, 'inver-

ser, c’est-a~dire exprimer B, en fonction de V,. Plusieurs conditions sont nécessaires pour que

I’inversion soit possible.

2.3.1 Conditions nécessaires a l'inversion
2.3.1.a Les mesures sont confinées dans un plan

On peut choisir de réaliser toutes les mesures dans un plan tel que les vecteurs u; et Uy
soient coplanaires. On appellera un tel plan le plan wv. Par soucis de simplicité, on exprimera les
coordonnées dans ce plan en unités de longueurs d’onde. Ainsi, u;’ — 1z’ = (\u, Av, 0). Dans ce
méme systéme de coordonnées, le vecteur unitaire s  a pour coordonnées (I,m, m)
L’équation devient alors :

o~ 2mi(ul-+vm)
Vo (u,v,w = 0) = [{ By(l,m) ————=dldm (2.3.1)

V1—12 —m?2
Cette nouvelle équation est explicite : la fonction de cohérence V, (u,v,w = 0) est la Trans-
formée de Fourier (TF) de I'intensité modifiée B, (I,m)/v/1 — 12 — m2. On sait donc sous quelles

conditions cette relation peut s’inverser et donner B, en fonction de V.

2.3.1.b La source observée est entierement située dans une petite région du ciel

Si la totalité du rayonnement observé provient d’une toute petite partie de la sphere céleste,
alors V1 — 12 —m?2 ~ 1, et I’équation EZ31] devient :

Vi (u,v) = ff By (1, m) e~ 2™ W+vm) qp dm, (2.3.2)

qui s’inverse ainsi :

B,(l,m) = ff Vi, (u, v) €2 W) gy, dy (2.3.3)

Ainsi, pour déterminer l'intensité d’une source, il suffit de connaitre les visibilités Vu et Vo.

Cependant, plusieurs effets viennent se greffer a cette (trop belle) équation.

2.3.2 Problemes dus a I’échantillonnage discret

Il est impossible de connaitre les visibilités pour tout le plan uwv, cela nécessiterait une infinité
d’antennes. Les visibilités ne sont échantillonnées que pour un nombre limité de couples (u,v). On
définit alors la fonction d’échantillonnage S(u,v), qui vaut 1 si le couple (u,v) a été échantillonné

et 0 sinon. Cette fonction est également appelée couverture du plan uv ou couverture uv.
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L’intensité B que 'on peut calculer est dégradée par I’échantillonnage discret, et au lieu de
calculer la TF de V,,, on calcule celle de V,, S :

B2(1,m) = ff Vy (1, v) S (u, v) 2T gy dy (2.34)
BP =TF(V,-S)
= TF (V,) ® TF (S)
—B,®D (2.3.5)

ol ® représente le produit de convolution et D le lobe sale. B,P est appelée image dégradée ou

sale (dirty map). On peut remonter & B, en déconvoluant B par D.

Ainsi, plus le nombre des couples (u,v) échantillonnés sera grand, plus S se rapprochera de

la fonction unité, et plus B,P sera proche de B,,.

2.3.3 Effet de la forme du lobe primaire

Le signal issu d’un interférometre est également affecté par la forme du lobe primaire
(§ ZT3.d)), et, en supposant que l'interférometre est composé d’antennes identiques, la formule
.32 devient alors :

Va(u,0) = [{ gu(t,m) By (1, m) e=270+0m) g dim (2.3.6)

ou g,(l,m) est le gain directionnel de 'antenne & la fréquence v dans la direction du point de

coordonnées (I, m) dans le plan du ciel.

Apres la déconvolution de I'image dégradée par le lobe sale, on obtient donc g, (I, m) B, (I, m),

qu’il faut diviser par le lobe g, (I,m) pour obtenir la carte de la distribution de brillance B,,.

2.4 L’interférométrie en pratique

Habituellement, pour chaque observation, on définit un centre de phase s, qui est localisé
au centre de la source. Ainsi, on associe & chaque vecteur s  (définit au §ZZ3)) le vecteur
o =35 —8§),ou o appartient au plan du ciel. Comme il a été vu au §LZI c’est le vecteur
qui sépare les 2 antennes qui est important. On le nomme ligne de base et on le note E) On
exprime généralement la ligne de base en unités de longueur d’onde. Dans ce cas, elle est notée
l;) = g. L’équation se réécrit alors ainsi, en tenant compte du §233 :

V,(b) = / 9,(7) B, (3)e~2™7 x40 (2.4.1)

2.4.1 Couverture uv

Les différentes lignes de base sont repérées dans un systéme de coordonnées (u,v,w). w est
le long de la ligne de visée (selon sq’), le plan (u,v) est normal & Sp°, u pointe vers l'est et v vers
le nord. Ce repere étant lié a la source, les coordonnées d’une ligne de base varient avec le temps

a cause de la rotation terrestre.
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Pour déterminer les coordonnées (u, v, w) d’une ligne de base, on a besoin de calculer d’abord
la position relative des antennes dans un repere fixe (X,Y, 7). Dans un repere équatorial, les
axes (X), (Y) et (Z) ont les coordonnées suivantes :

H=0 H = —¢"
(X) (Y) (2) { 5 = 90° (2.4.2)
ou H est I'angle horaire de la source et d son élévation. Dans le repere (X,Y,Z), la ligne de base

—
by a les coordonnées suivantes :

X cos . sin& — sin & cos & cos &

b
Y\| = X cos & sin & (2.4.3)
7 sin .Z sin & + cos £ cos & cos o

ou b est la distance entre les 2 antennes, .Z est la latitude de l'interférometre, & 1’élévation de
la ligne de base et &7 son azimuth. L’azimuth est I'angle, compté positivement vers I’Est, entre
le Nord et la ligne de base. L’élévation de la ligne de base est ’angle que fait la ligne de base
avec I’horizon local de la 1°™ antenne. Pour un interférométre qui ne s’étend que sur quelques
kilometres au maximum sur sol plat, cette élévation est presque nulle. Elle ne devient importante
que pour le VLBI (Very Long Baseline Interferometry), dont les antennes sont réparties aux 4

coins de la Terre.

—
Dans le systeme (u,v,w), la ligne de base by aura les coordonnées suivantes :

u sin Hy cos Hy 0 X

N

by = |v| = |[—sindgcos Hy sindgsin Hy cosdg| |Ya (2.4.4)
w cosdgcos Hy —cosdpsin Hy sindg| | 2y

ou Hy et §y sont respectivement 1’angle horaire et la déclinaison du centre de phase. Notons que

dp est fixe mais que Hy varie avec le temps :

H() = LST — Q) (245)
ou LST est I’heure sidérale au moment des observations et ag 1’ascension droite du centre de
phase.

Calculons explicitement les coordonnées u et v :

u = X, sin Hy + Y, cos Hy (2.4.6)
v = —X, sindg cos Hy + Y, sin &g sin Hy + Z), cos dg (2.4.7)
= —sindg (X cos Hy — Yy sin Hy) + Z) cos (2.4.8)
élevons-les au carré :
u? = X; sin® Hy + Y)\2 cos® Hy + 2X,Y) sin Hy cos Hy (2.4.9)
(v — Z) cos 50)2 = sin? &y (X cos Hy — Yy sin HO)2 (2.4.10)
(v — Zy cos 8p)?

s = Xf cos® Hy + Yf sin? Hy — 2X,Y, sin Hy cos Hy (2.4.11)
0
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Figure 2.9 — Exemple de couverture uv. C'est celle ob- Figure 2.10 — Lobe sale associé a la couverture uv

tenue lors des observatoins de la cométe Hale-Bopp 2 présentée ci-contre. Les isocontours sont représentés en
I'Interférometre du Plateau de Bure le 11 mars 1997. traits pleins pour 1%, 10%, 20%, 50% et 90% du maxi-

mum central, et en pointillés pour -1% et -10%.

et additionnons les équations et 2411 :

(v — Z) cos 50)2

sin2 50

u? + = X3+Y? (2.4.12)

L’équation décrit, dans le plan uv, une ellipse de demi grand axe \/Xi + Y)\2 et de demi
petit axe sindpy/ X3 + Y. Cette ellipse est centrée sur Paxe v, au point (u,v) = (0, Z) cosdp).

La portion d’ellipse que forme chaque ligne de base augmente avec le temps d’observation : plus
on observe longtemps, plus la couverture uv sera importante. Notons également que, puisque
(g, By) est une fonction réelle, sa TF, V,,, possede la propriété de symétrie centrale : V,,(u,v) =
Vo, (—u, —v). Ainsi, ce n’est pas 1, mais 2 arcs d’ellipse qui sont créés par la ligne de base l;) La

figure montre un exemple de couverture uv.

Plus on observe longtemps une source, meilleure sera la couverture uv, et plus la
carte de distribution de brillance résultante sera fidele a la réalité.

2.4.2 Réalisation d’une carte a partir des visibilités

Ici, on supposera que nous disposons de visibilités déja étalonnées. Ces visibilités représentent
la TF de la distribution de brillance de la source, échantillonnées aux points (u,v) localisés par

la couverture uv.
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2.4.2.a Des visibilités a I'image sale

La premiére étape consiste & calculer 'image sale B, qui représente la TF de V - S. Pour
des raisons de temps de calcul, on utilise généralement un algorithme de Transformée de Fourier
Rapide (FFT ou Fast Fourier Transform). Cette méthode nécessite que la fonction a transformer
soit échantillonnée sur 2" points (n quelconque), régulierement espacés dans le plan de Fourier.
Il faut donc estimer par interpolation, les visibilités aux points qui ne sont pas échantillonnés.
Pour cela, on convolue V - S par une fonction G dite « de grillage » (une gaussienne ou un sinus
cardinal apodisé par une gaussienne car ces fonctions ne dégradent pas trop linformation), et

on calcule les valeurs correspondant aux noeuds de la grille. La fonction ainsi obtenue est :

Vo=G®(V-5) (2.4.13)
Or,
TF(V,) = TF(G) - TF (V - S) (2.4.14)
= TF(G) - BY (2.4.15)
H p_ TE,) (2.4.16)
TF(G)

Ainsi, en effectuant la TF de V,, et en la divisant par la TF de G, on peut calculer I'image sale

de la distribution de brillance de la source.

2.4.2.b De I'image sale a I'image propre

Rappelons (cf. eq. EZ34) que 'image sale BP est le produit de convolution de I’image propre
B (la distribution de brillance de la source observée) par le lobe sale D (la TF de la fonction
d’échantillonnage S). Pour remonter jusqu’a I'image propre, il faut donc déconvoluer B par D.
Or, la déconvolution n’est pas une opération mathématique directe, et nécessite donc de connaitre
par avance quelques informations sur le résultat a obtenir. Cette étape de nettoyage de I'image
sale emploie généralement ’algorithme CLEAN développée par [Hoghom (1974). Cet algorithme
repose sur une décomposition de I'image de la source en une somme de source ponctuelles,
chacune ayant sa propre intensité. A I'image sale, on soustrait la réponse sale de l'interférometre
a une source ponctuelle d’intensité donnée. Quand il ne reste presque plus rien sur I'image
sale (il ne reste rien au-dessus d’un certain seuil, fixé par I'observateur), la somme des sources
ponctuelles nous donne I'image de la source. Voici le détail de ’algorithme. deux cartes lui sont

nécessaires : la carte des résidus et la carte des sources ponctuelles.
1. Initialiser la carte des résidus a I'image sale
2. Initialiser la carte des sources ponctuelles a zéro
3. Localiser dans la carte des résidus, le point P d’intensité maximale I,,, (en valeur absolue)
4

. Ajouter dans la carte des sources ponctuelles une fraction v de cette intensité au point P

(v est appelé le gain de boucle ou loop gain)
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8.

. Soustraire & la carte des résidus le produit du lobe sale par 71, (ce qui est équivalent a la

réponse sale de U'interférometre & une source ponctuelle d’intensité v1,,)

Si I'intensité maximale de la carte des résidus est supérieure au seuil fixé par I'observateur,

retourner au 3.

Convoluer la carte des sources ponctuelles par le lobe propre (une gaussienne a 2 dimensions

ajustant le lobe principal du lobe sale).

La somme de cette carte convoluée a la carte des résidus constitue I'image propre.

Cet algorithme possede plusieurs inconvénients :

o seule le quart interne de l'image peut étre nettoyé correctement a cause des nombreux

lobes secondaires du lobe sale.

¢ les choix du lobe propre, du gain de boucle et du seuil seront déterminants quant au résultat

final.

¢ il produit ainsi une solution non unique, fortement dépendante des parametres fixés par

I'observateur.

Il existe d’autres algorithmes, dont la plupart ne sont que des variations autour de CLEAN.

Une méthode radicalement différente existe cependant : la méthode du maximum d’entropie,

dite MEM (voir [Perley et all, 1989, chap. 8). Cette derniére, moins répandue dans le milieu de

la radioastronomie que dans les autres longueurs d’onde, possede elle aussi ses qualités et ses

défauts, si bien qu’il est difficile de dire avec certitude laquelle est meilleure. D’ailleurs, certains

algorithmes sont des hybrides de ces 2 méthodes.

2.4.2.c Comment améliorer la couverture vv ?

Pour un interférométre composé de n antennes de diametre D, la couverture uv aura les

faiblesses suivantes :

¢ elle ne couvrira pas les petites lignes de base. En effet, en supposant que I'on puisse disposer

les antennes de facon adjacente, elles seront au minimum distantes de D. Les lignes de base
plus petites que D ne seront pas échantillonnées : en particulier le point (v = 0,v = 0) qui

représente le flux total de la source.

o des zones entieres ne seront pas échantillonnées. Un exemple en est donné en figure

On peut améliorer la couverture uv de 3 manieres :

o L’observation de la méme source avec une antenne unique permet de calculer le flux total

de la source, ce qui nous fournit le point (u = 0,v = 0). Cette mesure peut s’effectuer
avec les antennes de l'interférometre, mais au lieu de corréler les signaux entre chaque
couple d’antennes, on correle le signal de chaque antenne avec lui-méme. La simultanéité

des observations est tres importante pour les objets variables tels que les cometes.

Cumuler des observations avec des configurations d’antennes différentes permet de combler
les trous. Ainsi, les antennes des interférometres sont généralement montées sur des stations
disposées en forme de T ou de Y. Un transporteur est alors utilisé pour changer une

antenne de station. Le probleme de cette solution est que le changement de configuration
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d’un interférometre n’est pas une opération instantanée, et peut nécessiter jusqu’a une
journée de manceuvres pendant lesquelles les observations sont évidemment interrompues.

La simultanéité des observations n’est donc pas possible.

o Cumuler les observations avec celles d'un autre interféromeétre dont les antennes sont plus
petites, permet d’échantillonner les petites lignes de base. Les observations peuvent en
théorie se dérouler simultanément, mais pour des raisons de logistique, cette méthode
est délicate a mettre en place, a moins que les 2 interféromeétres ne dépendent du méme

organisme.
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Chapitre 3

Les cometes en spectroscopie radio

Ejoutil essentiel pour déterminer la composition des cometes est sans nul doute la
spectroscopie. Mais les molécules meres émettent essentiellement dans le domaine radio (raies de
rotation) et infrarouge (bandes de vibration). Or, jusqu’a il y a une vingtaine d’années, les astro-
nomes ne disposaient pas de télescopes leur permettant d’observer dans ces domaines de longueur
d’ondes. A quelques exceptions pres, les seules raies accessibles étaient les bandes électroniques
(émises dans le visible et ['ultraviolet) des atomes et des ions issus de la photodissociation des
molécules meres. Ainsi, pour déterminer la composition du noyau qui serait susceptible de donner
les produits dans les quantités observées, la méthode était tres indirecte. Il fallait développer des
modeles chimiques de photodissociation et/ou deviner quelle molécule pouvait étre a l'origine
d’une espece observée. L’avenement de la radioastronomie a donc considérablement simplifié la

tache des astronomes en offrant la possibilité d’observer directement les molécules meres.

3.1 Observations des molécules meéres

3.1.1 L’eau

L’eau est le composant le plus abondant des comeétes. Cette molécule nous sert de référence
pour déterminer la composition du noyau d’une comete. Or, 'atmosphere terrestre contient de
I’eau, elle est donc opaque aux raies de I'eau extra-terrestre. Pour observer I'’eau cométaire, on
peut observer les produits de la photodissociation de 1’eau (principalement le radical OH), les
bandes chaudes de 1’eau en infrarouge ((Weaver_ef_all, [1999), ou bien utiliser un satellite, qui se

soustrait de I’absorption atmosphérique.
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A T'heure actuelle, 3 satellites ont observé les raies rotationnelles de I'eau : ISO (Infrared
Space Observatory), SWAS (Submillimetre Wave Astronomy Satellite) et ODIN. Malgré 1'ob-
servation directe de cette molécule, il est délicat de remonter a la production de H5O, car elle
est trés abondante prés du noyau, et ses raies sont optiquement épaisses. Leur étude nécessite

de développer des modeles de transfert de rayonnements complexes.

3.1.2 Les autres molécules meéres

La chronologie des découvertes des molécules meres est présentée dans le tableau Bl (voir
aussi le tableau [Tl page @ pour un exemple de composition de noyau). Découvrir de nouvelles
molécules meres est une tache délicate. En effet, pour déterminer la composition d’un noyau
cométaire, des spectres a tres haute résolution sont nécessaires. Ceux-ci ne couvrant pas une
bande de fréquence tres large, il est presque impossible de découvrir une nouvelle molécule par

hasard pendant ’observation d’une autre molécule.

A partir des spectres des molécules meres, la composition du noyau, la température et la
vitesse du gaz dans la coma peuvent étre déterminées. Les méthodes employées seront décrites

au chapitre B

Année Comete Technique Molécules
1973 C/1973 E1 (Kohoutek) radio HCN?
1976 C/1975 V1 (West) uv Co, CS
1983 C/1983 H1 (IRAS-Araki-Alcock) radio NHs?
uv So
1985-1986 1P /Halley radio HCN, H.CO?
IR H,0, CO,
1990 C/1989 X1 (Austin), C/1990 K1 (Levy) radio H,CO, H,S, CHsOH
1996 C/1996 B2 (Hyakutake) radio NH;, HNC, CH3CN, OCS,
HNCO?
IR CHy4, CoHa, CoHg
1997 C/1995 O1 (Hale-Bopp) radio 0CS, HNCO, HC3N, SO.,

HCOOH, H2CS, NH>CHO,
HCOOCHs3s, CH3CHO

Tableau 3.1 — Molécules méres dans les cométes : chronologie des premiéres détections ((Crovisier et Bockelée-Morvar,
1999). Les points d'interrogation indiquent une premiére détection incertaine.

3.2 Observation du radical OH

En 1973, les raies a 18 cm du radical OH ont été observées pour la premiere fois dans la comete
C/1973 E1 (Kohoutek) (Biraud et all, 1974; Turner, [1974). Depuis, ce radical est réguliérement
observé dans les cometes qui passent a proximité du Soleil. En particulier, le radiotélescope

de Nancay a observé ces raies dans plus de 50 cometes (ICrovisier et all, 2002). Pour plusieurs
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raisons, ce radical est fréquemment utilisé pour déterminer le taux de dégazage de HoO. D’une
part, 85% de la photodissociation de la molécule d’eau dans la coma aboutit & la formation du
radical OH, qui est donc trés abondant dans la coma. D’autre part, le rayonnement UV solaire
excite ce radical, aboutissant a la création d’un maseIEI a 18 cm, dans le A-doublet de 1’état
fondamental de OH. Les raies ainsi produites (en émission ou en absorption, selon la vitesse
héliocentrique de la comete) sont fortes et facilement observables. Un autre avantage du radical
OH est qu’il est observable depuis le sol, et ’avantage de I'observer en ondes décimétriques est

que 'on peut le faire jour et nuit sans contraintes météorologiques.

3.3 Les observations cométaires en interférométrie radio

Bien que l'interférométrie radio se soit développée des le début des années 1980, son exploi-
tation pour I’étude des cometes reste encore marginale car les émissions cométaires sont le plus
souvent tres faibles (quelques mK). Comme le montre I'historique qui suit, a part pour OH,
il aura fallu attendre des cometes exceptionnelles telles que C/1996 B2 (Hyakutake), qui n’est

passée qu’a 0.1 UA de la Terre, ou la géante Hale-Bopp pour obtenir des cartes satisfaisantes.

3.3.1 Le Very Large Array (VLA)

Mis en route en 1980 au Nouveau Mexique (USA) par le National Radio Astronomy Obser-
vatory (NRAQO), le VLA est constitué de 27 antennes de 25m de diametre, dans une configu-
ration en Y fournissant des lignes de base jusqu’a 36 km, et il observe entre 74 MHz (400 cm)
et 50 GHz (0.7 cm). Cet interférometre a permis la réalisation des toutes premieres cartes radio
interférométriques pour la comete Halley en 1985 et 1986 (de Pater et all, 1986), ou les raies
a 18 cm de OH ont été cartographiées avec des résolutions de 60” et 120”. La comete Wilson
a été cartographiée avec succes dans les mémes longueurs d’onde en 1987, avec des résolutions
allant de 30” a 145” (Palmer_ef all, [1989). Des cartes similaires de OH dans la comete 1991 Al
(Shoemaker-Levy) en 1992 ont également été rapportées par [Palmer et all (1992). Des obser-
vations du continuum a 3.55 cm dans la comete Hyakutake en 1996 (IEernandez et all, [1997) et
a 0.7 et 1.3cm dans la comete Hale-Bopp en 1997 (de_Pater ef all, [1998) ont été tentées mais

n’ont abouti qu’a des limites supérieures.

3.3.2 L’interférométre de BIMA

L’interférometre de Berkeley Illinois Maryland Association (BIMA) est situé en Californie
(USA). Il est composé de 10 antennes de 6.1 m de diametre, avec des lignes de base pouvant
aller de 7m a 2km, et observe & 3mm (70-116 GHz) et 1 mm (210-270 GHz). Des observations
ont été tentées dans la comete Hyakutake (de Pater et all, 1997) en continuum & 2.7 mm, mais
avec le méme succes relatif que pour le VLA. Par contre, la comete Hale-Bopp a donné de tres
beaux résultats. Des cartes du continuum a 3mm ont été réalisées (Ide Pater et all, [1998). La
raie de HCN J(1-0) a 3mm (89 GHz) a été cartographiée ((Wright_et_all, 1998; Veal et _all, 2000;

!microwave amplifier by stimulated emission of radiation
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Figure 3.1 — Vue aérienne du VLA.(OD. Finley, NRAO and Associated Figure 3.3 — Photo du OVRO millimetre

Universities inc. array.

ISMQ.Q.d.U.e;LﬁLa.LI |2.0.Qd ainsi que les raies de CS J(2-1) a 98 GHz (IS.U.;Ld.&LﬂLuLI IZ0.0J.' et HCO™

J(1-0) & 89 GHz (qughx_aLaz] 1998).

3.3.3 VL’interférométre d’OVRO

L’interférometre d’Owens Valley Radio Observatory (OVRO) appartient au California Ins-
titute of Technology (Caltech) et est constitué de 6 antennes de 10m, avec 440 m de ligne de
base au maximum. Avec des récepteurs & 1 mm et 3mm, il a permis la cartographie des raies de
HCN J(1-0). HNC J(1-0) 4 89 GHz, DCN J(3-2) & 217 GHz, et HDO 217 — 215 & 242 GHz (Blake
et al.,11999) dans la comete Hale-Bopp. La comete 1999/S4 (LINEAR) a également été observée
avec cet instrument, mais ces observations n’ont abouti qu’a une limite supérieure (Hogerheijde
et al. @ en mode interférométrique pour la raie HCN J(1-0).

3.3.4 VL’interférométre du Plateau de Bure de 'l|RAM

Figure 3.4 — Vues du Plateau de Bure. La vue aérienne de gauche montre l'interférometre tel qu'il était lors des

observations (avec 5 antennes) et celle de droite I'instrument actuel, avec sa 6™ antenne.

L’interférometre de 1'Institut de RadioAstronomie Millimétrique (IRAM) est situé sur le

Plateau de Bure, dans les Hautes Alpes (France), & une altitude de 2560 m (voir Guilloteau
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et al. 11992 pour une description complete de linstrument). Cet instrument est actuellement
composé de 6 antennes de 15m (mais seulement 5 au moment des observations de la comete de
Hale-Bopp) et de récepteurs a 3mm (80-115 GHz) et 1 mm (210-250 GHz). Sa configuration en
T fournit des lignes de base de 61 m a 400 m. Des observations de la comete Hyakutake ont été
réalisées en 1996 en continuum (Altenhoff et all, [1999) et en spectroscopie, ces derniéres ayant
mené & la détection de CH3CN (Dutrey et all, [1996), ainsi que de CO J(2-1) et HCN J(1 — 0)
(Despois_et_all, [199€). La comete Hale-Bopp, qui est au centre de ma these, a été observée avec
succes en continuum (Altenhoff et all, [1999) (ces données ayant abouti & une estimation du
diametre du novau de la comete de 44.2 4+ 2.3 km) et en spectroscopie par notre équipe (Wink
et al.,[1999; Henry et all, 2003, 2002), ce qui constitue le cceur de mon travail. Cet interférometre

a également été utilisé en mode antenne unique et a permis la détection de nouvelles molécules :
SOs et HCOOH (Bockelée-Morvan_et_all, 2000).
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Chapitre 4

Présentation des observations de la
comete Hale-Bopp au Plateau de Bure

4.1 Hale-Bopp : une comeéte pas comme les autres ?

Découverte le 23 juillet 1995, la comete C/1995 01 (Hale-Bopp) a été en de nombreux
points la comete la plus exceptionnelle jamais observée. Sa taille gigantesque et son activité hors
du commun ont permis sa découverte 2 ans avant son périhélie, si bien que de nombreuses cam-
pagnes d’observations ont pu étre menées aboutissant a de grandes avancées dans la connaissance

de la physique cométaire.

L’activité de la coméete Hale-Bopp a été suivie pour 9 molécules entre aott 1995 et janvier
2002 (Biver_et _all, 1997, 1999, 2002; IColom et all, 1999) : OH, CO, CS, HyS, H,CO, CH35CN,
HCN, CH30H et HNC. Les détections de HCN a une distance héliocentrique de 6 UA, CH3OH
a 6.1 UA et CO a 14UA sont les plus lointaines jamais réalisées pour ces molécules dans une
comeéte. Avec un dégazage de I’eau au périhélie de 103! mol/s, Hale-Bopp a été I'une des cometes
les plus actives observée jusqu’a ce jour. Etant plus volumineuse que la plupart des autres
cometes (seule 95P /Chiron avec 150 km de diameétre la dépasse), elle présentait plus de surface

au Soleil, ce qui explique sans doute son activité.

Loin du soleil (r, > 3-4UA), c’est le CO qui dirige I'activité cométaire, I’eau la dominant
a des distances héliocentriques moindres. On connait ce phénomeéne depuis longtemps, mais

grace a la découverte précoce de la comete et a son activité particulierement importante, c’est la
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Figure 4.1 — Image du Pic du Midi le 14 avril Figure 4.2 — Image du Pic du Midi le 15 avril
1997. 1997.

premiere fois que ’on peut mesurer a quelle distance se passe la transition entre les deux régimes
, 2002).

Cette comete est également particulierement poussiéreuse. Le dégagement de poussieres a

commencé a des distance héliocentriques > 7UA, et peut-étre des 17 UA ( , M) Elle
présente le plus important rapport poussiere sur gaz mesuré dans les cometes. En effet, il est de
3 a 5 fois plus grand que pour la comete de Halley. A titre de comparaison, ce rapport vaut~ 5

pour la comete Hale-Bopp et ~ 0.01 dans le milieu interstellaire. Elle présente également le plus

7

fort taux de silicates et le plus grand facteur de surchauffage ( - isiel,

). L’éjection de grains particulierement petits (en tout état de cause, plus petits que ceux
relachés par les autres cometes) pourraient expliquer ces deux derniers phénomeénes (lm,
bond).

La comeéte Hale-Bopp a montré de nombreux jets de poussieres des sa découverte, mais on
suppose qu’elle devait en émettre des 17 UA. Un jet de poussiéres provient d’une zone du noyau
dépourvu de croiite protectrice d’ott peuvent s’échapper les grains. A cause de la rotation du
noyau, ces jets laissent un trainée en forme de spirale (cf. fig. Bl et EE2)). De nombreuses études
ont ainsi été menées sur ces jets, permettant de déterminer les parameétres concernant la rotation
du noyau : période de rotation, axe de rotation, précession. La longévité de 'activité de cette

comete a permis en outre d’étudier 1’évolution de la rotation au cours du temps.

Les jets de gaz sont le plus souvent combinés avec une éjection de poussieres. Des jets de CN

indépendants avaient été rapportés pour la premiere fois dans la comete de Halley par A’Hearn

et al. ). Pour la comete Hale-Bopp, des jets sans contrepartie poussiéreuse, de OH, NH, CN,

Cq et C3 ont été détectés par ), et parmi ces molécules, OH et CN présentent
des structures en forme de spirale. Mais il ne s’agissait que de molécules filles. L’existence de jets
spiraux de molécules meres avait été proposé par ﬁg ) afin d’expliquer celle des filles,
mais sans confirmation observationnelle. La détection de jets spiraux que nous avons réalisé
pour CO, une molécule mere, a donc été une grande premiere dans la physique cométaire.

Cependant, pour mettre en évidence des jets spiraux de molécules meres, qui, rappelons-le,
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émettent principalement dans le domaine radio, il aura fallu attendre I’avenement de techniques
d’imagerie radio a haute résolution telles que l'interférométrie. Les jets spiraux de molécules

meres ne sont donc peut-étre pas une spécificité de la comete Hale-Bopp.

4.2 La rotation du noyau

Pour I'étude de jets en rotation dans une atmosphere cométaire, ce qui est le coeur de mon
travail, connaitre I'orientation de l’axe et la période de rotation est une étape primordiale. Si en
1995, la présence d’une précession était avancée, I’axe de rotation de la comete Hale-Bopp était

remarquablement stable pendant la période autour du périhélie (Kidged, [1999; Lewitt, 1999)

Pour la détermination de la période de rotation, les différents auteurs convergent autour de

P = 11.3 h. Le tableau 1l résume les résultats publiés a ce jour.

Période [h] Dates Référence

11.35 £ 0.04 Fév—Mar 1997 Jorda et al. (1999)

11.34 + 0.02  Avril 1997 Licandro et al. (1998)
11.3 £ 0.1  Mars 1997 Sarmecanic et al. (1997)
11.31 £ 0.02 Fév—Mai 1997 Farnham et al. (1999)
11.23 +£ 0.01 Mars 1997 Ortiz et Rodriguez (1999)
11.46 + 0.25  Avril 1997 Warell et al. (1999)

Tableau 4.1 — Revue des estimations de la période de rotation du noyau de la cométe Hale-Bopp.

Les résultats concernant la position de I’axe de rotation sont tres divergents (sauf prés du
périhélie), comme le montre le tableau Les parametres décrivant la position de I'axe de
rotation étant abondament discutés dans les chapitres qui viennent, il semble nécessaire de

donner ici quelques définitions.

plan du ciel 4 Dec
ap,
Angle d’aspect 0, 1l s’agit de 'angle entre la ligne de
visée (orientée vers la Terre) et 1’axe de rotation. Sa
valeur est comprises entre 0° et 180°, et est comptée 5

positivement & partir de la ligne de visée.

Angle de position ap, C’est I'angle formé par la pro-

jection de ’axe de rotation sur le plan du ciel avec

le nord céleste. Il est compté positivement a partir
du nord.
Figure 4.3 — Représentation shématique

des angles d'aspect 0., et de position ap.,.

Ces angles (dont la figure donne une représentation) permettent ainsi de définir la direc-

tion de ’axe de rotation dans le repere que nous utilisons. Cependant, dans la littérature, ce ne
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Qay, Ow 0., ap. Dates Source

30°  45° 143° 66°  Mai-Nov 1996 Sekanina et al. (1997)
170°  -40°  9°  272° Mai-Nov 1996 Sekanina et Boehnhardt (1999)
240° -56° 53°  224° Mai-Nov 1996 Sekanina et Boehnhardt (1999)
275°  -50° 74°  217° Mar-Nov 1996 Licandro et al. (1999)

320° -60° 78°  189° Sep 1995 Jan 1998  Biver et al. (1998)"*
290° -40° 88°  215° Sep 1996 May 1997 Metchev et Luu (1998)"*

290° -60° T72°  203° Fév 18, 1997 Vasundhara et Chakraborty (1999)#<
255°  -60° 59°  216° Fév 1997 Sekanina et Boehnhardt (1999)>l<
275°  -57°  68°  211° Fév-Mar 1997 Jorda et al. (1999)>l<

Tableau 4.2 — Position de I'axe de rotation du noyau. Les colonnes 1 et 2 sont les coordonnées équatoriales trouvées
dans la littérature. Les colonnes 3 (angle de position ap.,) et 4 (angle d'aspect 6.,) sont calculées pour les coordonnées
équatoriales de la cométe Hale-Bopp du 11 mars 1997 a 7 h TU : ag = 22" 30™ 37.98°, et §p = 40° 46’ 0.3”

TCes données, publiées seulement dans les résumés des actes des conférences, sont extraites de Lewitt (1999). Voir
également la compilation faite par llorda et Gutiérred (2002).

sont pas les parametres utilisés. L’axe de rotation est habituellement défini par ses coordonnées
équatoriales centrées sur la comete. Connaissant les coordonnées équatoriales (géocentriques)
(g, 0p) de la comete pour le jour et 'heure voulue, il est simple, par changement de repere, de

calculer les angles (apy, 6.).

Seules les positions des 5 dernieres lignes du tableau EE2l notées *, sont contemporaines de
nos observations. Pour chacune de ces positions, la figure EE4l montre la comete vue depuis la

Terre, avec ces parametres de rotation.

4.3 Conditions générales d’observations

La comete Hale-Bopp a été observée au Plateau de Bure du 6 au 22 mars 1997, a proximité de
son périhélie (1" avril). Des observations spectroscopiques (ce travail) et en continuum ( Altenhoff
et al.,11999) ont été menées simultanément. Les conditions météorologiques étaient de bonnes a
excellentes selon les jours. Le tableau L3 présente les différentes raies moléculaires cartographiées
pendant cette période.

Le cycle des observations s’est déroulé comme suit :

o réglages de pointage et de focalisation

o 4min d’autocorrélation sur les sources d’étalonnages (2200+420 BL Lac, MWC349 et
3C273)

o XXX

¢ 2min d’autocorrélation sur la comete : 1 min sur la source (position « ON ») et 1min
sur un position décalée (« OFF »). Le mode autocorrélation sera par la suite appeé mode

« on-off ».

¢ trois fois 17 min de cross-corrélation sur la comete Hale-Bopp
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Figure 4.4 — Représentation en 3D des axes de rotation pour certaines références du tableau
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récepteur 3 mm récepteur 1 mm
date config.
raie fréq. [GHz| raie fréq. [GHz|

9 mars 1997 C1 HCN J(1-0) 88.63 H2CO J(3-2) 225.70
11 mars 1997 C1 CO J(1-0) 115.27 CO J(2-1) 230.54

CS J(5-4) 244.94
12 mars 1997 C1 CS J(2-1) 97.98 CH3;OH J(5-4) 241.80

HNCO 11911 - 1010 24177

HsS 2 -2 216.21
13 mars 1997 C1  HNC J(1-0) 90.66 22 AE0 T A

SO 65 - 54 219.95
16 mars 1997 C2 HNC J(1-0) 90.66 H2CO J(3-2) 225.70

Tableau 4.3 — Observations de la cométe Hale-Bopp en mode interférométrique au Plateau de Bure

¢ 2min de mode on-off sur la comeéte

Le corrélateur disponible au Plateau de Bure était alors composé de 6 unités indépendantes
et de largeur de bande variable. Chacune permet d’obtenir un spectre dont le nombre de canaux
varie entre 64 et 256, et dont la largeur de chaque canal est comprise entre 39 kHz et 2.5 MHz.
Nous avons utilisé 2 unités en mode spectral (les 4 autres ayant servi a observer le continuum).
L’une était composée de 256 canaux de 78 kHz chacun pour les observations a 1 mm et 'autre
de 256 canaux de 39kHz pour celles & 3mm. La résolution spectrale obtenue était alors de

~ 0.1 kms™! pour les observations & 1 mm et 3 mm.

4.3.1 Configuration des antennes

L’interférometre du Plateau de Bure était constitué de 5 antennes de 15m de diametre au
moment des observations. Ces antennes sont réparties selon 2 orientations : Nord-Sud et Est-
Ouest (cf. fig ). Elles font respectivement un angle de 2° 31’ et de 77° 31’ avec la direction du
Nord (dans le sens trigonométrique direct). Des stations, réparties tous les 8 m permettent de
fixer les antennes pour former des configurations différentes. Pendant I'observation de la comete,
nous avons utilisé les configurations C1 et C2 (voir tableau EE4] pour le détail des stations), qui

sont des configurations compactes (privilégiant les lignes de base courtes).

config. stations

C1 W05 W01 E10 NO7 N13
C2 W12 W09 E10 N05 N15

Tableau 4.4 — Détail des configurations utilisées

4.3.2 Ephémeérides

La comete a été suivie a ’aide des éléments orbitaux gracieusement fournis par D.K. Yeo-

mans (solution 55). Les éphémérides ont été calculés par P. Rocher, du Bureau des longitudes
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Figure 4.5 — Repésentation de l'interférométre du Plateau de Bure. L'origine des phases est définie comme étant le
centre du cercle passant par les stations W12, E24 et N20. Les étoiles () indiquent les stations utilisées dans les
différentes configurations. En particulier, les cercles noirs (@) indiquent celles utilisées pour la configuration C2 et les
blancs (O) pour C1.

(Observatoire de Paris), avec un programme qui prend en compte les perturbations gravitation-
nelles dues aux planetes. Les premieres cartes interférométriques obtenues le 6 mars, ont montré
que le maximum d’intensité était déplacé de 5”7 a 6” Nord en Déclinaison (Dec) par rapport a
la position prévue par les éphémérides. Une correction de 6”7 a été apportée aux éphémérides

N

utilisées les 11, 12 et 13 mars, et de 57 a celles des dates ultérieures.

L’analyse a posteriori des données de CO (la molécule la plus abondante dans la comete
Hale-Bopp aprés ’eau) nous a permis de confirmer les positions pointées. En effet, le centre
photométrique de la carte, moyennée sur la journée, de la transition J(2 — 1) se situe & 1”7 Sud
(Dec) et 1.3” Est (RA) de la position pointée (Yeomans 55 corrigée). Le maximum d’émission
continue a 230 GHz d’lAltenhoff et all (1999) coincide avec celui de CO J(2 — 1). Le décalage
que 'on observe entre les éphémérides et la position observée ici peut s’expliquer. En effet, les
éléments orbitaux sont calculés d’apres les positions observées en visible. Ces dernieres ont pu
étre contaminées par la présence de jets de poussieres, qui ont alors déplacé légerement le centre

photométrique.
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A

date RA Dec o o 4 source
[h min sec] 7] [UA] [UA]l P17
6 mars 1997 215401.74 37154998 1.02 142 46.18 44.41 Yeob5
9 mars 1997 22151354 39251211 1.00 1.38 46.24 45.78 7
11 mars 1997 22 30 37.94 4046 04.07 0.99 1.37 46.20 46.60 Yeod5 + 6” Dec
12 mars 1997 22 3843.35 41241281 098 136 46.16 46.98 7
13 mars 1997 22 47 04.05 42003532 097 1.35 46.10 47.33 7
16 mars 1997 2313 33.78 433657.15 0.96 1.33 45.83 48.21 Yeod5 + 5" Dec
22 mars 1997 00 11 43.46 453502.72 093 1.32 44.92 49.09 7

Tableau 4.5 — Ephéméride de la cométe Hale-Bopp utilisée pendant les observations. Les données sont pour 7h TU.
r est la distance héliocentrique, A la distance géocentrique, el. I'élongation (angle Soleil-Terre-Cométe), et ¢ I'angle
de phase (angle Soleil-Cométe-Terre).

4.4 Traitement des données

4.4.1 Etalonnage

Les données interférométriques ont été réduites et étalonnées a ’aide de CLIC (Continuum
and Line Interferometer Calibration). Ce logiciel fait partie des outils GILDAS (Grenoble Image
and Line Data Analysis Software) développés & 'TRAM. Une documentation détaillée est dispo-
nible sur le web (Lucas, [19994).

Comme il a été vu au chap. B § Z2 un interférométre mesure la visibilité complexe d’une
source a un point (u,v) du plan de Fourier. A partir de ces mesures, la distribution de brillance
de la source peut étre reconstituée a ’aide d’une transformée de Fourier. Or, en réalité, les
choses ne sont pas aussi simples. La mesure est altérée par plusieurs phénomenes dont il faut

s’affranchir (Lucad, 2000, voir) :

o malgré les améliorations technologiques, chaque composant électronique aura un gain
différent, en amplitude et en phase, qui peut varier avec le temps et la fréquence. Ces
gains n’étant pas a priori connus, il est nécessaires de les étalonner a partir d’un objet
connu.

¢ l'atmosphere perturbe la phase sur une échelle de temps de la seconde a quelques
heures. Ces fluctuations dépendent de la longueur de la ligne de base et des condi-
tions météorologiques. De plus, la non correction (ou une correction erronée) de ces
perturbations peut étre la cause de pertes en amplitude.

o des erreurs affectent la mesure des lignes de base (distance entre les antennes).

¢ un écart de pointage ou de focalisation dégrade également les gains en amplitude.

De plus, toutes ces perturbations sont dépendantes du temps et de la fréquence. On suppose
en premiere approximation que ces 2 dépendances sont séparables, les étalonnages se font donc
séparément.

L’étalonnage de chaque bande de fréquence observée se fait en observant une source artificielle

de bruit blanc pour la bande IF, ou une source réelle trés puissante (> 2 Jy) pour la bande RF.
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facteurs de conversion S/T% [Jy/K]

ant. 1 ant.2 ant.3 ant.4 ant.b5

récepteur 3mm  24.7 24.5 27.6 22.4 25.9
récepteur Imm  33.4 34.3 43.8 36.1 36.2

Tableau 4.6 — Facteurs de conversion en Jy/K calculés pour les observations interférométriques de CO le 11 mars
1997. Les facteurs sont au mieux déterminé a 5% prés 3 3mm et a 10% prés a 1 mm.

A S/T; F.; By HPBW*

récepteur 3mm  2.6mm 22! 0.93%2 0.833 41.8”
récepteur Ilmm 1.3mm  30° 0.892 0.583 20.9”

Tableau 4.7 — Facteur de conversion S/T%, rendement en lobe (B.ss) et rendement en lobe avant (Feys) utilisés
pour le traitement des observations en mode on-off. ' Rapha&l Moreno, communication privée ; ADutreyl (2000) ; 3valeur
calculée par la relation S/T) = 19'612{;—;? (R. Moreno, comm. priv.); *Largeur 3 mi-hauteur du lobe primaire (Half
Power Beam Width).

Pour nos observations, la source 3C273 a été utilisée. Les sources ponctuelles 3C273 et 2200+420
ont servi de référence pour étalonner la phase et 'amplitude en fonction du temps. Par ailleurs, il
est nécessaire d’étalonner le facteur de conversion entre Jy et K. Une ou plusieures sources de flux
connu, CRL618 et MWC349 ici, sont utilisées a cette fin. Le tableau rapporte les facteurs de
conversion ainsi calculées pour chaque antenne et chaque récepteur en mode interférométrique.
On notera que les coeflicients S/T"; sont plus importants que en mode interférométrgieu qu’en
mode on-off, car il faut tenir compte de la décorrélation induite par le bruit des instruments en
mode interférométrique. Le tableau EE7 donne les coefficients & appliquer, ansi que les rendements

en lobe (B.sy) et en lobe avant (F.sf utilisés, et les lobes primaires.

4.4.2 Cartographie

A la fin de la phase d’étalonnage, CLIC nous délivre les données sous la forme d’une « table
uv ». Une table wv est le fichier de données contenant les visibilités mesurées a chaque point
(u,v) échantillonné du plan de Fourier. C’est en fait un tableau dont le nombre de lignes est le
nombre N d’observations individuelles (également appelées « scans ») qui ont été pris lors des
observations et le nombre de colonnes est 7 4+ 3 x N, ou N, est le nombre de canaux. En effet

pour chaque scan, 7 + 3 * N, données sont nécessaires :

&

la coordonnée u du point ou la visibilité est échantillonnée

la coordonnée v

<

¢ le numéro du scan
¢ la date

I’heure en secondes

<

&

I’antenne de départ de la ligne de base selon la numérotation de la figure Bl

l'antenne finale

<
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¢ et pour chaque canal :
o la partie réelle de la visibilité
o la partie imaginaire
o le poids statistique
C’est a partir de ces tables que 'on peut réaliser les cartes interférométriques de la source
observée. Elles sont alors réalisées a I'aide du logiciel MAPPING de 'TRAM (documentation sur
le web (Lucas, [1999h)). L’image sale est d’abord échantillonnée sur une grille de 256 x256 pixels
de 0.25” chacuns pour les raies du récepteur a 1 mm et de 0.5” pour le récepteur & 3mm. La

méthode classique de Hogbom est ensuite employée pour nettoyer les images.
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Chapitre 5

Les observations du monoxyde de
carbone dans la comete Hale-Bopp

Ea molécule de CO a été observée dans la comete Hale-Bopp le 11 mars de 4h a 14h TU.
Deux raies ont été observées et détectées : les transitions J(2-1) & 230 GHz (1.3 mm) et J(1-0) a
115GHz (2.6 mm). En raison de problemes d’étalonnage de phase (atmosphere instable), seules
les données interférométriques obtenues avant 12.5h TU ont été considérées dans la construction
des tables uv. Les antennes étaient dans la configuration C1. La figure Bl montre leur disposition.
Les caractéristiques géométriques moyennes des 10 lignes de bases fournies par la configuration
C1 dont données dans le tableau Bl Ce dernier donne également les numéros par lequel les

antennes et les lignes de base seront référencées par la suite.

Figure 5.1 — configuration C1 des antennes du Plateau de Bure
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Numéro 1°¢ antenne 2°™°¢ antenne longueur [m| orientation [° ]

0 on-off 0 0

1 3 4 32.0 -257.5
2 1 5 48.0 -2.5

3 1 4 55.5 -160.7
4 1 3 60.8 -142.3
5 2 4 88.0 -77.5
6 3 5 101.3 19.9

7 4 5) 102.2 1.8

8 1 2 108.9 132.3
9 2 3 120.0 -77.5
10 2 5 146.7 -34.3

Tableau 5.1 — Caractéristiques moyennes et numérotation des lignes de base.

Dans ce chapitre, les spectres obtenus en mode on-off (§571), les cartes (§52), les visibilités
(§2.3)) et les spectres interférométriques (0.4 seront présentés. Une premieére analyse en sera

donnée.

5.1 Observations on-off

5.1.1 Les spectres

Les raies J(2-1) et J(1-0) du monoxyde de carbone obtenues en mode on-off au Plateau
de Bure sont présentées sur la figure Ces spectres ont été réalisés en sommant toutes les
données obtenues le 11 mars 1997. L’évolution temporelle des raies au cours de la journée est
présentée sur la figure Pour la raie J(2-1), les spectres individuels correspondant & chacun
des scans enregistrés au Plateau de Bure y sont montrés. Aucune moyenne n’a été faite. Par
contre, & cause d'un rapport signal-sur-bruit (S/B) moindre, les spectres ont été moyenné 2 par
2 (a l'exception du 1) pour la raie J(1-0). A partir de ces spectres, plusieurs types d’analyse
sont possibles : celle du profil des raies (§5I2), et celle de leur évolution temporelle (§5.T7).

5.1.2 Analyse du profil des raies

La trés haute résolution des spectrometres radio actuels (certains peuvent aller jusqu’a
20kHz) permet de résoudre les raies cométaires. En effet, ces derniéres ont une demi-largeur
de l'ordre de 1 kms™, ce qui correspond a ~ 800 kHz & 230 GHz. Plusieurs facteurs contribuent

a la forme de ces raies (Hu_ et all, [1991) :
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¢ l'expansion de la coma a la vitesse ve,p. L'effet Doppler induit décale la fréquence observée
de la molécule de

Avp = u@, (5.1.1)

ou ¢ est I'angle entre le vecteur vitesse et la ligne de visée et c la vitesse de la lumiere.
Typiquement, vez, est de I'ordre de 1 km s7!, donc la dispersion des vitesses Avp est de

I'ordre de 2 kms™, et le degré d’élargissement est de Avp/v = Avp/c ~ 71075,

¢ l’agitation moléculaire provoque des collisions avec d’autres molécules, essentiellement HoO
qui est la molécule la plus abondante. La dispersion des vitesses due aux collisions suit une

Maxwellienne de largeur a mi-hauteur (Lang, 1974) :

T
Avr = 2V, | ML (5.1.2)
m

ou m est la masse de la molécule. Pour une coma a 100 K, le degré de dispersion thermique
est de Avy/c ~ 107 pour CO.

o la largeur naturelle de la raie (due a la durée de vie finie du niveau supérieur d’énergie) est
négligeable par rapport aux autres facteurs : le degré de dispersion induit est de ~ 10714

pour 'eau.

L’effet Doppler étant la principale cause de la largeur des raies cométaires,
leur demi-largeur a mi-hauteur donne une estimation de la vitesse d’ex-

pansion v, du gaz dans la coma.

Par ailleurs, les cometes étant des objets proches, la coma déborde du lobe primaire de
lantenne. Ainsi, certaines molécules éjectées le long de la ligne de visée (dont la vitesse projetée
sur la ligne de visée est ~ vgp) sont toujours dans le lobe lorsqu’elles sont photodissociées (entre
103 et 10% km), alors que les molécules partant de facon orthogonale (dont la vitesse projetée sur
la ligne de visée est ~ 0) quittent la zone observée (~ 104 km) avant d’avoir été photodissociées.
Les spectres de ces molécules sont donc creusés pour les vitesses proches de 0. Les spectres des

figures B2a) et (3 a) illustrent ce phénomene typique des raies cométaires.

De plus, une comete n’est jamais chauffée uniformément par le Soleil. Le coté jour aura
donc tendance a dégazer davantage que le coté nuit. Cette anisotropie se manifeste par une
asymétrie du spectre entre les vitesses positives et négatives. Lorsque 'angle de phase (angle
Soleil-Comete-Terre) est petit (resp. grand), le coté des vitesses négatives (vers la Terre) sera
plus intense (resp. moins intense) que celui des vitesse positives. De plus, toute autre anisotropie
du dégazage peut perturber la symétrie du spectre cométaire. Ainsi, les spectres cométaires
sont trés souvent asymétriques, comme le montrent les spectres de la figure L’origine de ce

phénomeéne sera discuté au §5.T.4
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Résultats

Pour la campagne d’observation de la comete Hale-Bopp, les radiotélescopes de 'TRAM
(le Plateau de Bure et l'antenne de 30m du Pico Veleta), du James Clerk Maxwell Telescope
(JCMT), du Caltech Submillimeter Observatory (CSO) et du Swedish-ESO Submillimeter Te-
lescope (SEST) ont été employés. Huit molécules (CO, CH30H, HCN, HsS, HoCO, CS, CH3CN
et HNC) ont été suivies sur une période de sept ans (de 6.4 UA avant le périhélie a 14 UA apres).
L’analyse des profils des raies observées a abouti a une estimation de la vitesse d’expansion du
gaz en fonction de la distance héliocentrique rj. La demi-largeur des raies (HW H M) est estimée
a:
HWHM = 1.125 (+0.015)r; “**0 kmg ! (Biver et all, 2002). (5.1.3)

Or, d’apres le .12 la largeur de la raie est due a la vitesse d’expansion veg, pour ~ 90% et
a la température cinétique de la coma pour ~ 10%. Cela nous permet d’estimer v, pour la
journée du 11 mars 1997 (rj, = 0.989 UA), & ~ 1.05 kms™L.

5.1.3 Analyse de I'aire de raie

Afin de déduire du spectre d’une raie moléculaire la densité de colonne puis le taux de produc-
tion de la molécule dans la coma, il est nécessaire de connaitre la répartition des populations sur
les différents niveaux d’énergie de la molécule observée. Pour cela, la connaissance des conditions

d’excitation dans la coma est indispensable, et la notion de température doit étre définie.

5.1.3.a Différents régimes d’excitation

Dans une atmosphere cométaire, plusieurs mécanismes d’excitation entrent en jeu.

¢ Pres du noyau, 'excitation des molécules meres par collisions avec les espéces moléculaires
neutres dominent, créant alors un équilibre thermique. On est alors a ’'ETL, la température
de rotation (7,,) est ~ égale a la température cinétique (T¢;,). Ces deux températures
sont plus amplement décrites dans les §ET.3.1 et §ET3.d

¢ A mesure que la densité moléculaire des éléments neutres décroit, I’excitation par collisions

électroniques (avec des ions ou des électrons) concurrence le 1" mécanisme.

¢ Dans les régions externes de la coma, c’est ’excitation radiative qui domine. Le processus
majoritaire est I'excitation des bandes fondamentales de vibration par le rayonnement
infrarouge du Soleil suivie d’émission spontanée vers les niveaux de rotation. Un équilibre de
fluorescence s’établit alors et la distribution de population se calcule a partir des parametres
spectroscopiques moléculaires et du champ de radiation solaire (Bockelée-Morvan, [1987;
Crovisien, [1987; ICrovisier et Le Bourlot,, 1983). On a Ty.ot # Tein-

Les distances auxquelles commencent et s’arrétent les différents équilibres dépendent de la

raie de la molécule observée ainsi que de l'activité de la comete. Ainsi pour le CO dans la

comeéte Hale-Bopp, dont le taux de production de Ieau était de 103! molec.s™! au périhélie,

’équilibre thermique régne jusqu’a ~ 10% km du noyau, et I’équilibre de fluorescence est atteint

vers 310% km. La figure .4 représente les populations relatives des niveaux de rotation J = 0,
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Figure 5.4 — Evolution des populations relatives des niveaux de rotation J =0, J =1 et J = 2 de CO dans la comete
Hale-Bopp. Les calculs ont été faits pour le 11 mars 1997, c’est-a-dire pour une distance héliocentrique de 0.98 UA.

J =1et J =2 de CO dans la comete Hale-Bopp, calculées pour le 11 mars 1997. Les zones
d’équilibre y sont également représentées. Notons que ce sont les molécules localisées au début
de la zone intermédaire auxquelles les antennes de 15 m du Plateau de Bure sont le plus sensible

(en mode antenne unique).

5.1.3.b Définition de la température cinétique T;,

C’est la température qui correspond a ’énergie cinétique moyenne du gaz : <%mz}2> = %kTCm.
Lorsque le gaz est a I'équilibre thermique local (ETL), la répartition des populations sur les

différents niveaux d’énergie suit la loi de Boltzmann :

E,
€ex —
Ga €XP KT o

Z giexp <_k%zn>

niveaux 1

Pa (5.1.4)

ou p, est la fraction de population du niveau a d’énergie F,, et g, est son poids statistique.

5.1.3.c Définition et calcul de la température de rotation 7',

Les raies cométaires en ondes millimétriques correspondent le plus souvent a des transitions
entre différents niveaux de rotation. On définit donc la température de rotation d’une molécule
comme étant la température qui représente au mieux la répartition des populations sur les

niveaux observés selon la loi de Boltzmann (eq. ET4).

On ne peut estimer la température de rotation d’une molécule que si ’on a observé au moins

deux raies différentes de cette méme molécule. La population du niveau d’énergie supérieur de
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la transition @ — b d’une molécule est reliée a l'aire de raie Aire ) par :
3

C
2 Aabpa<N>ab (515)

Aire(ab) = /TBd'U = Wyab

o Agp est le coefficient d’Einstein d’émission spontanée de la transition,

O Uy sa fréquence,

o (N)gp est la densité de colonne de la molécule pour le lobe correspondant a la transition

de fréquence vg,.

Si les raies observées simultanément ont des fréquences proches (typiquement, sur le méme
spectre), le lobe de I'antenne est identique, et la densité de colonne est la méme pour les deux

raies. Dans ce cas, le rapport des aires de raies des transitions a — b et ¢ — d vaut :

Aire(ab) B A V_fd&

: — 5.1.6
Aireqy  Aca z/gb Pe ( )
avec B B
DPa Ja a — L
—=—exp| ——— 5.1.7
Pc Jc P < kTrot > ( )

Les valeurs des énergies. des poids statistiques et des coefficients d’Einstein étant tabulées (Pi-

ckett et al., [1998), on a acces a la température de rotation de la molécule :

(Ec — Ea)/k

i A’iT‘e(ab) Acg 9e
Aire(cd) Aab Ya

Tror = (5.1.8)

Si les raies ont été observées avec des lobes différents, il faut calculer & I'aide d’un programme les
densités de colonnes (N)q et (N).q correspondant aux transitions a — b et ¢ — d, moyennant
certaines hypotheses sur la distribution spatiale de la molécule observée. La température de

rotation de la molécule se calcule alors ainsi :
(E. — Eqy)/k

I <Az’re(ab) A V2 (N)ea &>
Aire(cd) A chd (N)ab  Ya

Trot = (5.1.9)

Si I'on dispose de plus de 2 raies observées simultanément, on applique la méthode du dia-
gramme de rotation (cf. [Bockelée-Morvan_ef_all, 1994, pour le méthanol). Pour chaque raie,
on reporte In((N)qapAapga/Aireqpv2,) en fonction de E,/k. Les points s’alignent alors sur une
droite dont la pente vaut —1/T}..;. On applique généralement cette méthode pour CH3OH, qui

possede de nombreuses transitions dans le millimétrique.

Une fois la température de rotation du méthanol connue, il est possible d’estimer la
température cinétique de la coma par l'intermédiaire de modeles d’excitation (Bockelée-Morvan
et al., 1994; Bivel, 11997). Ces mémes modeles permettent ensuite de calculer, pour chaque

espece moléculaire, les populations des niveaux observés.
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5.1.3.d Détermination du taux de production de CO

Le calcul du taux de production d’une molécule se fait a partir de sa densité de colonne (V),
calculée d’apres I’équation B.T.H En général, on suppose que le dégazage de ’espece moléculaire
est constant et isotrope, et que la molécule se déplace a une vitesse v, constante dans la coma.

C’est le modeéle de Haser. Ce modeéle donne la densité locale d’une molécule mere a la distance

D) = —2 exp <—w> (5.1.10)

AT 200y, l

r du noyau de rayon r, :

ou @ est le taux de production de la molécule au niveau du noyau et [ = Ue% est la longueur

d’échelle de photodissociation, (3 étant le taux de photodissociation de la molécule. D’autre part,

la densité locale n et la densité de colonne (N) sont reliées par :

(N) = fjjg(p’e)”(/)ﬂ,z) dpdf dz
H g(p,0)dpdb

ou g(p,0) est le gain directionnel de 'antenne (cf. eq XTI page B2) et n(p, 0, z) est la densité

(5.1.11)

locale de la molécule exprimée en coordonnées cylindriques.

Méthode pour déterminer un taux de production depuis un spectre
1. la vitesse d’expansion v.,, du gaz dans la coma est donnée par I'analyse du
profil de la raie observée

2. I'observation de raies distinctes d’une méme molécule (souvent CH30H) nous
donne accés a la température de rotation T,,; de cette molécule (formule

5.1.8)

3. l'utilisation de modeles d’excitation permet de déterminer T,;,, puis les po-
pulations des différents niveaux pour la molécule observée.

4. la connaissance des populations et de I'aire du spectre nous permet de calculer
la densité de colonne N (formule B.15).

5. finalement, la relation B.1.11] nous permet d’estimer le taux de production ()
pour la molécule.

5.1.3.e Résultats

L’observation simultanée des raies du méthanol (304 GHz, 307 GHz, 157 GHz et 252 GHz) et

des raies de CO (J = 1-0, 2-1, 3-2 et 4—3) ont permis d’estimer la température dans la coma a
Toin = 103 (£7)r, " E0) K (Biver et all, 1999). (5.1.12)

Pour la période concernant les observations au Plateau de Bure, la température sera prise égale
a 90 K.
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J(2-1) J(1-0)

heure aire (erreur) S/B Av  (erreur) heure aire (erreur) S/B Av  (erreur)
[TU] [K kms™ ] [kms™ | [TU] [K kms™ | [kms |
4.42 4.951 (0.183) 27.1 0.160 (0.044) 4.42 0.439 (0.156) 2.8 0.212 (0.423)
558 | 4.888 (0.110) 44.3 | 0.051 (0.027) 569 | 0.631 (0.077) 8.2 | 0.130 (0.143)
580 | 4.723 (0.127) 37.1 | -0.004 (0.032) 6.98 | 0.739 (0.068) 10.9 | -0.098 (0.108)
6.98 | 4.826 (0.091) 53.3 | -0.165 (0.022) 853 | 0.481 (0.057) 8.4 | -0.211 (0.142)
7.19 5.231 (0.090) 58.1 | -0.127 (0.020) 10.24 0.651 (0.065) 10.0 | -0.343 (0.123)
8.35 | 4.823 (0.096) 50.3 | -0.176 (0.024) 11.96 | 0.603 (0.049) 12.2 | -0.001 (0.096)
871 | 4.452 (0.089) 50.1 | -0.236 (0.024) 13.71 | 0.609 (0.056) 10.9 | -0.006 (0.108)
9.88 | 5.000 (0.087) 57.3 | -0.155 (0.021)  moyenne | 0.637 (0.025) 25.8 | -0.097 (0.046)
10.59 4.891 (0.080) 61.3 | -0.132 (0.019)
11.81 | 4.464 (0.093) 48.2 | -0.029 (0.024)
12.10 | 4.737 (0.101) 46.7 | -0.014 (0.025)
13.66 4.586 (0.085) 53.7 0.026 (0.022)
13.76 | 4.623 (0.114) 40.6 | 0.051 (0.029)

moyenne | 4.742 (0.029) 162.2 | -0.085 (0.007)

Tableau 5.2 — Aires de raies (en T),5) et décalages spectraux pour chaque spectre présenté dans les figures BE3a) et
B3b). Les lignes notées "moyenne” correspondent aux spectres B2h) pour J(2-1) et B2b) pour J(1-0).

Le spectre de CO J(2-1) de la figure B2k a alors permis d’estimer le taux de dégazage de CO,
en supposant une distribution de molécule mere de type Haser, et un taux de photodisociation

B=17510"" T‘;Q, ou rp, est la distance héliocentrique de la comete en UA :

Qco =1.9610° mols™!  (Biver et all, [1999). (5.1.13)

5.1.4 Analyse temporelle des spectres on-off

Sur les spectres de la raie J(2-1), figure B3 on voit nettement que le rapport des aires
positives ([ Tpdv pour v > 0) et négatives ([ Tppdv pour v < 0) varie avec le temps. Pour
quantifier ce phénomene, on a calculé pour chaque spectre le décalage spectral Av. Le décalage

spectral correspond au moment d’ordre 1 du spectre :

Z'Uz'Tz’
_ i
> T
7

ol v; est la vitesse du canal i, T; est la température de brillance du canal ¢. Une décalage spectral

Av (5.1.14)

négatif (resp. positif) implique que le CO est plus abondant (resp. moins abondant) du coté de
la comete qui fait face & la Terre. Pour chacun des spectres présentés dans la figure B3, le
tableau fournit 'aire de la raie, son décalage spectral Aw, et le rapport S/B sur l'aire de la
raie.

L’évolution temporelle de ces décalages spectraux est montrée en figure Ces courbes

semblent suivre une sinusoide dont la période est celle de la rotation du noyau de la comete :
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Figure 5.5 — Courbe des décalages spectraux pour CO J(2-1) et J(1-0). Les étoiles indiquent les décalages spectraux
observés pour chacun des spectres de la figure B3] La courbe est I'ajustement des points calculés par une sinusoide dont
la période P est celle de la rotation de la cométe sur elle-méme. La largeur des graphes correspond a une période de
rotation.

raie A Vo to

[kmst ] [kmst ] [TU]

J(2-1) 0.29+0.03 -0.05+0.007 11.754+0.12h
J(1-0) 0.39£0.16 -0.05£0.05  12.3£0.53h

Tableau 5.3 — Résultat des ajustements des décalages spectraux par une sinusoide de type Av(t) = é sin (%’r(t — to)) +
vo. La période P a été prise constante a 11.35h.

P = 11.35h (cf. $0). On caractérise cette sinusoide par :

Av(t) = gsin <2F7T(t - t0)> + vp. (5.1.15)

Un ajustement par la méthode des moindres carrés nous permet de trouver les meilleurs pa-
rametres A (I'amplitude), vy (la vitesse centrale), et to (’heure d’annulation ascendante, c’est-a-
dire ’heure a laquelle le décalage spectral vaut vg). La période P de la sinusoide a été fixée a celle

du noyau de la comete : 11.35h. Le résultat de ces ajustements est présenté dans la table

5.1.5 Interprétation

Des données du tableau et des figures B0, deux choses importantes ressortent :

o l'aire des spectres ne varie que tres peu au cours de la journée. L’aire des raies J(2-1)

et J(1-0) présentent respectivement des écarts d’au plus 10.5% et 4.5% par rapport a la
valeur moyenne.
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Figure 5.6 — Géométrie de la cométe Figure 5.7 — Schéma d'une cométe Figure 5.8 — Schéma d'une comete
Hale-Bopp vue de la Terre le 11 mars dont I'axe de rotation serait confondu dont I'axe de rotation ferait un angle
1997, selon la détermination de l'axe avec I'axe T~ 6 = 60° avec I'axe z~

de rotation de llorda_et all (1999).

L'équateur cométaire est en gras et les

autres lignes représentent les latitudes

du noyau par pas de 10°.

o le décalage spectral suit une sinusoide autour de -0.05 kms™', de période égale & celle de

la rotation du noyau de la comete.

L’aire étant quasiment constante, la quantité de CO dégazée par le noyau est donc également
constante. En effet, une molécule se déplacant & la vitesse d’1 kms™! reste au moins ~3h dans
le champ de vue de Pantenne. Une variation du dégazage de CO avec une échelle de temps
supérieure a 3 heures entrainerait donc une variation de l'aire des spectres d’échelle de temps
supérieure ou égale ; ce que 'on n’observe pas ici. La variation du décalage spectral ne peut donc
pas s’interpréter comme une fluctuation temporelle du taux de production de CO. La similitude
entre 1’échelle de temps de la variation du phénomene que nous observons et la période de la
comete nous permet de penser que cette variation est liée a la rotation de la comete. Or, au
moment des observations, 'axe de rotation de la comete était presque confondu avec le plan du
ciel (cf. figure ), si bien qu’un jet de CO émis depuis une zone proche de I'équateur pourrait
expliquer ce que l'on observe. Les jets dans les atmospheres cométaires sont des phénomenes
courants, mais jamais ils n’avaient été observés pour une molécule mere. De plus, ce jet semble
étre aussi actif coté nuit que coté jour, ce qui est inattendu pour des jets cométaires. En effet,
ceux-ci se ne se manifestent habituellement pas du co6té nuit car la température y est trop faible
pour permettre la sublimation des gaz. La faible température de sublimation de CO (24 K) est

sans doute a 'origine de ce phénomene.

Afin de comprendre comment un jet peut induire de tels décalages spectraux, prenons le

N , = — —> .
repere orthonormé (z”,y’, 2”) suivant :
¢ il est centré sur le noyau de la comete
— N . .
o l'axe 2z~ est 'axe Terre — Comete (ligne de visée)

o le plan formé par =~ et y est le plan du ciel. § est orienté vers le pole nord céleste,
c’est donc I'axe des déclinaisons (Dec). T est orienté vers l'est, il correspond & I'axe des

ascensions droites (RA).
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Ce repere est celui utilisé dans les schémas des figures B8, B et Imaginons maintenant
une comeéte qui tourne autour de I'axe =~ (schéma de la figure B1) et dont le dégazage de CO
possede une composante isotrope et un jet radial provenant de la latitude £. Ce jet est infiniment
fin et tourne avec le noyau. Il peut étre caractérisé par un vecteur T tournant autour de ’axe
7, et formant un angle £ avec 1'axe 3 . Ses coordonnées dans le repere (z”,y , z ) en fonction
du temps seront donc :

sin ¢
N 27
J (t) = | costcos F(t — o) (5.1.16)
. 2T
cos £sin F(t — t0)>

Si ’axe de rotation n’est pas confondu avec le plan du ciel, mais forme un angle 6 avec 2z~ dans

le plan (77, 2") (comme illustré dans la figure B8, ces coordonnées deviennent :

sin € cos £ sin ( (t— to)> + cos @ sin/
T(t) = cos £ cos ( (t —to ) (5.1.17)

cos 0 cos £ sin ( 2 (t— to)> — sinfsin{

En spectroscopie radio, une molécule de gaz va contribuer au signal du canal de vitesse v; si
la projection sur la ligne de visée de la vitesse de cette molécule est v; + dv/2. C’est donc
la projection de J sur 7 qui va déterminer dans quel canal va tomber la contribution du
jet au spectre. Alors qu’une comete ayant un dégazage parfaitement isotrope aura un spectre
symétrique, et donc un décalage spectral nul, la contribution du jet infiniment fin et rectiligne

va créer un décalage spectral proportionnel & la coordonnée sur z~ de 7 :
. 2 . .
Av = « |cosf cos £ sin F(t —tg) | —sinfsint (5.1.18)

ol « est une constante positive qui dépend de la contribution du jet dans l'aire totale de la
raie. La similitude entre cette formule et la sinusoide observée (formule BT, montre qu’un
jet de CO tournant avec le noyau de la comete est capable de produire les décalages spectraux
observés. L’égalité des équations et nous donne :

A = acosfcost (5.1.19)
vp = acsinfsin £ (5.1.20)

Or, 0 est connu, puisqu’il s’agit de I’angle d’aspect de ’axe de rotation 6,,. Dans le tableau E2,
cet angle prend des valeurs comprises entre 70° et 90° pour la période correspondant a nos
observations. On prendra donc par la suite 6, = 80° £ 10°. Un rapide calcul du rapport vy/.A
nous donne une estimation de la latitude d’émission du jet : ¢ = 43.5° 4 3.5°. Cependant, cette

estimation doit étre prise avec précaution car plusieurs simplifications ont été faites :
¢ le jet n’est stirement pas unidirectionnel et possede une certaine ouverture,

¢ la comete tourne, elle laisse donc autour d’elle une trainée en forme de spirale.
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Ainsi, un jet ne contribuera pas a un seul canal. Sa contribution, canal par canal, sera dépendante
de la géométrie du jet. Cependant, malgré une géométrie éventuellement complexe, on peut
considérer que 7 représente la direction dans laquelle le jet est le plus intense. Dans ce cas, les
décalages spectraux peuvent s’expliquer par la présence d’un jet dont 'orientation préférentielle

est située a une latitude faiblement positive (¢ < 45°).

On pourra remarquer que l'angle de position ap, de ’axe de rotation n’a pas été pris en
compte. ap,, est 'angle que fait la projection de I'axe de rotation sur le plan (z”,y") avec I'axe
v . Donc, pour calculer les coordonnées de 7 avec ap, # 0, il suffit d’effectuer une rotation
autour de I'axe z . Cette transformation laissant inchangée .J, cet angle n’a pas été introduit,
par souci de simplicité. Les résultats du modele présenté au chap. [l confirmeront que ’angle ap,,

n’a aucune incidence sur ces décalages spectraux.

Par ailleurs, le retard important (35 min+32min) de la courbe J(1-0) sur la courbe J(2-1)
(différence des heures d’annulation des sinusoides, cf. table (B3] est a rapprocher du fait que le
lobe de l'antenne correspondant & la raie J(1-0) est deux fois plus grand que celui de la raie
J(2-1), et qu’il est donc sensible a des molécules qui se situent plus loin que celles détectées par
celui de la raie J(2-1). Dans le cadre de ’hypothese d’'un jet, la différence de décalage spectral
entre les deux raies a un instant donné signifie que des molécules localisées dans le jet n’ont pas
la méme direction de propagation selon leur distance au noyau. C’est-a-dire que le jet n’a pas
la méme direction selon la distance au noyau. Ce phénomeéne laisse alors supposer que le CO
laisserait une trainée en forme de spirale dans la coma. Cependant, la barre d’erreur étant aussi
grande que le décalage constaté entre les deux raies, aucun conclusion quantitative n’est possible

ici.

Ce qu'il faut retenir de ces observations on-off est qu’elles suggerent I’existence
d’un jet de CO situé dans la zone nord équatoriale du noyau. Ce jet est en rotation
avec la comeéte et est actif pendant la totalité de la rotation du noyau, et pas
seulement dans la zone de jour cométaire.

Il est nécessaire de statuer maintenant sur ce que I'on entend par "jet”. Il s’agit
d’une zone angulaire dans laquelle la quantité de gaz est supérieure au reste de la
coma. Le terme de jet ne présuppose aucun mécanisme d’émission particulier pour
I'origine de cette surproduction. Les différentes origines possibles seront discutées
plus tard.
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5.2 Cartes interférométriques

Des incertitudes dans I'étalonnage de la phase nous ont conduit & conserver uniquement les
données prises entre 4.5h (le début des observations) et 12.5h TU.

Les tables uv comportent pour chaque raie 2580 scans de 230 canaux de 0.1016 kms™! de
largeur. Apres un premier examen des données, nous avons décidé de ne garder que les 25 canaux
centrés autour de v = 0 kms™ (dans le référentiel de la comete), ce qui correspond environ a
lintervalle de vitesse [-2.5 ;+2.5 kms™ ].

5.2.1 Les cartes moyennées sur la journée

La figure présente les cartes de distribution de brillance pour les raies de CO J(2-1) et
J(1-0). Pour les obtenir, les 8 heures d’observations ont été sommées et les 25 canaux de vitesses
additionnés. Elles ont également été centrées sur le maximum de brillance, par I'intermédiaire

d’un ajustement d’une gaussienne a deux dimensions. Le décalage introduit est de :

ARA = +1.35"

ADec = —1.08" (6521)

ce qui correspond a l’écart entre la position pointée lors des observations et la position de la
comete donnée par les éphémérides plus récentes. Ce que 'on remarque immédiatement sur
ces cartes, c’est l'existence d’une forte asymétrie spatiale dans la distribution de brillance du
CO. Ces asymétries ne peuvent pas étre dues a la forme elliptique du lobe synthétique, car les
déformations observées (par rapport a une symétrie sphérique) ne suivent pas tout a fait son

orientation.

Les figures B.10 et BTl présentent les cartes spectrales de distribution de brillance obtenues
respectivement pour J(2-1) et J(1-0). Ces cartes représentent le détail, canal par canal, des cartes
de la figure On remarque que l'on perd ~ 30% du flux entre les cartes et les observations

on-off.

En plus des anisotropies spatiales, déja constatées, ces cartes présentent de fortes anisotropies
spectrales, en particulier pour J(2-1) : globalement, le signal bleu est plus fort que le rouge. Ceci
signifie que le monoxyde de carbone est plus abondant dans la partie de la coma se dirigeant
vers la Terre, que dans la partie s’en éloignant. Notons que le signal correspondant aux vitesses
faibles (Jv| < 0.3 kms™!) est moins intense que pour les autres vitesses. Cela correspond au creux
du spectre d’une raie cométaire (cf. § T2, p. B0 et fig. b2a)).

L’hypotheése d’'un jet tournant avec le noyau est, la aussi, capable d’expliquer la différence
entre le signal venant des vitesses positives (rouge) et celui venant des vitesses négatives (bleu).
En effet, les observations ne couvrant que les 2/3 d’une période de rotation du noyau, un jet ne
contribuera pas de fagon égale dans les deux gammes de vitesses. Ce que ’'on observe ici corres-
pondrait donc a un jet majoritairement orienté vers la Terre pendant la durée des observations
du 11 mars 1997.
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' | c . Figure 5.12 — Ce schéma montre en gris les périodes

ol les antennes intégraient sur la cométe en mode in-
III III III II I II I terférométrique. Les zones intermédiaires correspondent

aux périodes de pointage, d'étalonnage, ou de mode on-off.

Heure [TU le 11 mars 1997]

5.2.2 Evolution temporelle des cartes

Pour étudier I’évolution morphologique de la distribution de CO au cours de la journée, des
cartes de la raie J(2-1) ont été réalisées en ne moyennant les données que sur 1 heure. Le temps
d’observation effectif étant de 5 heures, 5 cartes ont été obtenues. Le schéma de la figure
montre la répartition du temps d’observation sur la période de temps de télescope le 11 mars

1997. Les cartes nettoyées sont présentées en figure B.I3

Pour chacune des cartes, on peut calculer le centre photométrique C;, qui correspond au
maximum d’intensité de chacune. Par ailleurs, on note C,, le centre photométrique moyen pour
toute la période d’observation (fig. B.). Comme cette carte a été recentrée, le point C, est situé
en (0,0).ﬂ chaque carte i de la figure BI3, C; est repéré par une croix et la direction du

vecteur C,C; est représenté par une fleche.

Tous les centres photométriques sont calculés en ajustant la TF d’une gaussienne a 2 di-
mensions aux visibilités. On peut ajuster directement une gaussienne a 2 dimensions aux cartes
mais cette méthode dépend du nettoyage utilisé. Les résultats peuvent donc étre pollués par des

artéfacts.

En analysant la position des C; (cf. fig. BI4]), on peut constater qu’ils se positionnent dans
une direction perpendiculaire a I'axe de rotation de la comeéte. De plus, les vecteurs m
semblent tourner autour de C,,. Une fois encore la présence d’un jet de CO en rotation pourrait
étre a l'origine de ce phénomene.

Pour expliquer cela, considérons une comete idéale, de forme parfaitement sphérique, comme
celle de la figure 4l Cette comete dégaze du CO d’une maniere isotrope a laquelle se rajoute un
jet de gaz dans une direction donnée. On peut représenter la direction de ce jet en matérialisant
ce dernier sur un parallele de latitude ¢, et éjectant la matiere de fagon radiale. Sans jet, le
maximum d’intensité de la raie de CO coinciderait avec la position du noyau de la comete. La
présence d'un jet déplace le maximum d’intensité le long de la spirale formée par la trainée de
gaz. Ainsi la rotation du noyau de la comete entraine la rotation du maximum d’intensité le long
du parallele de latitude £. Vu depuis la Terre, ce déplacement suit une ellipse dont le grand axe
est perpendiculaire & ’axe de rotation de la cométe. Cette ellipse est en fait la projection sur le

plan du ciel du parallele concerné.

Un programme d’ajustement d’ellipse par la méthode des moindres carrés (IHalii et Flnsser,
199€) a permis de calculer que les maxima C; sont disposés sur la projection d’un parallele de lati-
tude 10° Nord d’une comete dont I’axe de rotation aurait les parametres (6, = 79°, ap,, = 211°).
Notons que les latitudes données ici ne correspondent pas a une latitude géographique réelle,
mais a la direction d’éjection du gaz a la surface du noyau. Une telle orientation de 1'axe de

rotation est en accord avec I’ensemble des valeurs trouvées dans la littérature (cf. tableau EE2,
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Cartes nettoyées correspondant a une heure d'intégration sur la cométe en mode in-

terférométrique. L'intervalle horaire est précisé en haut de chaque vignette et le numéro entre parenthéses est celui

par lequel je référencerai ces cartes par la suite. Pour chacune, les niveaux correspondant a des intensités de 10% a

90% du maximum d'intensité sont représentés. L'échelle de couleur est la méme que pour la carte de CO J(2-1) de la

figure B0 Les croix localisent les centres photométriques C';, le centre photométrique moyen C,,, est situé en (0,0), e
—
les fleches indiquent la direction des vecteurs C;C,

. milieu :

Lobes sales correspondant aux cartes de la colonne de

gauche. Les niveaux correspondant a 50% du maximum sont représentés en gras et ceux a 20% et 80% en traits fins.

droite : Couvertures uv correspondant aux cartes de la colonne de gauche.
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0.5 -

DEC ["]
o

—05

Figure 5.14 — gauche : Evolution temporelle des maxima d’intensité C; (localisés par une croix dont la longueur des
bras est |'incertitude). Un point noir indique la position de Cy,. L'ellipse est la projection du paralléle de latitude 10°
Nord d'une sphére dont I'axe de rotation aurait les caractéristiques suivantes : ap,, = 80° et 6, = 211°. droite : Méme
scéne que la figure a), mais vu d'un point situé a la verticale du pdle Nord de la cométe. L'échelle est identique a celle
de a). Les arcs représentent les trajectoires des jets spiraux ayant abouti aux maxima observés. Les rayons en tirets
représentent la direction initiale d'éjection du gaz.

page BY). La partie gauche de la figure 14l superpose ellipse calculée par le programme aux
centres photométriques locaux C;. On peut alors voir les C; se répartir le long du parallele de
latitude 10° Nord. Notons cependant que les barres d’erreur sont certainement sous-estimées. En
effet, il y a une incertitude sur la position C,, qui n’est pas prise en compte ici. C,,, a été calculé
sur une période correspondant & ~ 70% de la rotation de la comete. Puisqu’il y a déplacement
du centre photométrique avec le temps, la position calculée de C, est sans doute décalée (d’au

plus 0.2”) de la position réelle du centre de la comeéte.

Si 'on considere que les C; se répartissent a la surface d’une sphere a la méme latitude, leur
position sur le plan du ciel nous permet de calculer la longitude des méridiens sur lesquels ils se
trouvent. L’origine des longitudes est prise au point subterrestre, et le sens positif est celui de la
rotation du noyau. Pour mieux se rendre compte de la géométrie des points, la partie droite de
la figure B.I4] représente la vision des C; depuis un point qui serait situé a la verticale du poéle

Nord de la comete.

5.2.3 Conclusions

Les résultats que 'on peut tirer de cette analyse ne peuvent étre que qualitatifs. La raison
en est que la période utilisée pour moyenner les données (1 heure) est trop court pour avoir une

bonne couverture uv. Il n’est cependant pas possible de rallonger ce temps pour deux raisons.

1. Moyenner les données sur deux heures d’observations brouillerait encore plus les informa-

tions car la coma change trop au cours de ce temps.



5.3 — Les visibilités 79

2. Nous ne disposons pas de suffisamment de données dans le temps pour pouvoir ensuite

faire une analyse temporelle.

Cependant, les résultats du modele développé (cf. chap. ) montrent que la position des maxima
C; a effectivement un lien avec orientation de I'axe de rotation de la comete Hale-Bopp, et en

particulier ’angle de position ap,,.

5.3 Les visibilités

Moyenner les données sur un temps court étant incompatible avec la réalisation de cartes,
nous avons décidé d’étudier directement les visibilités, ¢’est-a-dire la transformée de Fourier (TF)

de la distribution de brillance de la raie observée.

5.3.1 Visibilités attendues pour une distribution isotrope du gaz

D’apres la définition donnée au chap. B, la relation entre les visibilités V' et la distribution

de brillance B d’une sources est :

V@) = [ 97 BuF)e T g (5.3.1)
=TF(g, x B,)(7) (5.3.2)
= TF(g,)(c") ® TF(B,)(a") (5.3.3)

Les variables sont les mémes que celles utilisées dans la formule E247], page B1l

La distribution de brillance d’une source est le flux émis par cette source par unité d’angle
solide. Calculons d’abord le flux émis par la transition a — b (optiquement mince) de fréquence

v d’une molécule, et recu au niveau de la Terre :

1
Fa_)b = MhVAabpaN (534)

Les termes de cette équation s’expliquent aisément :
o hugy est 'énergie émise par un photon émis depuis le niveau a vers le niveau b

o Agp (le coefficient d’Einstein d’émission spontanée) est le nombre statistique de photons

émis par seconde par la molécule depuis le niveau a
o paN est le nombre de molécules dans le lobe, situées sur le niveau a,

=> hvgpAwpaN est donc la quantité d’énergie par seconde émise par la source dans toutes
les directions.

o 1/4wA? rapporte cette quantité par unité de surface recue & une distance A (distance

source - Terre).
La brillance B, associée a ce flux est donnée par

Fa—>b o 1

1
B, dv = .
YTTO. T QuanA?

hvAgppaN (5.3.5)



80 Chapitre 5 — Les observations du monoxyde de carbone dans la cométe Hale-Bopp

ol 24 est le lobe de 'antenne, tel qu’il est définit eq. B8 page Or, N/Q A% = (N), ot

(N) est la densité de colonne de la molécule. On a donc finalement :

1
B,dv = EhVAabpa<N> (5.3.6)

Cette formule permet d’établir la relation B0, apres l'utilisation de Dlapproximation de
Rayleigh-Jeans (hv < kT ip,).
Pour calculer la brillance en un point du plan du ciel, il faut alors généraliser la formule
précédente :
By(p)dv = = hwAupa(N () (5.3.7)
ou (N(p)) est la densité de colonne calculée pour un lobe infiniment fin, & une distance p du

noyau. Or, pour une comete avec un dégazage isotrope, la densité locale n suit la loi de Haser

(formule BT, et, & une distance p du centre de la comete, la densité de colonne est de :

+oo o0
(N(p)):/ n(p,0,z)dz = @ g/ Ko(z)dz (5.3.8)

—00 B 4771}6:0;0 P Jp/l

ou Ky est la fonction de Bessel modifiée du second type d’ordre 0. Or, pour la molécule de CO,

la longueur d’échelle [ = 1.310% km est trés grande par rapport au rayon du champ de vue du

télescope (10.45”, soit ~ 10*km au niveau de la comete). Donc V p dans le champ de vue du

télescope,
/ Ko(z)dz :/ Ko(2)dz = ~. (5.3.9)
o/l 0 2
Donc la formule B38 peut s’approximer en :
Q
N = 3.1
(V) = o (5.3.10)

En supposant un dégazage isotrope, la distribution de brillance de la molécule de CO est donc
inversement proportionnelle a la distance au centre de la comete :
1 Q 1
B,(p)dv = —hvgyA —— X - 5.3.11
V(P) v Ax VabAabPa 4Ue:cp P ( )

On peut calculer (cf. Annexe [AZ3) que la Transformée de Fourier & deux dimensions d’une
fonction en 1/p est 1/, ot p = /22 + y? et 0 = Vu? + v2. Donc :
TF(B,)(0)dv = ——hvy Agypa—2— x (5.3.12)
41 Wegp O
Les visibilités sont alors obtenues en convoluant TF(B,) par la TF du lobe g. La figure
présente le résultat du calcul numérique des visibilités, normalisées par la valeur en ¢ = 0. On
peut voir que la convolution par la TF du lobe n’affecte que les lignes de base inférieures a la

plus petite fournie par la configuration C1 du Plateau de Bure.

Pour une atmospheére isotrope et une distribution de molécules meres,
nous attendons des visibilités évoluant en 1/0 avec le rayon uv o.
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Figure 5.15 — Tracé des visibilités attendues & 230 GHz pour une atmosphére isotrope (échelle log a gauche et linéaire
a droite). Pour o > 30m, les visibilités suivent une courbe en 1/0. Les visibilités ont été normalisées a la valeur en

o=0.

5.3.2 Visibilités observées au Plateau de Bure

En raison de ’évolution attendue en 1/0 des visibilités, il parait logique de représenter
celles-ci en fonction du rayon wv. Dans son utilisation habituelle, cette méthode a le défaut
de mélanger le signal provenant de lignes de bases et/ou de périodes temporelles différentes
(moyenne des visibilités sur tout le temps d’observation). La coma que nous observons étant
fortement anisotrope et changeant avec le temps, cette représentation n’est pas completement

satisfaisante.

Il a donc été décidé de traiter chaque ligne de base séparément, et pour chacune de moyenner
les données de facon temporelle. Comme la longueur des lignes de base varie avec le temps,
on peut représenter I’évolution temporelle en fontion de o. La comparaison avec les visibilités

attendues pour une distribution de CO isotrope peut donc se faire directement.

Pour améliorer le rapport signal-sur-bruit des visibilités, la technique employée pour effectuer
les moyennes a été une moyenne glissante. Cette méthode consiste d’abord a fixer le temps T'
sur lequel sont moyennées les données. Le 1°" point moyenné correspond a l'intervalle de temps
[0; T, le 28™€ & [dt; T + dt], avec dt < T, et ainsi de suite ... Une visibilité peut donc contribuer
a plusieurs points dans la moyenne. La figure BT présente 1’évolution temporelle ainsi obtenue
des visibilités observées au Plateau de Bure pour la transition J(2-1) de CO. Tous les canaux de
vitesse ont été moyennés, et pour chaque ligne de base, une fleche indique dans quelle direction

évolue le rayon uv avec le temps.
Sur cette figure, deux choses sont remarquables :

¢ le meilleur ajustement a une courbe de type o~ ", par la méthode des moindres carrés,

—1.18+0.01

donne une évolution moyenne de V o o , et non en o~ !. Ce profil moyen suggere

que I’évolution radiale de la distribution de brillance de CO n’est pas en 1/r, et donc que le
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Figure 5.16 — Evolution temporelle de I'amplitude des visibilités de la raie J(2-1) de CO en fonction du rayon uv. Pour

chaque ligne de base, une fleche indique dans quelle direction évolue le rayon uv avec le temps. La courbe en pointillés
représente les visibilités attendues pour une distribution isotrope de CO (résultat d'un modele de coma isotrope pour
un taux de dégazage de CO égal a celui calculé d’apres les observations on-off : Qco = 1.96 10°° molecs™), et celle

en tirets indique I'ajustement 3 une courbe en g~ 1:18+0:01,
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a une courbe en o
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monoxyde de carbone pourrait ne pas venir uniquement du noyau mais aussi d’une source
étendue. Cette interprétation sera plus amplement discutée lors de 'analyse du modele,

au chapitre Bl

¢ de fortes modulations autour de ce profil moyen sont observées. L’interprétation directe

de ces courbes est tres difficile car plusieurs parametres varient en méme temps :
o le temps, et donc la distribution du CO,
o les rayons uv,
o lorientation de chaque ligne de base, les zones sondées étant donc toujours différentes.

La méthode la plus appropriée pour analyser cette figure est donc de développer un modele a 4 di-
mensions (les 3 dimensions spatiales + le temps) et de simuler les observations interférométriques.

Ceci sera l'objet du prochain chapitre.

A titre d’information, I'évolution des visibilités pour la transition J(1-0) est donnée en fi-
gure bI7 La comparaison avec la raie J(2-1) est délicate car le rayon wv est en unités de
longueur d’onde. Ainsi, une zone donnée de la coma sera sondée par la ligne de base de longueur
o pour la transition J(2-1), mais par celle de longueur ¢/2 et de méme orientation pour J(1-0)
(s’il en existe une). Or, nous ne disposons pas d’un tel couple de lignes de base. De plus, l'erreur
sur ces visibilités est presque de 'ordre des modulations. Seule une comparaison du profil moyen

sera donc possible, ce qui sera fait au chapitre B

5.4 Les spectres interférométriques

Une autre méthode originale pour étudier des données interférométriques consiste a étudier
les spectres interférométriques. C’est en fait une maniere de représenter les données de la table
uv. Pour chaque scan, cette derniére contient 10 enregistrements, chacun correspondant a une
ligne de base. Chaque enregistrement comprend les parties réelles et imaginaires des visibilités
pour chaque canal de vitesse du spectrometre. On peut donc voir et traiter chaque enregistrement

comime un spectre.

Pour obtenir ’évolution temporelle des spectres de visibilités par ligne de base, il faut, pour
chaque période de temps, calculer 'amplitude moyenne des visibilités. Deux solutions s’offrent

a nous pour un tel calcul :

1. calculer 'amplitude de chaque visibilité et effectuer la moyenne de ces amplitudes indivi-

duelles

2. ou faire d’abord la moyenne des parties réelles d’une part et des parties imaginaires d’autre

part et calculer ensuite ’amplitude moyenne.

Les résultats obtenus par ces deux méthodes sont trés différents. Cest en fait la 2°™¢ méthode qui
permet de s’affranchir le plus efficacement du bruit (R. Lucas, communication personnelle). En
effet, elle effectue une moyenne vectorielle sur les nombres complexes (les composantes réelles
et imaginaires sont prises en compte), alors que la premiére perd une partie de I'information

en ne tenant compte que de la moitié de I'information (moyenne effectuée sur les amplitudes,
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en abandonnant I'information apportée par la phase). Donc I'amplitude A ;. de la visibilité

moyenne pour la ligne de base b, la période de temps 7 et le canal ¢ se calcule ainsi :

2 2
E §R(Vl-),t,c)'u)b,uc E %(%,t,c)wb,t,c
tetiztiva tetistiv]
Apic = — + = (5.4.1)
§ Wy,t,c E Wy,t,c
te€[tistita] te€[tistita]

oll wy ¢ est le poids statistique correspondant a la visibilité V4, . (colonne 7+ 3% c dans la table

uv). Le poids est relié a I'erreur relative o4+ . de cette méme visibilité :

Obte = 1072/ \/Wpre (5.4.2)

Tel un spectre habituel, on soustrait ensuite aux amplitudes moyennes la ligne de base corres-
pondant a la moyenne du signal sur les 10 premiers et 10 derniers canaux, qui ne comportent
que du bruit. La technique de la moyenne glissante a également été employée ici. La figure B.TH

présente les spectres ainsi obtenus.

La premiere chose que I'on remarque sur ces spectres, en particulier pour les cinq premieres
lignes de base (les plus courtes, donc celles ou le signal est plus fort) est qu’ils présentent une
évolution temporelle similaire a celle des spectres on-off. En effet, le décalage spectral de ces raies
oscille entre le bleu et le rouge. La figure présente les variations temporelles de ces décalages
spectraux pour chacune des lignes de base, et le tableau L4l donne le résultat des ajustements
a une sinusoide, les parametres A, tg, vg et P étant les mémes que pour les décalages spectraux
on-off (cf. §6TA).

Justifions d’abord I’emploi d’une sinusoide de période égale a celle de la comete Hale-Bopp
pour l'analyse de ces courbes. L’interprétation de ces données est plus délicate que pour les
observations en mode on-off. En effet, 'orientation des lignes de base tourne avec le temps,
et la comete tourne également. Les observations on-off correspondant a une ligne de base de
longueur nulle, la notion d’orientation ne joue pas et seule la rotation de la comete est responsable
des décalages spectraux observés. Pour essayer de comprendre a quel type de courbe on peut

s’attendre, imaginons deux cas théoriques extrémes :

¢ La comeéte ne tourne pas, mais posséde tout de méme une anisotropie. Les décalages spec-
traux interférométriques suivent une courbe périodique (pas obligatoirement sinusoidale)

de 12h de période car :
o les visibilités sont a symétrie centrale dans le plan wv

o au bout d’'une demi rotation terrestre les lignes de base ont tourné de 180° : ces
dernieres échantillonnent alors des données identiques a celles échantillonnées en début
de période

¢ La comete tourne mais ce sont les lignes de base qui ne tournent pas (i.e. la Terre ne
tourne pas). On se retrouve alors dans un cas similaire aux décalages spectraux on-off :

les courbes obtenues sont périodiques, avec une période égale a celle de la rotation de la

comete.
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Figure 5.18 — Spectres interférométriques pour les lignes de base 1 a 10. La disposition des spectres est similaire a

celle utilisée pour les spectres on-off.
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Heure le 11 mars 1997 [TU]

Puisqu’il y a combinaison des rotations terrestre et cométaire, les décalages spectraux suivent
une courbe hybride entre les deux décrites précédemment. Par ailleurs, les mesures dans le plan
uv ne sont sensibles qu’a quelques zones particulieres dont la localisation dépend de la longueur
et de l'orientation des lignes de base. Une ligne de base ne sera donc pas tout le temps sensible
au vecteur qui caractérise la direction principale 7 du jet (comme je I'ai décrit au §5.T0). Les
courbes des décalages spectraux interférométriques peuvent donc avoir une variation périodique
beaucoup plus complexe que celle d’une sinusoide. Leur forme dépend de la morphologie de
I’anisotropie et de la couverture uv. Cependant, la forme analytique de ces courbes périodiques
n’étant pas possible a calculer simplement, ’ajustement & une sinusoide de période égale a celle
de la comete m’a paru le meilleur moyen de caractériser ces courbes. Le choix de fixer la période a
celle de la rotation du noyau pourrait étre discutable. Cependant, les données interférométriques
ne s’étendent pas sur une durée suffisante pour pouvoir déterminer avec précision une période.
C’est pourquoi c’est celle de la rotation du noyau qui a été choisie, cela permet également de
pouvoir comparer les données on-off et interférométriques. Par ailleurs, pour les 5 premieres
lignes de base, 'ajustement parait justifé. Pour les suivantes, le bruit étant plus important que

les fluctuations apparentes du signal, aucune conclusion n’est possible.

Avant d’analyser les résultats des ajustements, arrétons-nous un moment pour essayer de
comprendre quelle est la quantité que mesure une ligne de base en fonction de sa longueur. En
partant de la définition d’une transformée de Fourier, les petites lignes de bases sondent les
grandes structures de la coma et les grandes lignes de base les petites structures. L’expansion de
la coma étant essentiellement radiale, les petites structures proviennent de régions proches du
noyau et les grandes de régions plus lointaines. Finalement, au premier ordre, on peut dire que
les petites lignes de base sondent les régions externes et les grandes lignes de base les régions
internes. Toutefois, il ne faut pas négliger 'orientation des lignes de base. En effet, si ’atmosphere

de la comete n’est pas a symétrie sphérique, la TF de sa distribution de brillance ne le sera pas
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Figure 5.20 — Décalages spectraux des spectres interférométriques pour chaque ligne de base, dont le numéro est
indiqué dans le coin supérieur droit de chaque vignette. La sinusoide superposée est le résultat d'un ajustement par la
méthode de Levenberg-Marquardt (moindres carrées appliqués a une fonction non linéaire). La couverture uv de chaque
ligne de base est représentée dans le coin inférieur droit, avec la méme échelle que celles des vignettes de couverture
de la figure I3
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Heure d'annulation ascendante t,

Base A to Vo
[kms™ | [UT] [kms™ |

0 0.292 £0.022 11.753 £ 0.118 -0.050 4 0.008

1 0.898 + 0.042 10.147 £+ 0.058  0.018 £ 0.015

2 0.508 £ 0.068 7.537 £ 0.336 -0.108 + 0.036

3 0.516 £ 0.060 8.204 £+ 0.351 0.002 £ 0.039

4 0.536 £ 0.088 9.529 £+ 0.355 -0.006 £ 0.042

5 0.888 £ 0.250 10.322 £ 0.262 -0.027 £+ 0.075

6 0.194 + 0.304 7.103 £+ 3.360 -0.064 + 0.143

7 0.578 £ 0.542 5.345 £ 0.905 -0.195 £ 0.235

8 0.414 £ 0.372 12.126 £+ 2.648 -0.071 £+ 0.248

9 0.768 £0.776 11.636 = 1.071 -0.053 £+ 0.319

10 0.480 4+ 1.030 7.558 + 7.652 -0.121 + 0.360
O e L A s R RS S S R

¥

10 = -
5 1 -

0 1 1 1 L L L L 1
0 50 100 150

Rayon uv [m]

Tableau 5.4 -

des ajustements a une si-

Résultats

nusoide de I'évolution tempo-
relle des décalages spectraux
interférométriques. La courbe
ajustée est du type Av(t) =
% sin (%"(t — to)) + 2g, ol
P = 11.35h est la période
de rotation de la cométe. La
méthode employée est celle de
Levenberg-Marquardt.

Figure 5.21 — Evolution des
heures d'annulations ascen-
dantes to, en fonction des
rayons uv de chaque ligne de
base (x). Les barres d'er-
reur horizontales représentent
la variation du rayon uv de
chaque ligne de base avec
le temps. Les barres verti-
cales représentent |'erreur sur

le calcul de .
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plus. Ainsi, pour qu'une structure dans le plan du ciel soit détectée par une ligne de base, il faut

que :
¢ la longueur de la ligne de base soit adaptée a la longueur caractéristique de la structure.

¢ lorientation de la ligne de base et 'orientation principale de la structure soient perpendi-

culaires.

Ce qui ressort de la figure B20, c’est que les décalages spectraux ne sont pas en phase entre les
différentes lignes de base — au moins les cing premieres, les autres n’ayant pas un rapport signal-
sur-bruit suffisant pour permettre une comparaison. Si ’on considere que plus les lignes de base
sont grandes et plus on sonde des régions internes de la coma, il apparait que le phénomene que
I’on détecte n’a pas la méme orientation selon sa distance au noyau de la comete. Ceci renforce
I’hypothese d’un jet dont la trainée forme une spirale dans la coma, car un tel jet remplirait les
conditions précédentes. En effet, un jet droit ne serait présent que dans une direction donnée.
Par ailleurs, I’atmosphere en expansion entraine qu’'une structure détectée par une grande ligne
de base a un instant ¢ sera détectée plus tard par une ligne de base plus courte — moyennant
que les orientations coincident. Ainsi, on pourrait s’attendre a ce que les heures des annulations
ascendantes tg évoluent en fonction de la longueur des rayons uv selon une loi qui dépendrait de
Vegp €t des parametres géométriques du jet (forme, puissance, ...). Malheureusement, la figure E21]
ne semble pas montrer une tres forte corrélation entre le rayon uv et tg. Ceci sera discuté plus

en détail au chapitre [

5.5 Conclusions

La premiere constatation que ’on peut faire sur ces observations est qu’elles sont tres riches
en informations, que ce soit en mode on-off ou interférométrique. L’étude des données on-off
permet sans nul doute de conclure a une anisotropie dans la distribution du CO dans la coma
interne. Cette irrégularité est de plus liée au noyau puisqu’elle présente une variation temporelle
de longueur égale a la période de rotation ce dernier. L’explication la plus probable est ’existence
d’un jet d’origine nucléaire qui tourne de fagon solidaire avec le noyau. Ce jet laisserait alors
une trainée en forme de spirale dans la coma interne. Cette hypothese est renforcée par ’étude
des spectres interférométriques qui montrent qu’un jet droit (sans trainée en spirale) ne pourrait
produire de telles visibilités. Par ailleurs, les cartes et les visibilités confirment que la distribution
du monoxyde de carbone est fortement anisotrope tant spatialement (dans le plan du ciel) que

spectralement.

Cependant, I’examen de ces données, aussi riches soient-elles, ne permet que des conclusions
qualitatives, tant dans la morphologie du jet que dans la position de ’axe de rotation du noyau
de la comete Hale-Bopp. L’idée de développer un modele s’est alors imposée comme 'unique
moyen d’extraire le plus d’informations possible de ces observations, et de contraindre le mieux

possible, la position de I'axe de rotation et la morphologie du jet.
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Chapitre 6

Modélisation de I’atmosphere de CO

Comme il a été décrit au chapitre précédent pour le monoxyde de carbone, les observations
interférométriques ne permettent que des interprétation qualitatives de la distribution du CO
dans la coma. Cependant, nous avons montré que ces observations recélaient une grande quantité

d’information. Il serait donc dommage de ne pas aller plus loin dans leur analyse.

La méthode qui nous a semblée la plus appropriée pour analyser ces observations a été de
programmer un modele de coma interne a 3 dimensions et dépendant du temps, et simulant les

observations.

Le monoxyde de carbone étant la molécule qui fait I’objet de cette these, je vais décrire mon
modele en prenant le CO comme exemple (§6.0I). Cependant, ce modele pourrait étre appliqué
facilement aux autres especes moléculaires observées, ainsi qu’a d’autres comeétes. Le procédé
utilisé pour la simulation des observations est décrit dans la section §E21 Un mode d’emploi

pratique du modele est donné en Annexe

6.1 Description du modeéle de coma interne

D’apres les premieres conclusions tirées des observations, il existe une anisotropie du mo-
noxyde de carbone localisée a proximité du noyau. Pour linstant, je ne présuppose aucun
mécanisme pour l'origine de cette anisotropie. La forme du noyau, sa topographie, ou I'inho-
mogénéité de sa surface pourraient, par exemple, en étre la cause. Nous reviendrons sur ceci plus

tard. Cette anisotropie peut étre vue comme un jet. L’appellation “jet” est tres imagée mais
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permet facilement de se représenter ce qu’il se passe au niveau de la distribution de CO dans la

coma. C’est pourquoi j'utiliserai ce terme.

Le principe du modele est une distribution isotrope de monoxyde de carbone, a laquelle se
rajoute, au niveau du noyau, un jet de forme conique qui apporte une certaine quantité de CO
dans la coma. Par souci de clarté, le modele va d’abord étre décrit en partant d’'un modele
simple : le noyau ne tourne pas, ’atmosphere est statique et le jet est rectiligne. La rotation qui

crée une trainée en forme de spirale sera ajoutée par la suite.

Chaque modele donne en sortie un instantané de la coma, pour une heure donnée, le jour
des observations. La dimension temporelle du modele est introduite en exécutant le modele pour

des heures différentes.

6.1.1 Modéle de coma interne sans rotation
6.1.1.a Forme du noyau

Il faut garder en téte que ce que I’on souhaite modéliser, c’est la distribution de CO, et non le
mécanisme qui en est a I'origine. De plus, la résolution angulaire de I'interféromeétre du Plateau
de Bure est de l'ordre de la seconde d’arc, ce qui correspond au moment des observations a
~ 1000km au niveau du noyau. Cette distance est tres supérieure au rayon estimé du noyau
de la comete : 36 + 6 km (Lamy et all, [1999). Pour une distribution donnée de CO, la forme du
noyau n’aura donc aucun impact sur les résultats du modele. Je vais donc supposer un noyau
sphérique, de rayon 7,. On pourra considérer ce noyau idéalisé comme étant la sphere équivalente

qui produit la distribution de CO observée.

6.1.1.b Reperes utilisés

i — Repere (Ozyz)

J'utilise principalement le repére orthonormé (Ozyz) centré sur le noyau de la comete, tel
qu’il est décrit a la page Dans ce repére, on définit des coordonnées cartésiennes (z,y, z) et

sphériques (7,0, ¢) telles que :

x cos fsin ¢
y| =7 |sinfsing (6.1.1)
z cos ¢

Une représentation de ces deux jeux de coordonnées est donnée en Figure C’est dans ce

repere que les calculs du modele vont étre effectués.

ii — Repere (Ox.y.z.)

L’hypothese du noyau sphérique nous permet de se repérer sur la surface du noyau avec un
systeme de latitudes et de longitudes. Connaissant la position de ’axe de rotation de la comeéte,

les latitudes ¢ se définissent facilement : elles s’échelonnent de +90° au pole Nord a -90° au pole
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plan du ciel

N

N0yau de la comete

Figure 6.1 — Représentation du repére centré sur la comete et les jeux de coordonnées cartésiennes (x, y, z) et sphériques
(r,0, @) qui lui sont associés.

Sud. Pour les longitudes L, elles vont de 0° a 360° dans le sens de la rotation du noyau, c’est-a-
dire dans le sens trigonométrique direct autour du vecteur définissant la rotation. L’origine de ces
longitudes est pris arbitrairement au point sub-terrestre au moment du début des observations
(cf. fig. BZ). Ce systéme de repérage est associé & un repere orthonormé (Oz.y.2.), ol z. est
le vecteur rotation du noyau, et est donc dirigé vers le pole Nord du noyau, z. est dirigé vers
le point (¢ = 0°,L = 0°), et y. vers le point (¢ = 0°, L = 90°). Les coordonnées cartésiennes

(Ze¢, Ye, 2c) et sphériques (r, ¢, L) sont liées ainsi :

Te cos L cos ¥t
Ye | =7 | sinLcos? (6.1.2)
Ze sin ¢

Ce repere est essentiellement utilisé pour mieux appréhender la localisation du jet a la surface

du noyau, les coordonnées (r, ¢, L) étant transformées en coordonnées (7,6, ¢) pour les calculs.

iii — Passage de (Ox.y.z.) vers (Oxyz)

Le passage du systeme (Oz.y.z.) vers (Oxyz) se fait par le biais de deux rotations : la

premiere de (6, + 180°) autour de y. , et la seconde de (ap,, — 90°) autour de I'axe z~ créé par
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direction du

péle Nord pole Nord

| direction du

Figure 6.2 — Gauche : Schéma des paralléles et des méridiens sur le noyau d'une cométe sphérique dont I'axe de rotation
aurait les paramétres suivants : ap,, = 210° et 0, = 75°. Les paralleles (resp. les méridiens) sont représentés avec des
latitudes ¢ (resp. des longitudes L) espacées de 10°. Les axes des systémes de coordonnées (Ozyz) et (Oxzcyczc) sont
également représentés. Droite : Version épurée de la figure de gauche. Ne restent que les deux systémes de coordonnées
(Ozyz) et (Oxcycze), ainsi que le plan équatorial du noyau.

la rotation précédente :

x sinap,, —cosap, 0 —cosf, 0 siné, rcos L cos/t
y | = |cosap, sinap, O - 0 1 0 - | rsin Lcos/?
z 0 0 1 —sinf, 0 —cosf, rsin f

(—cos L cos £ cos B, + sin £sin 0,,) sin ap,, — sin L cos £ cos ap,,
=71 | (—cos Lcos{cosb, + sinfsinf,) cos ap, + sin L cos £ sin ap,, (6.1.3)

—cosLcoslsinf, —sinf cosf,,

ou 4, est I'angle d’aspect de I’axe de rotation et ap,, son angle de position, tels qu’ils sont définis

a la page B

6.1.1.c Distribution du gaz

Les observations on-off nous permettent de déterminer la quantité totale @Q., de CO délivrée
dans la coma par seconde au niveau du noyau. Le modele suppose que cette quantité de gaz est

délivrée en 2 parties : une isotrope, répartie sur toute la surface du noyau, et le jet.

La partie isotrope du modele délivre une quantité @Q;5, de CO par seconde dans toute la

coma. Le jet de forme conique qui s’y ajoute possede les caractéristiques suivantes :
¢ le cone a un demi-angle d’ouverture ¥ au niveau du noyau

¢ il est solidaire d’un point situé sur un parallele de latitude £ et sur un méridien de longitude

Ly, correspondant a des coordonnées sphériques (6o, ¢p)
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¢ il apporte une quantité @)j.; de molécules de CO par secondes dans la coma. On définit
alors f., comme étant la fraction du nombre de molécules dans la coma apportées par le

jet :
_ Qjet _ Qjet
Qjet + Qiso Qco

L’anisotropie du dégazage provoquée par un tel jet peut se modéliser par une gaussienne a deux

Jeo

(6.1.4)

dimensions, centrée sur (0y, ¢g), de déviation standard ¥, et dont le maximum est proportionnel

a Qjer- Le dégazage de CO dans une direction (6, ¢) donnée vaut donc :

~2
150 je d
Qb,0) = Ciw + 37?\;/; exp <_ﬁ> (6.1.5)

ol « est un coefficient de proportionnalité, et d est la distance angulaire entre les directions

(0o, Po) et (0, ), calculée selon la loi des cosinus de la trigonométrie sphérique :

~

d = arccos (cos ¢ cos ¢g + sin ¢ sin ¢g cos(f — b)) (6.1.6)

Le coefficient « est déterminé d’apres I’hypothese initiale : il y a @@, molécules dégazées dans la

coma par seconde :

. Q(0,9)dQ = Qco = Qjet + Qiso (6.1.7)

On en déduit que a = 1, et la distribution du dégazage vaut :

~2
Q0,9) = %;O + 2%52 exp (—%) (6.1.8)
ou encore :
Qeo 2eo d’
Q0,9) = - <1 = Jeo+ 5 XD (—ﬁ>> (6.1.9)
On peut alors définir une fonction de jet J, telle que :

Q0. ¢) = Ci;o I(feor V.0, 9). (6.1.10)

Par souci de simplicité dans les formules, et sauf précision contraire, j'utiliserai cette fonction

sous la forme J(fe0, ¥), la dépendance en 6 et ¢ étant sous-entendue.

6.1.1.d Utilisations du modeéle de Haser

Le modele de Haser (1957) supposant une expansion radiale du gaz, la densité locale dans
une direction donnée dépend uniquement du taux de dégazage dans cette direction. On peut

donc adapter les formules du modele de Haser malgré un dégazage anisotrope ([Hu_et all, [1991).



98 Chapitre 6 — Modélisation de I’atmosphére de CO

Figure 6.3 — Représentation de la distribution du CO 2 une distance quelconque r du noyau, pour 6, = 70°, ap,, = 210°.
Le jet est localisé au niveau du paralléle de latitude 10° et du méridien de longitude -20° (croix blanche). La demi-
ouverture ¥ de ce jet vaut 20°. La sphére représentée est de rayon r. Le blanc correspond a Q(0, ¢) = Qco(l — feo)/4m
et le noir a Q(0,¢) = Qco(1 — feo + 2\{,—?’)/4”-

i — Cas d’une molécule mére

La densité locale de gaz a un point de coordonnées (r, 6, ¢) est :

n(r,0,¢) = I(feo w)& exp (— r ro)) (6.1.11)

AT Ve gy leo

si 'on considere que CO est une molécule mere de longueur d’échelle de photodissociation [.,.
Dans ce cas, la quantité Q.. est celle calculée par IB_uLeJ'_QLalJ d]_9_9_d) : Qo = 1.96 103 mol s~ 1.

Cette quantité a été estimée en supposant une distribution isotrope de molécule mere dans la

coma. Nous avons donc utilisé cette valeur, en vérifiant que le flux modélisé était cohérent.
Cependant, de nouvelles réductions des données on-off (cf. chapitre B) montrent que le taux de

prodution de CO est en fait plus proche de 1.7103° mols™1.

ii — Cas d’une molécule fille

Dans le cas d’une molécule fille, la densité locale de CO devient :

n(r,0,0) = I(fme,, ¥) e, lcomw <exp <—w> — exp <—(rl_7r°)>> (6.1.12)

AT Vegp leo — L, o

ou lp,, et Qm,, sont respectivement la longueur d’échelle de photodissociation et le taux de
dégazage total de la molécule mere qui engendre CO. f,. représente la fraction de molécule
mere apprortée par le jet. Un modele de transfert de rayonnement nous permet de calculer, pour
une longueur d’échelle /,,., donnée, le taux de production @, de la molécule mere qui permet

de reproduire 'aire de raie de CO observée en mode on-off.
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iii — Combinaison des 2 types de production

Le modele permet également de combiner une production de CO nucléaire ainsi qu’une
source étendue. La densité locale n de CO a un point (7,0, ¢) de 'espace est donc hybride entre
la densité locale de CO calculée pour une molécule mere (notée n,, ici) et celle pour une molécule
fille (notée ns). En définissant la quantité P.,; comme étant la proportion de CO produit par la

source étendue, on a :

n(r,0,0) = (1 = Pegt)nm(r,0,0) + Peginy(r,0, 9) (6.1.13)
~ Qco —lo
— (1 —Pext)d(fco,‘l’)m exp <—%> + ...

Pt 07l (e (L) o (L20))

477T27}ezp leo — lmw lmco Leo

avec ()., d’une part, et Qp,,, et I, d’autre part calculés respectivement comme pour le cas

d’une molécule mere et d’'une molécule fille.

6.1.1.e Variations de la vitesse

i — Variations locales

La température étant un indicateur de l’agitation moléculaire, toutes les molécules de la

coma n’ont en fait pas la méme vitesse. La distribution de la vitesse du gaz suit la loi suivante :

1 (VU — Veap)?
d(v) = p— exp <_T%p> (6.1.14)

kT
avec op =\ —
m

ou m est la masse de la molécule (CO ici), k la constante de Boltzmann et T' la température

(6.1.15)

cinétique de la coma. La valeur ve., autour de laquelle la distribution est centrée est la vitesse
calculée par Biver et all (1999) : vezp = 1.05 kms!. Pour la description du modele, Vegp €5t
utilisé par souci de simplicité dans les formules, mais “la distribution centrée autour de vy)” est

sous-entendue.

ii — Variations avec la distance au noyau

Certains modeles (Combi et all, [1999) font état d’une variation de la vitesse du gaz a me-
sure que celui-ci s’éloigne du noyau. Notre modele a la possibilité d’inclure une vitesse variant
avec r selon une loi donnée. L’utilisation d’une vitesse d’expansion non constante implique une

adaptation de la formule de la densité locale du modele de Haser donnée par [Hu et all (1991) :

" Beodu :|

To erp(u)

(r—rmo)

lCO

les termes en exp <— > deviennent exp [— (6.1.16)

ou [, est le taux de photodissociation de CO.
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6.1.2 Ajout de la rotation

La vitesse du gaz étant supposée isotrope, toutes les molécules situées a une distance r du
noyau ont été éjectées au méme moment, a un temps t = (1 — r,)/Veqp plus tét. On peut donc
considérer que, a un instant donné t,, 'anisotropie de la distribution de CO a une distance r
est celle qui était au niveau du noyau a t, — (r — ) /Veap, & une rotation pres. C’est ce principe
que I'on va exploiter pour introduire la rotation dans le modele.

La comete tourne sur elle-méme avec une période P = 11.35h. La vitesse angulaire associée

est donc 2%. On définit alors la matrice de rotation R(t) qui permet de trouver l'orientation du

jet a l'instant t, + t, connaissant celle a ¢,

cos f sin ¢g cos fg sin ¢q
sin 6 sin ¢ = R(t) - | sinfpsin ¢ (6.1.17)
Ccos ¢g Lot Cos ¢g .
R(t) définit en fait la rotation d'un angle <5 21t autour de 'axe de rotation z. de coordonnées :
l sin ap,, sin 0,
bomnd .
Ze = | m | = | cosap,sinb, (6.1.18)
n —cos b,

dans le repere (Ozxyz). R(t) s’écrit ainsi :

(1 —cos 22t + cos 22t ml(1 — cos 2Et) + nsin 28t nl(1 — cos 28) — msin 2%
R(t) = |ml(1 — cos 2173”) —nsin 2t m2(1 — cos Z&) + cos &L nm(1 — cos Z8L) + I sin Z&t
nl(1— cos 28) + msin 25 nm(1 — cos 28) — Isin 25t n?(1 — cos 28t) + cos 2}?
(6.1.19)

Puisque 'on remonte dans le temps a mesure que ’on s’éloigne du noyau, la distribution de

CO a une distance r du noyau sera piquée autour de l’orientation

cos B sin ¢g cos B sin ¢q
4 fr—r
sinfpsingy [ = R~ < ” - sin 6y sin ¢g (6.1.20)
erp
Cos ¢o . Cos ¢g i

ou R~!, la matrice inverse de R, est également sa transposée.

La distribution de CO devient donc dépendante de . Cependant, la vitesse d’expansion étant
distribuée de fagon isotrope, une couche infiniment fine de CO située a une distance r» du noyau
n’a pas d’interaction avec celle en r 4+ dr. Chacune suit son expansion de maniere indépendante,
et la densité locale & I'intérieur de cette couche suit une loi en exp (—r /1) /r2, similaire & celle du
modele de Haser. La densité locale n a un point (r,6, ¢) correspond donc a la densité calculée
avec une fonction de jet ainsi modifiée :

— 2

2feco d(r)

3(T7f007\11767¢):1_f60+ \112 exp - 2\112

(6.1.21)
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avec

—

d(r) = arccos [cos ¢ cos ¢ (1) + sin ¢ sin ¢g(r) cos(8 — O (r))] (6.1.22)

ou Oy(r) et ¢o(r) sont les coordonnées du maximum de la distribution de CO a une distance r

du noyau, telles qu’elles sont calculées par la formule

6.1.3 Récapitulatif : parameétres du modele

Voici la liste des parametres du modele avec leur description. Pour les parametres fixes la

valeur utilisée ainsi que la provenance de cette derniere sont précisées.

6.1.3.a Parametres fixes pour la modélisation des observations du CO le 11 mars

o distance héliocentrique ................. Th 0.989 AU

o distance géocentrique .................. A 1.368 AU

o vitesse d’expansion du gaz  ............. Vexp 1.05kms™! (Biver_et_all, 11999)
o température cinétique  ................. T 90K (Biver_et _all, 1999)
¢ taux de production total de CO ........ Qco 1.96 1030 g1 (Biver_et_all, 11999)
¢ taux de photodestruction de CO ....... Beo 7.5010~7 7772 (Huebner et _all, 11992)
¢ période de rotation du noyau .......... P 11.35 h (Jorda_ef_all, 1999)

6.1.3.b Paramétres libres

o fraction de CO délivrée par le jet dans la coma  ............oiiiiiiiiiiiiienann. feo
o latitude d’émission du jet . ... L

o longitude d’émission du jet ... L

o demi-ouverture du Jet ... ... v

o angle d’aspect de 'axe de rotation  .......... .. 0.

o angle de position de axe de rotation  ........ ... .. i apw
¢ proportion de CO produit par une source étendue ..............ccciiiiiiiiiiain.. Pyt
¢ taux de production de la molécule mere de CO (le cas échéant) ................... Q mes
¢ taux de photodissociation de la molécule mere de CO .............. ... ... ... B

6.2 Simulation des observations

La simulation a pour but de créer un spectre on-off et une table uv synthétiques pour chaque

instantané de la coma. Pour cela, il faut :

1. calculer les densités locales du gaz, Vr,0, ¢.
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2. calculer la distribution de brillance par unité de surface sur le plan du ciel et par canal
de vitesse. Les canaux reproduisent ceux du spectrometre du Plateau de Bure et chaque

canal i correspond & une vitesse :

v = <NC+1 —i) Aw, (6.2.1)

2

o Av = 0.11 kms™! est la largeur d’un canal. La simulation prend en compte N, = 47

canaux, le 24°™e étant centré sur la fréquence de la raie pour laquelle on veut effectuer la

simulation. Ce canal est également centré sur la vitesse de la comete dans le repere (Ozyz).
3. créer le spectre on-off synthétique.
4. créer la table uv synthétique.

Les étapes 1 et 2 sont décrites au §627T1 1'étape 3 au §oZ2 et la 4 au 23

6.2.1 Calcul des densités locales et de la distribution de brillance

Pour la simulation des observations, le plan du ciel est limité & un champ carré de coté Ax,
centré sur la position du noyau de la comete, et divisé en N, X N, cellules suivant les axes T et
Y~ du repere (Oxyz) défini précédemment.

Le choix des valeurs Az et IV, est critique pour une bonne simulation des visibilités. En effet,
pour un champ de vue de résolution dx et de largeur Az = N,dz, la résolution dans le plan
de Fourier sera du = 1/Ax, sur une largeur de Au = 1/éx (cf. chap. 16 de Dutrey (2000) et

fig. B4)). Voici les conditions que doivent remplir ces valeurs :
¢ N, doit étre une puissance de 2 pour pouvoir utiliser ’algorithme de Transformation de
Fourier rapide (FFT) (§ B2Z3).
o Az > champ de vue réel du télescope, soit 40” pour les observations du CO.

o Au > 150m (en unités de longueur d’onde) car il faut pouvoir simuler les visibilités de
la plus grande ligne de base fournie par 'interférometre du Plateau de Bure qui mesure
150 m.

Notons que les coordonnées dans ’espace de Fourier sont normalement des grandeurs sans di-
mension. On utilise cependant le metre pour quantifier les longueurs dans ce plan, mais il s’agit

en fait de nombre de longueurs d’onde.

Le strict respect de ces régles nous donne, pour les observations de la raie J(2-1) de CO
(A=1.3mm) :

Sz > 1.8
Az > 40"
=4 du > 6.7Tm (6.2.2)
Au > 150m
N < 32

Cependant, les tests réalisés pour valider ces valeurs ont montré que ces regles n’étaient pas assez

restrictives. Il a donc fallu améliorer les résolutions en x et u, tout en conservant une valeur de



6.2 — Simulation des observations 103
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Figure 6.4 — La grille de gauche représente |'échantillonnage effectué dans I'espace réel et la grille de droite
I'’échantillonnage résultant dans I'espace de Fourier. La grille réelle est caractérisée par sa résolution dx et son ex-
tension Ax = Npdz. La grille de Fourier posséde alors une résolution du = 1/Ax et une extension Au = 1/0x. D'apres
Anterried (2000).

N, qui n’entraine pas un cotlit en temps de calcul trop élevé (N, < 512). C’est finalement la

solution suivante qui a été retenue :

N, = 256

Az = 100"

5z = 0.39" (6.2.3)
Au = 686.45m

Su = 2.68m

La grille ainsi définie, de 100” de longueur totale, et divisée en 256 x 256 cellules, est
démultipliée en N, canaux de vitesse. Une cellule est repérée le couple d’indices (j, k), et est

centrée sur le point de coordonnées :

zj= -5+ (j — 1)éx (6.2
yr = =55+ (k—1)éz
Le canal ¢ de la cellule (j, k) est rempli de la maniére suivante :
zj+% yk-i-%y D
cttiih) = [ [ [ e dio ) g ) dedy s (6:25)
z;—% Jyy—% J-D

o py est la population relative du niveau supérieur, qui ne dépend en fait que de r =
Va2 +y? + 22

o D est la distance d’intégration sur la ligne de visée. Théoriquement, D = oo, mais il suffit
en fait d’intégrer sur une distance au-dela de laquelle la densité de CO est négligeable. En
pratique D = 10 X [, si CO est une molécule mere, et D = 10 X (I, + lco) si CO est une

molécule fille.
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¢ d; est la fonction qui sélectionne le nombre de molécules de CO ayant la vitesse requise
pour étre détectée par le canal i du spectrometre. Pour une molécule située a un point de

coordonnées (z,y,z) = (r,0,¢), on a :

1 vi—i-& /I _ . 2
di(z,y,2) = / ’ exp <— W —v p(;‘) cos ¢) > dv’ (6.2.6)
orV2m Ju,—Av 207

ol o est la dispersion thermique définié au §ELT.d

o g(z,y) est le gain directionnel de l'antenne, assimilé & une gaussienne dont la largeur a

mi-hauteur est celle du lobe principal du gain directionnel réel.

En pratique, 'intégration se fait de la maniére suivante. L’atmosphere de la comete est divisée

en petites parcelles élémentaires de volume :
r?sing dr d dé,

dont les dimensions sont tres petites par rapport a dx. Chaque parcelle contribue a une seule
cellule (7, k) de la grille de stockage. Pour chacune des parcelles élémentaires, on calcule le nombre

de molécules de gaz situées sur le niveau supérieur de la transition :
Nu(r,0,0) = pu(r)n(r,0,¢) rising dr df de . (6.2.7)

Cette quantité est ensuite pondérée par le gain de 'antenne, puis répartie dans les différents

canaux i de la cellule (j, k), selon la loi de dispersion d; (équation [E2Z0).

La distribution de brillance convoluée par le lobe de I’antenne pour la zone du plan du ciel

de coordonnées (z; £ dx/2;yy, &+ 0x/2), et pour un canal de vitesse i, est alors égale a :

cell;(j, k) oA, 1

BiG k) = =505, AnA?

(6.2.8)

ou v est la fréquence de la raie, A, le coefficient d’Einstein d’émission spontanée et A la
distance géocentrique de la comete. La quantité [cell;(j, k)/dz 0y] représente la densité de colonne
pondérée par le lobe de antenne, pour la section de plan du ciel correspondant a la cellule (7, k).
Au final, chaque cellule de la grille contient le spectre de la distribution de brillance pour la zone

du plan du ciel délimitée par cette cellule.

6.2.2 Simulation des observations on-off

Pour la simulation de chacun des N. = 47 canaux du spectre on-off, il faut sommer les
distributions de brillance locales sur tout le plan du ciel, c’est-a-dire sur toutes les cellules de la

grille. Pour chaque canal ¢ du spectre, le signal S; est calculé ainsi :

Np Np

Si=>_Y Bi(j,k) (6.2.9)

j=1 k=1

L’unité de ce spectre synthétique est le jansky. Notons que les spectres observés au Plateau de
Bure ont été montrés avec une échelle en T4, mais nous disposons des étalonnages nécessaires

pour convertir ces derniers en Jy (cf. L0, page B3]).
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6.2.3 Simulation des observations interférométriques

Un algorithme de Transformée de Fourier rapide (FFT) est employé pour transformer chaque
canal de la grille de données en visibilités régulierement échantillonnées dans ’espace de Fourier.
Un programme d’interpolation est ensuite utilisé pour calculer les visibilités aux points (u, v) ou
les mesures ont été effectuées. Puis, une table uv analogue & celle des observations est générée.
En pratique, le programme duplique la table uv originale, ouvre ce duplicata, et y remplace les
données d’observations par celles calculées par le modele. Cette fagon de procéder permet de

comparer par la suite directement le modele et les observations.

A ce stade du modele, celui-ci nous fournit un instantané de la coma a un moment donné.
Toutes les visibilités de la table uv simulée correspondent donc a un méme état de la coma. Or,
les visibilités de la table uv observée ont été échantillonnées tout au long la période d’observa-
tion, pendant laquelle I’atmosphére a évolué. Pour tenir compte de cette évolution, la meilleure
solution consisterait a fabriquer autant d’instantanés de la coma que de scans dans la table uv
(soit 258 pour les observations de CO), puis a calculer pour chacun des instantanés les 10 visibi-
lités (une par ligne de base) qui ont été échantillonnées pendant le scan le jour des observations.

Cette solution présente le défaut d’étre tres cotiteuse en temps de calcul.

La solution finalement adoptée a été de limiter I’échantillonnage temporel du modele. Douze
tables uv sont calculées pour simuler une rotation complete de la comete. On réalise ensuite une
table uv composite a partir de ces tables. Les visibilités correspondant aux points échantillonnés
pendant la 1" heure d’observation sont extraites de la 1°% table uv, celles de la 2°™¢ heure, ex-

traites de la 2°™¢ table uv, et ainsi de suite jusqu’a ce que toutes les visibilités soient déterminées.

Etant donnée la couverture temporelle des observations, 8 tables uwv suffiraient pour simuler
I’ensemble des observations. L’avantage d’en produire 12 est que 'on peut fixer arbitrairement
la table uv de départ, ce qui revient a fixer la longitude du jet. Ceci permet donc de fabriquer
12 tables composites correspondant a 12 localisations différentes du jet, ce qui revient en fait a

un gain de temps de calcul non négligeable.

Des tables uv composites avec une résolution temporelle d’'une demi-heure ont également été
construites pour tester la validité de notre approche. Les petites différences constatées indiquent

qu’une résolution temporelle de 1 heure est suffisante.

Par ailleurs, des tables uv régulierement échantillonnées en (o, «) dans le plan de Fourier
sont également fabriquées. Ces tables nous permettent de mieux comprendre les informations
que contiennent les visibilités, sans que l'information ne soit dégradée par une couverture uw
limitée.

Pour la réalisation informatique de ce modele, les seules routines extérieures utilisées sont

les suivantes :

o GDF_IMAGE, qui écrit une image compréhensible par les logiciels GILDAS depuis un ta-

bleau Fortran,

& modelex et radiomole, développés par I’équipe, qui calculent pour une comete donnée 1’état

d’excitation de certaines molécules, et le flux regu pour une antenne donnée,

¢ routines de calcul de Numerical Recipes.
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Chapitre 7

Analyse des simulations

Les visibilités étant des quantités difficiles a appréhender, leur analyse se fera en com-
mengant par un modele simplifié au maximum : une coma dotée d’un jet rectiligne dans le plan
du ciel (§I0). La rotation de la coma est ajoutée par la suite. Pour chaque simulation, deux
tables uv ont été fabriquées : une dont les visibilités sont échantillonnées aux points uv des ob-
servations et une régulierement échantillonnée en o (le rayon wv) et en uv (lorientation de la
ligne de base dans le plan de Fourier). Dans ce chapitre, la premieére sera appelée “table simi-
laire” (car similaire a celle des observations) et la deuxiéme “table réguliere” (car régulierement
échantillonnée). Pour cette derniére, les visibilités sont échantillonnées de ¢ = 5 m a 100 m
par pas de 5 m, et de uv = 0° & 360° par pas de 2.8°. Ces deux tables seront utilisées in-
différemment lors des analyses, selon le type de données a représenter. En général, les visibilités
tracées en fonction de o proviennent de la table uv similaire et celles tracées en fonction de uv
proviennent de la table uv réguliere. Au §IC2 nous étudierons l'influence des parametres libres
sur les simulations. En comparant successivement les observations de la transition CO J(2-1) (a
230 GHz) et les simulations pour les courbes des décalages spectraux on-off, interférométriques et
I’évolution temporelle des visibilités, nous avons pu déterminer les parametres libres permettant

une modélisation optimale des observations.
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Figure 7.1 — Visibilités obtenues a 230 GHz pour un jet rectiligne de demi-ouverture 20°, orienté dans la direction
(6 = 30°;¢ = 90°). Chaque vignette correspond a un canal spectral, dont la vitesse est indiquée en haut a gauche,
en kms™. L’amplitude des visibilités simulées est représentée en fonction du rayon uv pour chacun des 25 canaux de
vitesse. Certaines lignes de base pouvant avoir des rayons uv identiques (mais avec des phases différentes), I'amplitude
des visibilités peut étre multivaluée a certains endroits.

7.1 Visibilités obtenues pour un jet dans le plan du ciel

7.1.1 Jet rectiligne

La figure [Tl montre les visibilités obtenues pour une coma dotée d’un jet rectiligne gaussien
de demi-ouverture ¥ = 20°, dans la direction (0 = 30°;¢ = 90°) dans le repere (Oxyz) défini
au §6.ITTH (cf. fig. BT p. @H). Le jet est alors centré sur le plan du ciel, & 30° de l'axe des
ascensions droites. Cette figure trace, pour chacun des 25 canaux de vitesse, 1’évolution de
lamplitude des visibilités en fonction de o, le rayon wv. On y retrouve l'évolution en 1/0, a
laquelle se superposent des modulations similaires a celles constatées sur les observations (cf.
fig. 10 p. B2). Ces modulations interviennent de maniére symétrique de part et d’autre du
canal central, et proviennent donc des molécules dans le jet. Une simulation avec un jet d’angle
d’ouverture plus petit (resp. plus grand) a pour conséquence de diminuer (resp. d’augmenter) le
nombre de canaux présentant des modulations. Par ailleurs, une simulation avec ¢ > 90° (resp.
¢ < 90°), entraine un déplacement du maximum des modulations vers les vitesses négatives
(resp. positives). Dans cette méme figure, on peut aussi noter que, pour une ligne de base
donnée, les visibilités présentent un profil identique pour tous les canaux. Seules les amplitudes
de ces modulations changent, et le maximum est atteint au canal central. Toutes les simulations
montrent que le maximum des modulations correspond a la direction du jet. Ceci nous permet
de confimer ce que 'on avait supposé au chapitre précédent : les modulations observées autour

du profil en 1/0 sont en effet dues a la présence d’un jet dans ’atmosphere de la comete.

Tragons maintenant ’évolution de ces mémes visibilités en fonction de orientation wv de

la ligne de base (fig. gauche). Pour cette représentation, c’est la table uv régulierement
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Figure 7.2 — Gauche : Visibilités obtenues a 230 GHz pour un jet rectiligne orienté dans la direction (6 = 30°; ¢ = 90°).
Les visibilités sont représentées en fonction de |'orientation v des lignes de base pour le canal central. Droite : Evolution
du produit des visibilités par leur rayon uv correspondant.

échantillonnée qui est utilisée. On remarque immédiatement que, quelle que soit la longueur du
rayon uv, les modulations ont des distributions piquées sur deux angles séparés de 180°. Une
telle distribution découle de la symétrie centrale des visibilités dans le plan. Par la suite, on
ramenera toujours les angle uv & des valeurs comprises entre 0° et 180°. La partie droite de la
figure montre le produit oV de ces mémes visibilités par le rayon wv auquel elles ont été
échantillonnées. Il s’avere que, pour ¢ > 20 m, le produit ¢V dépend peu de o. En effet, plus
la ligne de base est longue, plus le lobe synthétique correspondant est petit et plus le jet est
résolu. Examinons en détail le produit oV en fonction de v pour une table uv similaire & celle des
observations (figure [[3]). La courbe obtenue est en fait une gaussienne dont la déviation standard
est proportionnelle a I'ouverture ¥ du jet. La gaussienne qui s’ajuste le mieux aux visibilités
posseéde une déviation standard de 28.27° & 0.03° et est centrée sur uvy = 120° & 1.6°. Cette
déviation standard correspond a celle de la gaussienne représentant la distribution angulaire
des molécules dans le jet, c’est-a-dire U1/2. Des simulations avec différents ¥ montrent que la
déviation standard de la gaussienne est toujours égale a cette valeur. Par ailleurs, des simulations
avec différents 6 (I’angle que fait la direction principale du jet avec I'axe ~ sur le plan du ciel)
montrent que 'angle uvq et 6 sont liés ainsi : uvg = 90° + 6 modulo 180°. Ceci s’explique par les
propriétés intrinseques d’une transformée de Fourier : une rotation dans le plan image produit une
rotation identique dans le plan de Fourier. Le modulo 180° s’explique par la propriété de symétrie
centrale de la distribution des visibilités dans le plan de Fourier. Le décalage de 90° entre uvg et
0 est a rapprocher du résultat de 'expérience de diffraction d’une onde monochromatique par
deux fentes infiniment fines (fentes d’Young) : la figure d’interférence obtenue est perpendiculaire

a la direction des fentes.

7.1.2 Jet en rotation

Nous étudierons ici la table uv simulée pour un jet en rotation dans le plan du ciel, et dont les
caractéristiques sont les mémes que dans la section précédente : une demi-ouverture de 20°, et
une direction initiale (6 = 30°;¢ = 90°). La figure [[4 (gauche) présente les visibilités issues de

la table réguliere. On retrouve I’évolution générale observée pour un jet rectiligne. Cependant,
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Figure 7.3 — Détail par ligne de base du canal central (vitesse nulle) de la figure La gaussienne superposée est
le meilleur ajustement trouvé. Elle est centrée sur uvp = 120° 4 1.6° = 90 + 0 et sa largeur 3 mi-hauteur vaut
28.27° +£0.03° = U/2.

pour des rayons uv différents, les gaussiennes ne sont pas en phase. En effet, les lignes de base
ne sont pas sensibles aux mémes régions du plan du ciel. Etant donnée la structure spirale du

jet, elles échantillonnent donc chacune un arc de jet différent.

Pour chaque ligne de base de longueur o, on peut calculer ’angle uv,, pour lequel la visibilité
est maximale. L’évolution de cet angle avec o est représentée en figure [l (droite). On constate
que lorsque o augmente, l’angle wv,, décroit vers 'angle uvg correspondant & 1’orientation initiale
du jet. La différence uv, — uvg caractérise de combien la comete a tourné entre le moment ou
le jet a été émis et celui ou la ligne de base de longueur o 'a détecté. De plus, si I'on trace
I’évolution des angles uv, avec 1/o, en coordonnées polaires (cf. fig. [T, gauche), on retrouve
la spirale, tournée de 90°, que 'on peut voir dans la carte des densités de colonne, représentée

dans la partie droite de cette figure.

L'analyse de ces deux cas simples nous permet de mieux appréhender le compor-
tement des visibilités en présence d’un jet. Nous avons de plus la confirmation de
deux hyptheses formulées au chapitre précédent :

¢ les modulations des visibilités autour du profil en 1/0 sont dues a la présence

d’un jet dans la coma de CO.

¢ plus une ligne de base est courte, et plus elle est sensible a des régions

externes de la coma.
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Figure 7.4 — Gauche : Visibilités 3 230 GHz pour un jet en rotation de caractéristiques ¥ = 20°, d'orientation intiale
(6 =30°; ¢ = 90°). L'axe de rotation est la ligne de visée et la période de rotation est de 11.35 h. Droite : Evolution
des angles v, en fonction du rayon uv o. Les lignes en pointillés représentent les angles sur lesquels sont centrées les
visibilités pour un jet rectiligne ayant les mémes caractéristiques initiales.
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Figure 7.5 — Gauche : Evolution en coordonnées pdlaires des angles uv, avec 1/0. Chaque segment est long de 1/0
et est orienté selon Uv,. La fleche indique la direction initiale du jet, calculée grace aux visibilités de la table uv pour
un jet rectiligne. Droite : Carte des densités de colonne associées au jet spiral. On y a superposé la direction principale
du jet.
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parametre symbole valeurs testées
fraction de CO délivrée par le jet dans la coma  f,, 10% a 80%
latitude équivalente d’émission du jet / 0° a 90° Nord
longitude équivalente d’émission du jet L 0° a 360°
ouverture du jet v 1° a4 90°
angle d’aspect de l’axe de rotation 0. 60° a 90°
angle de position de I'axe de rotation ap. 200° a 230°

Tableau 7.1 — Tableau des zones de valeurs dans lequelles les paramétres libres ont été testés.

7.2 Etude de I'influence des paramétres libres sur I’évolution tempo-

relle des décalages spectraux on-off

Notre but étant de déterminer les parametres du modele qui produisent des résultats les plus
proches des observations, nous nous sommes limités a tester les parametres dans les gammes qui
nous semblaient les plus plausibles, d’apres les études préliminaires faites au chapitre précédent.
Le tableau [Z1l donne, pour chaque parametre, la zone de valeurs dans laquelle il a été testé.
Cette limitation est particulierement restrictive pour les parametres qui caractérisent ’axe de
rotation de la comete : ap,, et 6. En effet, ’analyse du déplacement du centre de brillance des
cartes interférométriques, faite au chapitre [, a montré que la position de ’axe de rotation de la
comete, déterminée par les observations visibles, était cohérente avec nos observations. Dans un

premier temps, les tests ne porteront que sur une distribution radiale de molécule mere.

Comme il a été vu au chapitre B, la courbe des décalages spectraux on-off est trés bien
ajustée par une sinusoide de période P = 11.35 h, d’amplitude A = 0.29 kms!, avec une
heure d’annulation ascendante t; = 11.8 h TU le 11 mars, et centrée sur vg = —0.05 kms'.
Ce sont donc ces parameéetres que nous allons essayer d’approcher au mieux par le modele.
Chaque simulation produit /N spectres on-off, pour lesquels on peut calculer le décalage spectral
correspondant. On obtient donc, pour une période complete, ’évolution temporelle des décalages
spectraux on-off. La figure [0 présente, pour deux simulations différentes, les spectres synthétisés
et I’évolution des décalages spectraux associés. Ceux-ci suivent également une sinusoide. La
période étant fixée par le modele, c’est I'influence des parametres libres sur tg, A et vg qui va

étre discutée ici.

7.2.1 Influence sur I’heure d’annulation ascendante ¢,

Pour construire la courbe des décalages spectraux on-off, nous disposons de N points, chacun
correspondant & un jet spiral dont l'origine est a une longitude donnée. Les N longitudes sont
réparties régulierement de 0° a 360°, le long du parallele de latitude £. Rappelons que la lon-
gitude 0° correspond au point subterrestre (cf. 610 et fig. E2). On peut donc construire N
courbes différentes selon la longitude initiale choisie. Or, la seule différence qui existe entre deux
instantanés de coma réalisés a partir de deux longitudes différentes L1 et Lo est une rotation

d’angle (L1 — L9). 11 y a donc équivalence entre le modele de longitude L; & un instant ¢ et
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Figure 7.6 — Evolution temporelle des spectres on-off a 230 GHz, synthétisés pour deux simulations différentes. La

partie gauche des figures trace les décalages spectraux calculés d’aprés ces spectres (les parties grisées correspondent

au signal provenant du jet). Les observations (resp. les simulations) sont représentées par les ronds (resp. les étoiles)

et leur ajustement a une sinusoide est la courbe en trait plein (resp. en pointillés).
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Figure 7.7 — Gauche : Evolution de I'amplitude A de la courbe des décalages spectraux on-off avec 6., et ¥, pour
feo = 66%, et £ = 0°. Droite : Evolution de I'amplitude A de la courbe des décalages spectraux on-off avec 6., et feo,
pour ¥ = 20°, et £ = 0°. Pour les deux figures, la croix indique la valeur de ¥ nécessaire pour obtenir I'amplitude des
observations.

celui de longitude Ly a linstant ¢t + P * (L1 — L9)/2m. Ainsi, le choix de la longitude a pour
unique conséquence de décaler la courbe des décalages spectraux on-off le long de I’axe du temps,
et donc de faire varier son heure d’annulation ascendante ty. Par ailleurs, pour une longitude
initiale fixée, quel que soit le jeu de parametres (feo, ¢, ¥, 6., ap,,) utilisé, 'heure d’annulation

ascendante est constante. tg n’est donc influencé que par la longitude initiale du jet.

Ainsi, pour une simulation caractérisée par un jeu de parametres donné, on sélectionne la
longitude initiale L qui produit la courbe des décalages spectraux on-off dont le t( se rapproche
le plus de celui calculé pour les observations. Pour les simulations a N = 12 instantanés, c’est

N

un jet dont la longitude initiale vaut 300° a 3h47 UT qui donne le meilleur ty.

7.2.2 Influence sur I'amplitude A

La figure [ (gauche) présente I’évolution de A en fonction de 'ouverture du jet ¥, pour
différents angles d’aspect 0, les autres parametres restant constants : ap,, = 210°, f., = 66%,
£ = 0°. On observe que 'amplitude augmente lorsque 'ouverture du jet diminue. On peut
expliquer ce comportement en interprétant I’amplitude du décalage spectral comme un indicateur
du contraste entre les molécules localisées dans le jet et celles en dehors. En effet, pour une
quantité f., de CO apportée par le jet dans la coma, plus celui-ci est fin, plus il va contribuer
au signal dans un petit nombre de canaux de vitesse, ce qui va entrainer une augmentation de
I’amplitude du décalage spectral et du contraste. Lorsque le jet s’élargit, le méme flux de CO
se répartit dans un plus grand nombre de canaux de vitesse et 'amplitude du décalage spectral
diminue en méme temps que le contraste. Ce contraste est a mettre en relation avec le parametre
« introduit au §5.TH page

La figure [[7 (droite) présente 1’évolution de A en fonction de la fraction de CO apportée par
le jet dans la coma, pour différents angles d’aspect 6, ; les autres parametres (ap,,, ¥, £) restant
constants. Cette figure montre que 'amplitude de la courbe des décalages spectraux on-off croit
avec fqo. Selon le méme principe que précédemment, ce phénomene s’explique ainsi : pour une

ouverture de jet donnée, ce dernier va contribuer au signal dans un nombre fixe de canaux de
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Figure 7.8 — Gauche : Variations de I'amplitude A en fonction de la latitude ¢ du jet, pour différentes ouvertures ¥ et
feo = 40%. Droite : Variations de I'amplitude A en fonction de la latitude du jet £, pour différents couples (feo, ¥).
Pour les deux figures I'axe de rotation a pour caractéristiques : 6, = 80° et ap,, = 210°.

vitesse. Donc plus f., est grand, plus le flux de CO regu par ces mémes canaux de vitesse est

important, d’ott une augmentation de I'amplitude des décalages spectraux.

Par ailleurs, les figures [L7 (droite et gauche) nous permettent de déterminer l'influence
de l'angle d’aspect 6, sur 'amplitude A. 6,, n’a en fait que peu d’influence sur A dans la
gamme de valeurs testées (de 70° & 90°). Une différence importante intervient cependant pour
une ouverture de jet strictement inférieure a 20°. Nous ne sommes pas arrivée a déterminer
l'origine de ce phénomene, qui pourrait étre un artefact di a un probléme de calcul numérique
(sous-échantillonnage du centre de la grille, par exemple). D’autre part, et ceci s’explique bien,
la variation de ap, n’a aucune influence sur I'amplitude de la courbe des décalages spectraux
on-off. En effet, cette courbe reflete les inhomogénéités de la distribution du CO dans la coma
selon la ligne de visée. Or, faire varier ap,, revient a effectuer une rotation de la coma dans le

plan du ciel, il est donc logique que cela n’ait aucun impact sur les décalages spectraux on-off.

La figure (gauche) montre les variations de amplitude en fonction de la latitude ¢ pour
différentes ouvertures et pour f., = 40%. Sur cette figure, on remarque que plus la latitude
est élevée, plus 'amplitude diminue. Ceci s’explique par la géométrie de la comete au moment
des observations. En effet, ’axe de rotation étant proche du plan du ciel (6, = 80° pour cette
figure), quand la latitude augmente, le jet se rapproche également du plan du ciel. Le signal du
au jet ne contribue alors plus que dans les canaux de vitesse les plus centraux, entrainant alors
une diminution du décalage spectral, et donc de A. On retrouve également dans cette figure
la diminution non expliquée de I'amplitude pour des jets & faible ouverture (symboles ¥ et O
pour ¢ < 40°). Notons que pour des raisons de géométrie, les latitudes négatives produisent des
amplitudes quasiment égales a celles des latitudes positives pour les différentes valeurs de 6,
testées. La tres petite différence provient d’un effet de projection de la latitude sur le plan du

ciel, qui introduit un facteur sinf,, cos /.

La figure (droite) synthétise I'influence des parametres précédemment discutée en nous
montrant 1’évolution de 'amplitude pour différents triplets (feo, ¥, £). On y remarque que
I’amplitude est beaucoup moins influencée par la latitude que par f., ou ¥, dans la gamme des
valeurs testées. Finalement, au premier ordre, il n’y a compétition qu’entre f.,, la fraction de
CO délivrée par le jet, et ¥, 'ouverture du jet. Au second ordre, la latitude vient moduler ces

effets. De plus, aucun jet apportant moins de 20% du CO dans la coma ne saurait reproduire
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Figure 7.9 — Gauche : Evolution de la vitesse centrale v en fonction de I'ouverture ¥ du jet. Les autres paramétres
fixés pour ces simulations sont £ = 0°, 6, = 80°, ap., = 210°. Droite : ldem, mais pour les latitudes 20°, 30° et 45°.

I’amplitude de la courbe. Par ailleurs, la position de ’axe de rotation n’ayant quasiment pas
d’effet dans la gamme envisagée (6, = 80 £ 10°, ap,, = 210 £ 10°), il a été décidé de réduire les

tests a 6, = 80° et ap,, = 210° uniquement.

7.2.3 Influence sur la vitesse centrale v

La latitude ¢ d’émission du jet est déterminante pour la valeur de la vitesse centrale. En
effet, c’est elle qui détermine le signe de vg. Ainsi, £ > 0 (hémisphere nord) entraine vy < 0,
¢ < 0 entraine vy > 0, et £ = 0 entraine vy = 0. Ce phénomene s’explique par le fait que I'angle
d’aspect de l'axe de rotation 6, est < 90°. En effet, dans ce cas, le pole Nord est orienté vers
la Terre. Un jet émis dans I’hémisphere nord est ainsi plus souvent, lors de sa rotation, orienté
vers la Terre, contribuant davantage aux canaux de vitesse négative. Donc la vitesse centrale
(qui est en fait la vitesse moyenne sur une période de rotation) est négative. Par opposition,
si 0, > 90°, ce phénomene est inversé. Lorsque 6, = 90°, quelle que soit la latitude du jet, ce
dernier se trouve autant du cété orienté vers la Terre que de Pautre coté. La vitesse centrale est
donc nulle. Par ailleurs, ’angle de position ap,, de I’axe de rotation n’a aucune influence sur vy,
pour les mémes raisons que pour 'amplitude : ap,, n’influe que sur la distribution de brillance

dans le plan du ciel.

Les figures [ (droite et gauche) montrent le comportement de vy en fonction de ¥ et f,
pour différentes latitudes. On notera que l’on retrouve le méme comportement étrange pour
¥ < 20°. De fagon similaire a 'amplitude A, tout ce qui fait augmenter le contraste du jet fait
augmenter en valeur absolue la vitesse centrale. C’est-a-dire que |vg| augmente quand ¥ diminue

ou f., augmente.

En résumé, la latitude £ et 'angle d’aspect 8, déterminent le signe de la vitesse centrale. En
particulier, £ = 0° ou 6, = 90° sont incapables de simuler une courbe on-off avec une vitesse
centrale non nulle. La valeur absolue de v est, elle, principalement déterminée par le contraste
entre les régions internes et externes du jet. C’est-a-dire que |vg| augmente quand ¥ diminue
ou quand f., augmente. Dans une moindre mesure, ¢ et 6, font aussi augmenter |vg| lorsque 6,

s’éloigne de 90° et lorsque ¢ se rapproche de I'axe de rotation.
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latitude [° ] ai err(a) as err(as) as err(as)

Couples (feo, ¥) reproduisant A = 0.29 kms!

0 0.0130 0.19010~% —0.1172 0.1471072 33.2805 0.26110~'
10 0.0130 0.17410~* —0.0929 0.1321072 32.8701 0.23110°!
20 0.0135 0.953107° —0.0162 0.67810~2 31.2370 0.11110!
30 0.0117 0.996107°  0.1495 0.66110732 29.9928 0.99210~2
45 0.0202 0.26910~% —0.0317 0.1431072 34.5838 0.16510~'

Couples (feo, ¥) reproduisant vg = —0.05 km s
0 N.A.
10 0.1298 0.265107% —0.2872 0.6141073 18.5841 0.2771072
20 0.0655 0.15610~% —0.6873 0.67310~2 26.0963 0.721102
30 0.0326 0.788107° —0.4913 0.47210~2 28.3303 0.703102
45 0.0169 0.736107° —0.3152 0.60310~2 31.4628 0.11910!

Tableau 7.2 — Paramétres des équations, et leur erreur, reliant f., et ¥ pour une latitude donnée. Les équations sont
du type feo(¥) = a1U? + a2¥ + a3, et ont été obtenues par la méthode de Levenberg-Marquartd.

7.2.4 Interprétation

Nous avons donc testé un grand nombre de jeux de parametres libres (feo, ¥, ¢, 0., apy).
Concernant les parametres de ’axe de rotation, rappelons que ap,, n’influe pas sur la courbe des
décalages spectraux on-off et que 6, a été fixé a 80°. Sur la figure [.§ (droite), on peut voir que la
droite correspondant & A = 0.29 kms™! coupe les courbes A(V), définissant alors plusieurs jeux
de parametres (fq, ¥, ¢) qui produisent tous une courbe d’évolution des décalages spectraux
dont I'amplitude vaut A = 0.29 kms™'. De méme sur la figure refevolvo-fco-psi-lat (droite), la
droite vg = —0.05 kms™' coupe les courbes vo(¥) définissant les jeux de parametres (feo, ¥, /)
qui produisent tous une courbe d’évolution des décal ages spectraux dont la vitesse centrale est

egale a celle des observations. Ainsi, pour une latitude donnée :

1. pour chaque simulation a f., constant, on peut calculer 'ouverture ¥ nécessaire pour

obtenir A = 0.29 kms™, et Pouverture ¥’ nécessaire pour obtenir vg = —0.05 kms!.

2. pour chaque simulation & ¥ constant, on peut calculer les fractions de CO f., et f.,
nécessaires pour obtenir les quantités A et vg calculées pour les observations.

!/

!, U') ainsi obtenus, on observe que ces points forment

Si l’on reporte les couples (fe, ¥) et (
deux courbes caractérisant alors tous les couples (f.,, ¥) satisfaisant les valeurs observées A et
vg pour une latitude donnée. Chacune de ces courbes peut étre approximée, dans la limite des

valeurs testées, par des équations du second degré, du type
feo(¥) = a1 02 + az ¥ + a3 (7.2.1)

dont les coeflicients sont donnés dans le tableau

La figure [[.T0 superpose, pour chaque latitude, les courbes ainsi obtenues. Seuls les points a

I'intersection de ces deux courbes reproduisent a la fois A et vg, et définissent ainsi les triplets
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(4, feo, ¥) compatibles avec la courbe des décalages spectraux on-off observés. Le tableau
donne les valeurs de ces triplets. On trouvera en annexe [0 les courbes on-off produites par

toutes les autres simulations testées.

Une étude similaire a également été menée pour 6, = 70°. Pour cette valeur de l'angle
d’aspect, les couples ( feo, ¥) reproduisant 'amplitude A de la courbe des décalages spectraux on-
off sont quasiment identiques & ceux calculés pour 6, = 80° (cf. figure [[ 10, droite). En revanche,
les couples reproduisant vg = —0.05 kms™! sont tres différents. Ces comportements refletent la
sensibilité de A et de vy aux variations de I'angle d’aspect 6. En effet, une diminution de 6,
correspond a un axe de rotation qui se rapproche de la ligne de visée, c’est-a-dire & un décalage
spectral moyen, |vg|, qui augmente. Donc pour conserver vy = —0.05 km s, il faut diminuer |vg|,
c’est-a~dire soit diminuer f.,, soit augmenter ¥. Ceci explique la position relative des couples
obtenus pour 6, = 70° et 6, = 80°. Il en résulte qu’aucune simulation ayant une latitude
supérieure ou égale & 20° ne présente une intersection entre les couples simulant A4 = 0.29 kms™!
et v9 = —0.05 kms! pour 6, = 70°.

En résumé, I'étude de I’évolution temporelle des décalages spectraux on-off nous a
permis de contraindre les parameétres du jet définissant sa géométrie et sa contri-
bution relative a la coma. Le jet doit apporter au moins 20% du monoxyde de
carbone présent dans la coma et il est localisé sur un paralléle dont la latitude est
située entre 0° Nord et 45° Nord pour ¢, = 80°, et entre 0° Nord et 20° Nord pour
0, = 70°. De plus, lorsque nous aurons réussi a déterminer avec certitude I'un des
trois parameétres VU, f., ou /, les deux autres seront également déterminés.
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Figure 7.10 — Pour les latitudes 0°, 10°, 20°, 30° et 45°, superposition des couples (fco, V) reproduisant A et vo. La

figure de gauche correspond a un axe de rotation dont I'ange d’aspect 6., vaut 80°, et celle de droite 70°.

6., = 80°

latitude [°] U [°]  feo [%]
0 N.A.  NA.
10 11.9 33.6
20 18.3 35.5
30 33.0 47.8
45 N.A. N.A.

6., = 70°
latitude [°] U [°] feo [%]
0 N.A. N.A.
10 19.9 35.7
20 N.A. N.A.
30 N.A. N.A.
45 N.A. N.A.

Tableau 7.3 — Tableau synoptique des paramétres a utiliser pour simuler correctement la courbe des décalages spectraux

on-off.
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7.3 Evolution temporelle des décalages spectraux interférométriques

L’étude des courbes des décalages spectraux on-off nous a permis de sélectionner certains jeux
de parametres parmi toutes les combinaisons possibles. L’étude des courbes interférométriques

a maintenant pour but d’affiner la sélection.

Les spectres interférométriques synthétiques sont construits a partir des tables uv composites.
Pour chaque simulation, on dispose de N tables composites, chacune correspondant a un point
de départ du jet différent (cf. §623), c’est-a-dire a une longitude initiale du jet différente. Or,
Panalyse menée au Y72 nous a déja permis de déterminer que c’est un jet dont la longitude
initiale vaut L = 300° & 3h47 UT qui reproduit au mieux la courbe des décalages spectraux
on-off. On ne s’intéressera donc qu’a la table uv composite dont le point de départ du jet se situe
a cette longitude. Les spectres interférométriques sont ensuite calculés avec la méme méthode
que pour les observations (cf. §54). La figure [LTT] montre les spectres ainsi obtenus pour l'une

des simulations retenues précédemment.

Les décalages spectraux interférométriques ont une évolution temporelle beaucoup plus com-
plexe que celle des spectres on-off. En effet, comme il a été expliqué au chapitre B, les lignes de
base ont une sensibilité directionnelle, alors que les observations en mode on-off ont une sensibi-
lité isotrope. De plus, la rotation de la Terre fait tourner les lignes de base, et par conséquent les
zones de sensibilité également. Pour comprendre comment ces courbes se comportent, il faut se
rappeler qu’il y a combinaison entre les rotations terrestre et cométaire. Considérons la courbe
de I’évolution temporelle des décalages spectraux d’une ligne de base donnée. Entre deux points
consécutifs, non seulement la coma a changé (rotation cométaire), mais en plus les visibilités a
partir desquelles ont été calculés ces décalages spectraux, ont été échantillonnées a des points
(u,v) différents (rotation terrestre, cf. §ZZAT] et fig. ). Cependant, méme en ne disposant
pas d’assez de points pour couvrir une rotation compléete, on observe que leur évolution semble
quand méme périodique de type sinusoidal. Nous caractérisons donc ces courbes par A, vg, tg et
P =11.35h.

L’évolution temporelle des décalages spectraux interférométriques présente un comportement
général similaire a celle des décalages spectraux on-off, face & la variation des parametres libres

du modele : 8, ap,, to, £, feco €t V.
¢ elles sont peu sensibles a 0, et a ap,,, dans la limite des valeurs testées.
¢ T'heure d’annulation ascendante t(y est déterminée par la longitude initiale du jet.

o le signe de la vitesse centrale est déterminé par la latitude £ du jet, avec les méme regles

que pour la courbe on-off.

© tout ce qui tend & augmenter le contraste du jet le long de la ligne de visée (f., augmente,
U diminue, la latitude d’émission est proche de I’équateur) augmente 'amplitude A et la

valeur absolue de la vitesse centrale |vg| des courbes.

Par ailleurs plus le contraste est fort, plus la courbe s’écarte d’une sinusoide (le x? entre les
décalages spectraux et la sinusoide ajustée augmente). Ceci s’explique par le fait qu’un contraste
fort le long de la ligne de visée s’accompagne d’un contraste fort sur le plan du ciel, et donc

également sur le plan de Fourier. La figure [L.T2 montre, pour plusieurs jeux de parametres, les
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Figure 7.12 — Cartes des décalages spectraux pour des visibilités a un instant donné pour différents jeux de parametres.
Pour toutes, 6., = 80°, ap, = 210°, f.o = 10% et £ = 20°. De gauche a droite et de haut en bas, I'ouverture ¥
du jet vaut 5°, 10°, 20° et 40°. Le chiffre en haut a droite indique le numéro de la simulation dans la série de N.
Cela correspond a une longitude initiale du jet de 210°. Ces cartes ont été obtenues a partir de tables uv régulierement
échantillonnées. Pour chaque point (u,v) du plan de Fourier oli les visibilités ont été échantillonnées, on a calculé le

décalage spectral des amplitudes des visibilités.
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Figure 7.13 — Evolutions temporelles des décalages spectraux interférométriques des lignes de base 3—4 et 2-5 (res-
pectivement la plus courte et la plus longue) pour les simulations présentées a la figure [[I2 Les décalages spectraux
simulés sont représentés par des carrés et la courbe superposée est la sinusoide ajustée.

base ¥ =5° ¥ =10° ¥ = 20° ¥ = 40°

3-4(32m) 0.363107* 0.232107! 0.4461072 0.2061073
2-5 (147m) 0.25610~1 0.24910~* 0.52910=2 0.95010*

Tableau 7.4 — %2 entre les décalages spectraux calculés et la sinusoide ajustée, pour chaque simulation présentées en
fig. [T et [[ T3 La valeur de I'ouverture du jet est donnée pour chaque colonne, les autres paramétres étant : 0, = 80°,
ap, = 210°, feo = 10% et £ = 20°.

décalages spectraux pour chaque point (u,v) du plan de Fourier. On remarque que plus 'ouver-
ture du jet diminue (ce qui correspond & une augmentation du contraste) moins la distribution
des décalages spectraux est isotrope. Ainsi, pour un faible contraste, les décalages spectraux ne
dépendent quasiment plus que du rayon uv. La rotation de la Terre n’influe donc presque plus, et
seule la rotation cométaire fait varier le décalage spectral ; d’oul une meilleure adéquation a une
sinusoide. La figure montrent 1’évolution temporelle des décalages spectraux des lignes de
base 3—4 et 2-5 (respectivement la plus courte et la plus longue) pour les simulations présentées
en figure On y remarque que ’écart a une sinusoide s’amplifie & mesure que 'ouverture du
jet diminue. Ces écarts sont quantifiés par un calcul du x? entre les décalages spectraux calculés

et la sinusoide ajustée (cf. tableau [[F) :

2
X = (Awi(t) — Avj(t)”, (7.3.1)
¢
ou Aw;(t) est le décalage spectral a un temps ¢, de la ligne de base i pour une simulation donnée,

et Avl(t) son ajustement & une sinusoide.

Les évolutions temporelles des décalages spectraux des simulations sélectionnées par 1’étude
des décalages spectraux on-off sont présentées en figure [T pour le triplet (f., = 35,4%,¥ =
18.3°,¢ = 20°), et en annexe, figures (page [CTD), et (page [[89) respectivement
pour les triplets (feo = 33,6%, ¥ = 11.9°,¢ = 10°) et (feo = 47.8%,¥ = 33.1°,¢ = 30°). Pour
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chaque ligne de base, une sinusoide a été ajustée. Les parametres de ces courbes sont donnés
dans le tableau Les barres d’erreur sur les décalages spectraux des observations étant trop

importantes a partir de la ligne de base 3-5, I’étude se limitera essentiellement aux 5 premieres

lignes de base (les plus courtes). Sur ces figures deux choses se remarquent :

¢ les sinusoides obtenues pour les lignes de base 1-5, 1-4 et 1-3 présentent une amplitude

deux fois supérieure a celle calculée pour les observations, alors que les lignes de base 3—4

et 2-4 ont une amplitude comparable.

¢ les sinusoides ajustées aux simulations présentent des déphasages importants avec celles
des observations pour les lignes de base 1-5 et 14, et pour 1-3 dans un moindre mesure. Le
tableau [ compare les tg observés & ceux simulés. Le décalage temporel entre les courbes
interférométriques observées et simulées varie entre 1h34 et 2h 39 pour les lignes de base
1-5 et 14 ; il varie entre 11 min et 49 min pour 1-3 et est au maximum de 35 min pour
3—4 et 2-4. Compte tenu de la résolution temporelle de notre modele (12 instantanés pour

11.35h), il n’est pas surprenant d’avoir des décalages de 'ordre de la demi-heure, mais il

I’est plus pour des décalages dépassant les 2 heures.

Simulations (fee, ¥, ¢)

Observations
(33.6%,11.92°,10°)  (35.4%, 18.3°,20°) (47.8%,33.1°,30°)
On-off
A 0.292 +£0.02 0.292 0.290 0.292
Vo —0.050£0.01 —0.053 —0.054 —0.051
to 11.753 £0.12 11.864 11.812 11.778
Ligne de base 3-4 (32 m)
A 0.898 £ 0.04 0.924 0.958 0.830
Vo 0.018 £ 0.02 —0.012 0.008 —0.024
to 10.147 4+ 0.06 10.495 10.288 10.189
Ligne de base 1-5 (48 m)
A 0.508 £ 0.07 0.976 0.854 0.808
o —0.108 £0.04 —-0.119 —0.078 —0.048
to 7.537+£0.34 10.185 9.932 9.801
Ligne de base 1-4 (55 m)
A 0.516 £ 0.06 1.048 0.870 0.798
o 0.002 +£0.04 —0.085 —0.067 —0.051
to 8.204 +£0.35 10.224 9.954 9.768
Ligne de base 1-3 (60 m)
A 0.536 £ 0.09 1.122 0.932 0.770
Vo —0.006 + 0.04 0.008 —0.018 —0.063
to 9.529 +0.35 10.339 10.140 9.704

suite .../ ---
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Simulations (fee, ¥, ¢)

Observations
(33.6%,11.92°,10°) (35.4%,18.3°,20°)  (47.8%,33.1°,30°)

Ligne de base 2-4 (88 m)

A 0.888 £0.25 0.962 0.920 0.810

Vo —0.027 £ 0.08 —0.051 —0.034 —0.042

to 10.322 £ 0.26 10.006 9.755 9.742
Ligne de base 3-5 (101 m)

A 0.194 £0.30 1.062 0.876 0.776

Vo —0.064 £0.14 —0.065 —0.054 —0.053

to 7.103 £ 3.36 10.011 9.917 9.670
Ligne de base 4-5 (102 m)

A 0.578 £ 0.54 1.008 0.820 0.774

Vo —0.195 £ 0.23 —0.106 —0.085 —0.055

to 5.345+£0.91 9.858 9.748 9.650
Ligne de base 1-2 (109 m)

A 0.414 £ 0.37 0.938 0.826 0.790

) —0.071£0.25 —-0.113 —0.088 —0.051

to 12.126 £ 2.65 9.782 9.568 9.623
Ligne de base 2-3 (120 m)

A 0.768 £ 0.78 0.944 0.896 0.794

Vo —0.053 £0.32 —0.061 —0.048 —0.047

to 11.636 + 1.07 9.796 9.643 9.669
Ligne de base 2-5 (147 m)

A 0.480 £+ 1.03 0.898 0.768 0.766

Vo —0.121 £ 0.36 —0.147 —0.109 —0.057

to 7.558 £ 7.65 9.644 9.474 9.562

Tableau 7.5 — Tableau comparatif des parameétres caractérisant les sinusoides ajustées aux décalages spectraux on-

off et interférométriques, pour les observations et les 3 simulations issues de I'étude des spectres on-off. L'amplitude

A et la vitesse centrale vo sont données en kms™, et I'heure d’annulation ascendante en TU.

Par ailleurs, nous avions écarté, au moment de I’étude des courbes on-off, les tests concernant

les parametres de I’axe de rotation, puisqu’ils n’avaient pas d’effets sur ces courbes. Les décalages

spectraux interférométriques, eux, sont quand méme sensibles a ce qui se passe dans le plan du

ciel. Nous avons donc fait des simulations en faisant varier ap, et 6, dans le domaine fixé
dans le tableau [Tl : 6, = 80° £10°, et ap, = 210° £10°. Pour I'angle de position ap,,, une

variation de 20° a pour conséquence de faire tourner dans le plan de Fourier les visibilités de

20°. Ce comportement fait donc varier les décalages spectraux, mais seulement de maniere non

significative. Pour une telle rotation, I’heure d’annulation ascendante ne varie que de 0.1 h au
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Figure 7.14 — Courbes des décalages spectraux interférométriques pour toutes les lignes de base de la simulation
(feo = 35,4%, ¥ = 18.3°,¢ = 20°). Pour chaque ligne de base, les décalages spectraux interférométriques simulés sont
représentés par des carrés noirs (ll), et la sinusoide qui leur est ajustée est en traits pleins. Les décalages spectraux
issus des observations sont représentés par des cercles (o) et la sinusoide correspondante est en pointillés.
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Simulations (fee, ¥, ¢)

base (33.6%,11.92°,10°) (35.4%,18.3°,20°) (47.8%,33.1°,30°)

On-off 0h 07 min (£ 7 min) 0h 04 min (£ 7 min) 0h 0l min (£ 7 min)
—4 (32 m) 0h 21 min (£ 3 min) 0h 08 min (+ 3 min) 0h 03 min (£ 3 min)
-5 (48 m) 2h 39 min (£ 20 min) 2h 24 min (£ 20 min) 2h 16 min (£ 20 min)
4 (55 m) 2h 01 min (£ 21 min) 1h45 min (£ 21 min) 1h 34 min (& 21 min)
-3 (60 m) 0h49 min (£ 21 min) 0h 37 min (£ 21 min) 0h 11 min (£ 21 min)
-4 (8 m) —0h19min (£ 16 min) —-0h34min (+ 16 min) —0h 35 min (£ 16 min)

Tableau 7.6 — Ecart entre les heures d’annulation ascendantes calculées pour les 3 simulation retenues au § [L24] et
celles calculées pour les observations. Pour chaque ligne de base, le décalage temporel est calculé par to(simulation) —

to(observation).

maximum (selon la ligne de base), ce qui ne peut pas expliquer le décalage observé entre les
simulations et les observations, qui est d’au moins 1 h 30. De la méme facon, une variation de
20° de 'ange d’aspect 0, de ’axe de rotation ne fait varier que de 0.1 h au maximum les heures

d’annulation ascendantes.

Il est intéressant de remarquer que les lignes de base pour lesquelles les simulations sont
cohérentes avec les observations (3-4 et 2-4) sont paralleles entre elles (cf. figure B, page BY),
et qu’elles sont quasi perpendiculaires a celles qui ne sont pas cohérentes avec les observations
(1-5 et 1-4). Or, au LT on a montré qu’il existait une similitude entre le plan uv tourné de
90° dans le sens horaire et les densités de colonne sur le plan du ciel (cf. fig. [LH). Représentons les
points uv échantillonnés par les 5 premieres lignes de base dans le repere utilisé dans la figure [CH,
tourné de 90°, et comparons la position de ces points avec la représentation de la comete vue
depuis la Terre le 11 mars 1997 (cf. fig. [[TH). On s’apergoit que les vecteurs correspondant aux
lignes de base 1-5 et 14 sont a peu pres dans la direction de I’équateur de la comete. Ce qui
implique que ces lignes de base sont sensibles aux structures de la coma qui sont au voisinage
de cette direction. Cela pourrait alors indiquer que le champ de vitesse des molécules de CO
aux environs de I’équateur est mal représenté. En effet, considérons que les lignes de base 1-5 et
1-4 sondent les régions équatoriales de la coma. Les sinusoides ajustées aux décalages spectraux
de ces 2 lignes de base ont des amplitudes plus faible que celles des autres lignes de base. Cela
pourrait donc signifier que la vitesse des molécules de CO localisées a proximité de I’équateur,
est plus faible que celle qui a été supposée (1 kms™). Afin de savoir si cette idée pouvait produire
des simulations rendant mieux compte des observations, nous avons sommé deux modeles, I'un
étant une distribution entierement isotrope (fe, = 0%) avec une vitesse de 1 kms™, et I'autre
une distribution de CO intégralement délivrée par le jet (f., = 100%), avec une vitesse de
2 kms!. Cette modélisation ainsi réalisée présente pour les lignes de base 1-5, 1-4 et 1-3 des
amplitudes réduites de ~ 30% par rapport a la ligne de base 3—4, mais les décalages temporels
entre les différentes lignes de base ne sont pas mieux représentés. Ainsi, une vitesse d’expansion
plus rapide dans le jet que dans le reste de la coma pourrait expliquer en partie le désaccord
entre les observations et les simulations pour certaines lignes de base. Cependant, I’introduction

d’un champ de vitesse non uniforme dans la coma aurait nécessité une réécriture totale du code
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Parametres de la simulation :
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L= "70°

- 100 1 1 1
100 50 0 -50 -100
RA [arcsec]

Figure 7.15 — Gauche : Représentation en coordonnées pdlaires des points uv échantillonnés. Chaque point est
représenté par l'inverse de la longueur de la ligne de base qu'il représente. Droite : Représentation du jet modélisé vu
depuis la Terre le 11 mars 1997 avec un axe de rotation de parameétres 6, = 80° et ap,, = 210°.

informatique, et multiplierait encore le nombre de parametres libres du modele, c¢’est pourquoi

nous n’avons pas pu pousser plus loin les investigations dans cette direction.

Pour essayer de comprendre pourquoi les simulations et les observations ne sont pas en phase
pour certaines lignes de base, on peut essayer de regarder le probleme sous un autre angle : qu’est-
ce qui est & l'origine du déphasage entre les différentes lignes de base ? La figure présente la
carte des heures d’annulation ascendantes calculées pour chacun de points du plan uwv, a partir
des tables uwv régulieres. On peut voir que pour une direction donnée, ¢y décroit strictement
quand le rayon uv augmente. Ceci s’explique bien. Lorsque le rayon wv augmente, on devient
sensible & des régions plus internes de la coma. Donc pour une direction wo donnée, le jet sera
détecté d’autant plus t6t que la ligne de base est longue. D’oui une avance temporelle de ces
lignes de base. Cependant, les observations ne présentent pas cette décroissance monotone : les
to décroissent depuis le on-off jusqu’a la ligne de base 1-5 et augmentent ensuite jusqu’a la ligne
de base 2—4 (cf. table B4l page BS). Nous avons alors calculé les t( de la simulation ou le jet est
a 2kms et le reste de la coma & 1kms™ (cf. figure [TA, droite). On voit que I'évolution de ¢,
n’est pas monotone dans toutes les directions. Or, le £y minimum pour une telle simulation est de
9.57h, alors que le maximum (le ¢( on-off) vaut 11.514 h, soit un écart de 1 h 57 ; les observations
présentent, elles, un écart entre le ty(on-off) et le tp minimum de 4h 13. La encore, une vitesse
plus importante dans le jet que dans le reste de la coma semble corriger le modele, mais pas

suffisamment.

Par ailleurs, on a fait tourner le modele pour des antennes possédant des lobes de diametres
différents : de 1”7 a 107, le lobe des antennes du Plateau de Bure étant de 20.9” a 230 GHz. Le but
est de comparer les ty on-off calculés pour ces petits lobes aux ¢y calculés pour les observations
interférométriques. Le lobe synthétique des observations interférométrique étant de 2” x 1.38”,

nous avons également testé un lobe dont le diametre engendre la méme surface que ce lobe
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Figure 7.16 — Cartes des heures d'annulation ascendante dans le plan de Fourier. Chaque isocontour représente 0.2 h.
Gauche : simulation retenue par le § [L2Z4 (¢ = 20°, ¥ = 18.3°, f.o = 35.5%, 0., = 80°, ap.,, = 210°). Droite : test
de la superposition d'un jet 3 2kms™ et d'une coma isotrope 3 1kms? (les caractéristiques du jet étant égales par
ailleurs).

diametre du lobe [”] 1 2 2.76 3.32 4 5 10 20.9
to [UT] 9.813 10.037 10.182 10.278 10.388 10.535 11.111 11.812

Tableau 7.7 — Evolution de I'heure d'annulation ascendante des courbes des décalages spectraux on-off avec le diametre
du lobe.

synthétique : @= 21/2 x 1.38 = 3.32". La figure [[.I7 et le tableau [0 présentent les résultats
obtenus. Tout d’abord, on observe une décroissance des ty on-off & mesure que le diametre du
lobe diminue, ce qui vient confirmer ce que 1’on a dit au paragraphe précédent : une diminution
de tg intervient lorsque I’on sonde des régions plus internes de la coma. Par ailleurs, le ¢y on-off
calculé pour @= 3.32” est égal & celui calculé pour la ligne de base 34 avec un lobe primaire de

20.9”, ce qui signifie qu’on est sensible aux mémes régions de la coma.

Cette étude nous permet de confirmer que les décalages temporels entre les différentes lignes
de base sont essentiellement dus a la différence de longueur des rayons wv. Cependant, le ta-
bleau [ nous montre que cette relation n’est pas tout a fait vérifiée lorsque les visibilités sont
moyennées, et que les heures d’annulation ascendantes sont calculées a partir des tables uv com-
posites et non a partir des tables uv régulieres. En effet, les ¢y ne sont plus calculés pour un
point (u,v) fixe du plan de Fourier, mais pour une ligne de base dont la longueur et surtout
langle de position uv varient fortement. Pour comparer I'effet de cette moyenne, la figure
montre 2 profils issus de la carte des ty de la figure L’une des directions correspond a la
direction de 'axe de rotation de la comete et 'autre lui est perpendiculaire. On y a superposé
les ty des lignes de base, calculés pour la méme simulation. On s’apercoit que le fait de moyenner
le signal sur différents rayons uwv et différentes orientations v, fait augmenter tq. Il semble que

ce dernier corresponde en fait au tg du rayon ww le plus petit. Cela explique que les ty présentés
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Figure 7.17 — Evolution de I'heure d’annulation ascendante #o avec le diamétre du lobe des antennes.

dans le tableau ne soient pas strictement décroissants avec le rayon uv moyen des lignes de
base, d’autant plus que certaines ont une extension radiale plus importante que les autres (cette

extension est représentée par les barres d’erreur horizontales de la figure [1).

Par ailleurs, 'inadéquation entre les simulations et les observations peut aussi étre due a
Iutilisation d’une structure en spirale conique pour modéliser le jet. En effet, cette approximation
implique que toutes les lignes de base voient la méme structure, mais a des moments différents.
Or, si le phénomene qui est a l'origine du jet fluctue avec le temps, ce qui se situe a une certaine
distance du noyau n’est plus 'homothétie de ce qui se situe plus pres, et les lignes de base voient

des structures différentes.

7.4 Evolution temporelle des visibilités

Etant donné que nous ne somme pas arrivés a reproduire les décalages spectraux interfé-
rométriques, il ne nous a pas paru nécessaire d’essayer de comparer les visibilités observées et
simulées pour chaque canal de vitesse. En effet, il semblait alors peu problable qu’il puisse y
avoir une adéquation correcte pour chaque canal de vitesse étant donné que le décalage spectral
n’était pas reproduit. Nous avons donc choisi de comparer les simulations et les observations
en moyennant les 25 canaux de vitesse. Ces figures sont a analyser sous deux aspects : le profil

radial et les modulations autour de ce profil.

Les visibilités observées pour la transition .J(2-1) ont un profil en ¢ ~118%001 (cf fig. FTH).
Le comportement attendu pour une molécule mere dégazant de maniere isotrope est un profil en
o~ L. La question & laquelle nous souhaitons alors répondre est “a quoi est di ce profil radial ?”.

Deux réponses sont possibles :
¢ les modulations dues a la présence d’un jet spiral

¢ la présence d’une source étendue
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Figure 7.18 — Evolution de I'heure d’annulation ascendante avec le rayon uv pour 2 directions perpendiculaires du plan
de Fourier (courbes en traits pleins), pour la simulation retenue au § [L2Z4 Les points superposés correspondent aux
to des lignes de base dont la longueur est < 100 m, calculés pour la méme simulation, mais a partir de la table uv
composite. Les barres d’erreur horizontales représentent les longueurs extrémes que peuvent avoir les lignes de base, le

point étant localisé a la longueur moyenne.

Tout comme nous avons étudié 'impact des parametres du modele sur les courbes des décalages
spectraux, il nous faut faire de méme pour le profil des visibilités. Pour déterminer le profil
moyen des visibilités, on ajuste une courbe de type V(o) = ac®. En échelle log-log, ceci revient
a ajuster une droite du type log(V' (o)) = log(a) + blog(c). Pour cette raison, nous appellerons
le coefficient b la pente du profil des visibilités. La figure présente donc 1’évolution de la
pente des visibilités avec les parametres f.,, ¥ et £. Il en ressort que tout ce qui tend a faire
diminuer le contraste (f., diminue ou ¥ augmente) fait tendre la pente vers -1. Par rapport a
ce qui a été dit précédemment, ce comportement est logique puisque ’absence de contraste est

synonyme d’une distribution isotrope du gaz dans la coma.

Par contre, et a la différence de I'étude des décalages spectraux, la latitude joue un role
beaucoup plus important. En effet, pour £ > 45°, la pente devient inférieure a —1, avec un
minimum pour ¥ = 20°. En regardant I'aspect des visibilités synthétiques correspondant aux
simulations ayant une pente < —1, on s’apercoit que les lignes de base présentent, individuelle-
ment, des modulations tres différentes de celles des observations. En effet, pour ces simulations,
la direction du jet reste voisine de celle de I'axe de rotation du noyau. Par conséquent, seules
certaines lignes de base de base sont affectées par les modulations. Si I’on considere la simulation
(feo = 40%, ¥ = 20°,¢ = 89°), dont les visibilités sont présentées en figure [[20 les lignes de base
affectées sont les 3—4, 2—4 et 2-3, qui sont paralleles entre elles. On remarquera de plus que dans
la représentation de la figure [CTH les vecteurs correspondant & ces lignes de base sont en effet
voisins de I’axe de rotation du noyau. Les lignes de base 1-2 et 2-5, qui forment respectivement
un angle de 30° et 40° avec les lignes de base précédentes, sont affectées par les modulations,
mais avec des formes différentes. Quant aux autres lignes de base (1-3, 1-4, 1-5, 3-5 et 4-5) qui
sont presque perpendiculaires aux lignes de base présentant des modulations (les angles varient

entre 75° et 115°), elles présentent des profils en o~ 1.

Ainsi, le fait que toutes les lignes de base des visibilités issues des observations présentent des

modulations montre qu’'un jet proche de ’axe de rotation ne peut pas engendrer les visibilités
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Figure 7.19 — Evolution de la pente des visibilités simulées de CO J(2-1) pour différents ¢, fco et U. On appelle pente
des visibilités le coefficient b dans I'ajustement des visibilités 3 une courbe du type V(o) = ac®, ol o est le rayon wuv.
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Figure 7.20 — Evolution temporelle des visibilités pour la simulation dont les parametres sont donnés dans |'encadré.
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du CO dans la comete Hale-Bopp. Donc, si I’on 6te les simulations avec une latitude trop grande
(£ > 45°), aucune des simulations n’est capable de produire une pente de —1.18 +0.01. De plus,
la figure montre que la présence d’un jet spiral a tendance a faire diminuer la pente vers
—0.5. La pente que nous calculons pour les observations (figure B.16l page B2) ne peut donc pas
s’expliquer par la présence d’un jet. Cependant, la présence du jet semble incontestable. Une

interprétation possible est la présence d’une source étendue de CO, discutée au chapitre B

Les figures [[2T] et montrent 1’évolution temporelle des visibilités pour les 3 simu-
lations & départager. On remarque que si les modulations de la figure ne ressemblent pas a
celles de observations (cf. figure [[24]), les simulations issues de la sélection du § [L2Z4] présentent
des modulations plutét ressemblantes, particulierement en ce qui concerne la simulation de pa-
rametres (fe, = 35.4%, ¥ = 18.3°,¢ = 20°). Notons également que 'amplitude des modulations
diminue lorsque la latitude augmente, si bien que I’hypothese de la présence d’un jet a une la-
titude plus haute que 30° semble & exclure. Ceci n’étant qu’un jugement qualitatif, nous avons
tracé, pour chaque ligne de base, les visibilités simulées en fonction des visibilités observées
(fig. 28 et annexe [0). Mais pour pouvoir comparer ces données, il faut auparavant rectifier les
visibilités simulées de la pente. En effet, on ’a vu précédemment, 1’évolution générale des visi-
bilités n’est pas la méme entre les simulations et les observations. Or, nous avons démontré que
le jet n’était pas a l'origine de cette différence. Il parait donc légitime de corriger les visibilités
simulées (dans le contexte de notre modele optiquement mince). Les observations étant ajustées
par :

V(o) = a0 18, (7.4.1)

et les visibilités par :
V!(o) = ao?®, (7.4.2)

pour corriger les visibilités simulées, on les multiplie par V. /V/ Les évolutions générales sont
donc maintenant identiques. Ainsi, plus les points sont proches de la diagonale du graphique,
meilleure est la simulation. Pour quantifier cette approche, le calcul du x? est employé :
2
Vi) ~ Va(o) el
2 J(o)
X Z err(Vy(o))

(7.4.3)

ou V; et V, sont respectivement les visibilités simulées et observées, err(V,) est 'incertitude sur

les visibilités observées.

Pour cette étude, nous avons fait des simulations pour les 3 triplets (¥, fe,, £) provenant de
’étude de la courbe des décalages spectraux on-off. La simulation pour le 2™ triplet (¢ = 20°)
présente le x2 le plus faible, ce qui vient confimer I'impression visuelle que nous avons eu lors de la
présentation de la figure Nous avons alors en plus fait varier 8, de 60° & 90°, et ap,, de 200°
a 230° pour ce triplet. Si les visibilités simulées en fonction des observations s’alignent plutot bien
sur la diagonale pour les lignes de base 3-4, 1-5, 1-4, 1-3 et 4-5, de fortes stuctures horizontales
de part et d’autre de la diagonale, sont présentes pour les lignes de base 24, 1-2, 2-3 et 2-5. Cela
signifie que amplitude des visibilités simulées est plus importante que celle des observations,

c’est-a-dire que les simulations présentent un jet la ou les observations n’en présentent pas et
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Figure 7.21 — Evolution temporelle des visibilités pour la simulations de paramétres (feo = 33.6%, ¥ = 11.9°,¢ = 10°).
Les visibilités ont été moyennées selon le procédé de moyenne glissante expliqué au chapitre précédent, et sont tracées

en fonction du rayon uv.
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Figure 7.22 — Evolutions temporelles des visibilités pour les simulations de paramétres (fco = 35.4%, ¥ = 18.3°,¢ =

20°).
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Figure 7.23 — Haut : Evolution temporelle des visibilités simulées pour les paramétres (feo = 47.8%, ¥ = 33°,£ =30°).
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Figure 7.24 — Evolution temporelle des visibilités observées (reproduction de la figure BEI8).
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Figure 7.25 — Comparaison des visibilités simulées (en ordonnées) et observées (en abscisses) pour la simulation
présentant le plus faible x2.

vice-versa. Ceci peut s’expliquer en comparant les visibilités simulées et observées des lignes de
base 2—4 et 2-3 sur la figure : on peut voir que la simulation présente un jet en avance sur les
observations. En effet, ces deux lignes de base ont une évolution temporelle similaire, en forme
de “W”. La bosse centrale se dessine plus tot pour la simulation que pour les observations. Le

tableau donne les x? calculés pour ces simulations.

On remarque que pour toutes les valeurs de 6, testées, le x? suit la méme évolution en
fonction de ap,, : il atteint sa valeur minimale pour ap,, = 220°. Par ailleurs, a ap,, constant, il
est difficile de discriminer entre les différents 6,,, leur x? total ne variant que dans une fourchette
de 5%, sauf pour 6, = 90°, dont le x? est plus élevé de 20%. Le comportement général du y?
total confirme le fait que les visibilités sont plus influencées par I’angle de position ap,, que par
I’angle d’aspect 6, c’est-a-dire qu’elles sont plus sensibles a ce qui se passe dans le plan du
ciel que sur la ligne de visée. Parmi les simulations réalisées ici, celle qui minimise le x? a les
parametres suivant : £ = 20°, ¥ = 18.3°, f., = 35.5%, 6, = 70°, ap,, = 220°. Cependant, nous
avons montré dans le €A qu’une telle simulation ne synthétisait pas des décalages spectraux
on-off semblables & ceux des observations. Donc malgré le x2 un peu supérieur, nous retiendrons
la simulation ¢ = 20°, ¥ = 18.3°, f., = 35.5%, 6, = 80°, et ap,, = 220° comme étant celle qui

reflete le mieux la distribution de CO dans I’atmosphere de la comete Hale-Bopp.

7.5 Comparaison des cartes simulées et des observations

A partir de la table uv composite de la simulation ayant pour parametres d’entrée ¢ = 20°,

U = 18.3°, feo = 35.5%, 0, = 80° et ap,, = 220°, on peut calculer des cartes interférométriques
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Parametres de la simulation X2 par ligne de base X2

l b feo 6o ap, |34 15 14 1-3 24 35 45 12 2-3 2-5| total

10 1192 34 80 210 | 905 339 396 134 188 42 54 47 36 64 | 2206
30 33.12 48 80 210 | 479 74 136 100 327 32 91 118 136 74 | 1566
20 183 35 80 200 | 521 236 339 94 329 41 81 120 108 80 | 1948
20 183 35 80 210 | 310 140 181 71 242 31 53 108 81 79 | 1297
20 183 35 80 220 | 347 8 66 8 177 31 42 89 60 73 | 1055
20 183 35 80 230 | 660 81 22 147 146 38 46 70 53 62 | 1325
20 183 35 70 200 | 591 226 289 79 253 40 82 101 75 79 | 1815
20 183 35 70 210 | 360 1v7 174 61 191 38 58 8 56 T2 | 1268
20 183 35 70 220 |333 132 83 72 153 41 46 65 45 63 | 1032
20 183 35 70 230 | 557 108 29 133 140 47 46 56 45 53 | 1213
20 183 35 60 200 | 620 181 236 83 204 43 8 8 58 76 | 1672
20 183 35 60 210 | 407 1v7 154 66 166 42 66 67 45 65 | 1256
20 183 35 60 220 | 345 163 91 71 148 46 57 54 40 55 | 1070
20 183 35 60 230 | 483 145 44 129 149 50 55 51 45 47 | 1198

Tableau 7.8 — Valeurs des x? calculés pour les différentes simulations. Les lignes grisées correspondent aux simulations
déterminées par le § [[Z4

telles que celles réalisées pour les observations. La figure montre la carte de distribution
de brillance réalisée a partir de cette simulation, a coté de la carte issue des observations. On
remarquera la similitude entre ces deux cartes, bien qu’elle ne soit pas surprenante puisque les
visibilités étant a l’origine de la carte simulée ont été sélectionnées pour leur ressemblance avec

les visibilités observées.

Il est maintenant intéressant de regarder 1’évolution temporelle des cartes interférométriques.
En effet, au chapitre Bl nous avions mis en évidence que le maximum de brillance semblait se
déplacer au cours du temps suivant une direction perpendiculaire & I’axe de rotation de la comete.
Afin de vérifier si ce comportement se retrouve sur les modélisations, nous avons réalisé des cartes
temporelles a partir de la table uv composite de la simulation retenue. La figure montre
trois différents types de cartes temporelles. La colonne de gauche montre les observations, celle
du milieu la simulation retenue et celle de droite une simulation pour une coma isotrope. Cette
derniére simulation montre que la forte ellipticité du lobe (due a la faiblesse de la couverture uwv
pour des cartes moyennées sur seulement une heure de temps) a bien un effet déformant sur les
cartes obtenues. Cependant, on retrouve sur les cartes simulées les déformations présentes sur

les observations, les cartes de la coma isotrope en étant dépourvues.

Par ailleurs, nous avons également calculé les positions des centres photométriques C; sur ces
différentes cartes temporelles, ainsi que le centre Cy de la carte qui moyenne toutes les visibilités
(fig. [C20)). Le tableau regroupe les positions des C; calculés. Le centre photométrique Cy a
les coordonnées suivantes : RA= —0.16" & 0.009” et Dec= —0.006" & 0.1”. Tous ces centres ont

été calculés par un ajustement d’une gaussienne a 2 dimensions dans le plan v, comme il a été



138 Chapitre 7 — Analyse des simulations

Dec [arcsec]
Dec [arcsec]

RA [arcsec] RA [arcsec]
0 1 2 0 0.5 1 1.5
echelle des flux [Jy] echelle des flux [Jy]

Figure 7.26 — Gauche : Résultat du calcul de la carte interférométrique a partir de la simulation de paramétres £ = 20°,
U = 18.3°, feo = 35.5%, 0., = 70° et ap,, = 220°. Droite : Carte interférométrique de la transition J(2-1) pour les
observations (reproduction de la figure B9).

fait au chapitre B pour les observations. La figure (gauche) trace 1’évolution temporelle des
C; pour les observations et la simulation. On remarque que les centres photométriques calculés
pour la simulation sont tres proches de l'ellipse correspondant a la projection de la latitude du
jet sur le plan du ciel. Par ailleurs, lorsque I'on retranche le centre Cy aux C; de la simulation, on
retrouve aux barres d’erreur pres les centres photométriques calculés pour les observations. Par
ailleurs, le faible déplacement des centres photométriques calculés pour la simulation de la coma
isotrope montre que le découpage en zones temporelles n’influe pas sur le calcul de C; a plus de
0.03” en RA et de 0.05” en Dec. Ceci nous permet de confirmer, a posteriori, que les décalages
des centres photométriques calculés pour les observations & partir de visibilités échantillonnées
de fagon réduite, sont bien dus a ’anisotropie de la coma de CO et que leur alignement selon

une direction perpendiculaire & ’axe de rotation de la comeéte n’est pas le fruit du hasard.

7.6 Résumé des résultats

Dans un premier temps, ’étude des jets dans le plan du ciel nous a confirmé ce que ’on avait

supposé lors des chapitres précédents :
¢ plus les lignes de base sont longues, plus on sonde les régions internes de la coma
¢ les modulations des visibilités autour de leur profil moyen sont dues a la présence d’un jet
dans la coma

Par la suite, nous nous sommes servis des courbes des décalages spectraux, on-off et in-
terférométriques, ainsi que du profil radial des visibilités pour contraindre les modeéles et trouver

le jet qui reproduit le mieux les observations.
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Observations Simulation Sim. isotrope

7h20 — 8h20 UT (3)

RA ["]

Figure 7.27 — Evolution temporelle des cartes interférométriques simulées. La simulation a pour paramétres £ = 20°,
¥ = 18.3°, feo = 35.5%, 6., = 80° et ap., = 220°. Les cartes ont été obtenues a partir de la table uv composite de
la simulation qui a été divisée en 5 zones de temps. Les cartes interférométriques issues des observations et obtenues

par un processus similaire sont présentées dans la colonne de droite pour comparaison.
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RA [”] Dec [7] RA [”] Dec [] RA [”] Dec [7]
Observations Simulation retenue Simulation isotrope
1 -0.49 £+ 0.07 -0.05 £ 0.04 -0.73 £ 0.02 0.21 £ 0.01 -0.026 &£ 0.02  0.047 = 0.02
2 -0.40=£0.03 0.26 £ 0.03 -0.55 £ 0.01 0.21 £ 0.009 -0.018 £ 0.02  0.024 + 0.02
3 -0.26 £0.03 0.17 £ 0.03 -0.23 £ 0.006 -0.001 % 0.004 -0.005 £ 0.02  0.008 £+ 0.01
4 0.29+0.03 -0.17+0.03 0.08 + 0.009  -0.30 £ 0.007 0.003 + 0.01  0.009 + 0.01
5 0.16 £0.04 -0.06 + 0.04 027+ 0.01 -0.40 £ 0.01 0.003 + 0.01 0.026 + 0.01

Tableau 7.9 — Position des centres photométriques des cartes interférométriques temporelles pour les observations, la
meilleure simulation retenue a la section précédente et une simulation de coma isotrope. Le numéro dans la colonne de

gauche se rapporte au numéro des cartes de la figure

1

6, = B0° , ap, = 220° , { = 20°
f,, = 35% , ¥ = 18.3°
0.5 |- e
_ Figure 7.28 — Evolution des centres pho-
S or . tométriques moyens calculés pour les 5 tables
~ . ‘ . .
uv présentées en figure [L27] (table uv composite
divisée en 5 zones de temps). Les points ronds
représentent les centres photométriques moyens
—0.5 - B calculés d’'apres les observations, les carrés lo-
observations X calisent ceux pour la simulation et les triangles
smulations corrigees A | ceux de la simulation aprés soustraction des co-
simulations O 4 ordonnées du centre Cy de la carte moyenne.
-1 L L L L | L L L L | L L L L | L L
1 0.5 0 -0.5 -1
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La courbe des décalages spectraux on-off nous a permis, d’une part, de comprendre I'impact
des parametres libres du modele, et d’autre part, de restreindre les hypotheéses de départ. En
effet, pour une latitude et un angle d’aspect donnés, le lieu des couples (f.o, ¥) qui permettent
de reproduire 'amplitude de la courbe on-off est caractérisé par une parabole de type f.,(¥) =
a19? 4+ ao U + ag. Par ailleurs, le lieu des couples permettant de reproduire la vitesse moyenne
de la courbe on-off est caractérisé par une autre parabole de méme type. L’intersection de ces
2 paraboles donne acces a l'unique couple (fq,, V) permettant de reproduire les observations
on-off pour une latitude et un angle d’aspect donnés. Des séries de simulations ont été calculées
et les jeux de parametres permettant une bonne simulation de la courbe des décalages spectraux
on-off sont donnés dans le tableau

Les courbes des décalages spectraux interférométriques ne nous ont pas permis de discriminer
davantage les parametres initiaux du modele. Cependant, les écarts constatés entre les heures
d’annulation ascendante des observations et des simulations nous permettent de voir en quoi

notre modélisation est un peu trop simpliste par certains aspects. En particulier, il apparait
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que l'introduction d’une vitesse dans le jet plus importante que dans le reste de la coma semble

mieux rendre compte de ces décalages spectraux interférométriques.

L’évolution temporelle des visibilités présentent deux caractéristiques importantes : le pro-
fil moyen en fonction du rayon wv et les modulations autour de ce dernier. Pour une molécule
meére dégazant de maniere isotrope, un profil en o' est attendu. Le profil moyen observé est
en o 118+0.01 T eg simulations montrent que la présence d’un jet dans la coma ne saurait ex-
pliquer une augmentation de 20% de la pente. L’étude des profils des simulations montrent au
contraire qu’'un jet a plutot tendance a diminuer la pente du profil. La présence d’une source
étendue de CO pourrait étre a l'origine de la pente observée. Nous étudierons cette possibilité
au prochain chapitre. C’est finalement ’étude des modulations qui permet d’affiner la sélection
des parametres. D’une part, la présence de modulations sur toutes les lignes de base exclut
I’hypothése d’un jet localisé & de hautes latitudes (> 45°). D’autre part, le calcul du x? entre
les visibilités observées et simulées permet de contraindre ’angle de position ap, de 'axe de

rotation du noyau, et de déterminer la meilleure simulation.

La réalisation de cartes interférométriques a partir des simulations nous ont également permis
de confirmer que le déplacement du centre photométrique de la distribution de brillance de CO
sur le plan du ciel selon une direction perpendiculaire a ’axe de rotation de la comete était en

effet du a la présence d’un jet.

Cette étude nous a permis de déterminer quels parameétres permettaient la
simulation la plus proche possible des observations.
0, = 80°, ap, = 220°, ¥ = 18°, f., = 35 %, ¢ = 20°.







Chapitre 8

Etude du cas d’une source étendue

E 701"igine du monoxyde de carbone observé dans les atmosphéres cométaires est une
question importante. En effet, le CO peut étre présent dans le noyau sous forme de glace, sous
forme gazeuse piégé dans de la glace d’eau ou bien il peut étre le produit de la dégradation
de grains organiques. L’exploration in situ de la comete de Halley par la sonde Giotto a révélé
que le formaldéhyde et une partie du monoxyde de carbone n’étaient pas libérées par le noyau
(Eberhardt et all, 1987; IMeier et all, [1993). Une explication possible est que ces molécules soient
produites par dégradation de grains organiques (CHON). Pour la comete Hale-Bopp, Capria
et al. (2000) montre que I’évolution héliocentrique du taux de dégazage de CO peut étre modélisé
correctement si le monoxyde de carbone est présent a la fois sous forme solide et piégé dans de
la glace amorphe dans le noyau. Par ailleurs, IDiSanti et all (2001) interpretent la distribution
radiale des densités de colonne de CO observés en infrarouge, comme le résultat de la présence
d’une source étendue de CO, délivrant dans la coma 50% du monoxyde de carbone observé a une

distance héliocentrique de ~ 1 UA. Nous tenterons ici d’apporter notre contribution au débat.

Le profil radial des visibilités peut étre utilisé pour étudier I'origine de CO dans la coma.
En effet, comme nous 'avons vu au chapitre Bl une distribution isotrope de molécule meére
induit une évolution radiale des visibilités en o1, et toute modification de la distribution de la
molécule modifie ce profil, comme par exemple la présence d’un jet. Cependant, I’étude menée
au chapitre [d a montré qu’un jet dont la latitude est comprise en 0° et 30° Nord fait tendre le
profil vers 095, alors que les observations de CO J(2-1) présentent un profil de g~ 18001 1)
convient donc d’étudier ici la possibilité d’une source étendue de CO pour expliquer ce profil.

Dans un premier temps (§ BI), nous supposerons une distribution isotrope (c’est-a-dire sans
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jet), afin de voir 'impact de la source étendue sur le profil des visibilités. La présence d’un jet

est considérée au §

8.1 Modele isotrope

Nous avons appliqué notre modele pour :
¢ plusieurs températures cinétiques de la coma (de 80K & 120 K).

o la loi de densité de Haser dans le cas d’une production combinée de CO (cf. eq. BIIT)

avec :

o différentes longueurs d’échelle du parent & une distance héliocentrique de 1 UA :
2000 km, 5000 km et 10 000 km (I,,., ).

o différentes contributions de la source étendue au CO de la coma : 100%, 67%, 50%,
33% et 0% du CO provenant d’une source étendue, le reste étant produit par le
noyau. La fraction de CO ainsi apportée par une source étendue est représentée dans

le modele par le facteur P...

o un taux de production total de CO Qg = 1.96 103" mols—!. La valeur choisie pour ce
parametre n’a en fait pas d’'importance. En effet, la comparaison avec les observations
se fera en appliquant un coefficient multiplicateur (appelé facteur de normalisation
par la suite) de fagon a faire coincider modeles et observations au rayon uv o = 100 m.
Ceci est possible car nous utilisons un modele optiquement mince.

Pour chaque simulation, I’évolution des visibiliés avec o, le rayon uw, est approchée par une

b comme nous 'avons fait au chapitre [ Il est apparu que 'impact

courbe du type V(o) = ao
de la température cinétique sur b était quasi nul (les variations sont de l'ordre de 107%, la
température étant supposée constante dans la coma). Nous avons donc limité nos modélisations
a Tein = 90K. Les figures Bl et tracent les évolutions radiales des visibilités pour CO
J(2-1), les figures R, et tracent les profils pour CO J(1-0), et le tableau donne
le résultat du calcul des pentes pour les différentes modélisations envisagées. En regardant ces
valeurs pour CO J(2-1), on peut voir que, pour chaque longueur d’échelle du parent, il est
toujours possible de trouver une combinaison des 2 origines de CO (source étendue ou nucléaire)
telle que la pente des observations est reproduite. Cependant, si nous superposons aux évolutions
radiales le point on-off (qui correspond a la visibilité en 0 = O0m), on dispose alors d’un critere
de plus pour différencier les simulations. En effet, quelle que soit la longueur d’échelle du parent,
les deux seules modélisations qui reproduisent correctement la valeur en ¢ = 0 sont celles pour
P..; =0 et Py = 0.33. Finalement, il apparait que seule une simulation avec 0.33 < P.,; < 0.5
et Iy, < 2000km semble capable de reproduire conjointement la pente des visibilités et le
point on-off. Une longueur d’échelle si faible suggere que le CO étendu ne provient pas de la
photodissociation de molécules meres. En effet, les parents de CO (COq, HoCO et CH30H
notamment) présentent des longueurs d’échelle de photodissociation beaucoup trop importantes
(810°km & 1 UA pour COg, d’apreés [Huebner et all, 1992) ou sont présents en trop faible
quantité pour contribuer significativement au CO étendu. L’hypothese que le CO étendu soit

produit par dégradation de grains organiques semble alors la plus probable. Notons cependant
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CO J(2-1) CO J(1-0)
P longueur d’échelle du parent & 1 UA.
2000km 4000km 10000km 2000km 4000km 10000km

0.00 -1.00 -1.00 -1.00 -1.00 -1.00 -1.00
0.33 -1.09 -1.05 -1.02 -1.13 -1.09 -1.04
0.50 -1.17 -1.10 -1.04 -1.22 -1.17 -1.09
0.67 -1.30 -1.21 -1.10 -1.34 -1.30 -1.18
1.00 -1.67 -1.74 -1.79 -1.56 -1.67 -1.75

Tableau 8.1 — Pentes des évolutions radiales des visibilités calculées pour CO J(2-1) et CO J(1-0), pour différentes
simulations de coma isotrope. Chaque simulation est caractérisée par son taux de CO produit par une source étendue
(Pext), et par la longueur d'échelle de son parent.

que la longueur d’échelle dont nous donnons une estimation ici est plus faible que celle proposée

par [DiSanti et all (2001), qui proposent une valeur de ~5000 km.

Cependant, les simulations produites posent un probléme pour la transition J(1-0). En effet,
les observations présentent un profil en o ~974+0-04 ot 1/(0) = 10.8 Jy kms™!. Aucune des simula-
tions ne reproduit cette pente (elles sont toutes < —1), nile point en o = 0 (V(0) > 20 Jy kms™!).
De plus, les modeles montrent que les pentes calculées pour CO J(2-1) et CO J(1-0) ne different
que de 0.1 au maximum. L’écart constaté pour les observations est 5 fois plus important. Un
tel phénomeéne pourrait suggérer que 'excitation des molécules de CO n’est pas correctement
modélisée. Or, nous avons montré au chapitre B (§E13)), que le rapport des aires de raie J(2-1) et
J(1-0) peut nous renseigner sur les conditions d’excitation de CO dans la coma. Les aires de raie
obtenues respectivement pour ces deux transitions sont de T, dv(J(2-1)) = 4.22+0.03 K kms™! et
Tydv(j(1-0)) = 0.55+0.02 K km s'!. Cependant, avec de telles valeurs, ’application numérique de
la formule donne une température de rotation T, = 122+ 300 K! Si’on considére en plus
que les erreurs d’étalonnage peuvent atteindre 10%, il apparait que I'on ne peut pas déduire une
température de rotation a partir des raies de CO observées. Ceci peut s’expliquer simplement.
La formule est en fait un cas particulier du diagramme de rotation ou la T}, correspond
a la pente du diagramme. Or, les 2 transitions J(2-1) et J(1-0) ont des énergies tres proches.
On peut montrer que la pente entre ces 2 points est tres sensible a la moindre erreur lorsque
la température est relativement élevée. Estimant que les observations J(2-1) sont correctes a
20% pres, et J(1-0) & 10% pres, toute détermination de la température de rotation devient alors

impossible.

Nous avons également effectué le méme type de calcul avec les observations interférométriques.
Le principe du calcul repose sur le fait qu’une ligne de base de longueur o a la fréquence de
la transition J(2-1) (230 GHz) échantillonne les mémes distances « cométocentriques » que la
ligne de base de longueur 20 a la fréquence de la transition J(1-0) (115 GHz), & cause du terme
en o/\ dans I'équation ZZJl On définit, pour chaque niveau d’excitation i, une population

moyenne équivalente, pour la région sondée par une ligne de base de longueur o :

V(o) = pilo) V(o) (8.1.1)
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Figure 8.1 — Evolution radiale des visibilités de CO J(2-1), pour les observations et pour différentes simulations. Le
parent de CO a une longueur d'échelle de ~ 2000 km. Les simulations ont été normalisées au point de I'ajustement des
observations dont le rayon uv vaut 100 m. Le facteur de normalisation est reporté en tant que facteur multiplicateur
du taux de production total de CO (Qco).
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Figure 8.2 — Méme graphique que la figure en échelle log-log.
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Figure 8.3 — Méme légende que pour la figure mais avec un parent de CO ayant une longueur d'échelle de
~ 4000 km.
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Figure 8.4 — Mé&me graphique que la figure en échelle log-log.
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Figure 8.5 — Méme légende que pour la figure mais avec un parent de CO ayant une longueur d'échelle de
~ 10000 km.
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Figure 8.6 — Méme graphique que la figure en échelle log-log.
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normalisation par la raie CO J(2—1)

‘ . . . .
i Co J(1-0) ]
25 - -
L (4, = 2054 km) i
r 100% nucleaire : T = 90 O A
r Qeq = 0.7xQ,, pente = —1.00 7
20 — -
— r 33% source etendue — 67% nucleaire : T = 90 W
" [ Qeq = 0.93xQ,, pente = —1.13 b
E r 50% source etendue — 50% nucleaire : T = 90 A ]
= 15 i Qeq = 1.11xQ,, pente = —1.22 7
3 r 87% source etendue — 33% nucleaire : T = 90 A ]
= r Quq = 1.35%Q,, pente = —1.34 i
:‘3 r |
§ 10 - 100% source etendue : T = 90 O
: Qeq = 1.9xQ,, pente = —1.56 :
r Observations PdB e ]
5 [
0L

Figure 8.7 — Evolution radiale des visibilités de CO J(1-0), pour les observations et pour différentes simulations. Le
parent de CO a une longueur d'échelle de ~ 2000 km. Les simulations ont été normalisées avec le méme coefficient
multiplicateur que pour les les simulation de la raie J(2-1).
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Figure 8.8 — Méme graphique que la figure en échelle log-log.
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normalisation par la raie CO J(2-1)
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Figure 8.9 — Méme légende que pour la figure mais avec un parent de CO ayant une longueur d'échelle de
~ 4000 km.
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Figure 8.10 — Méme graphique que la figure B9 en échelle log-log.
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normalisation par la raie CO J(2-1)
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Figure 8.11 — Méme légende que pour la figure mais avec un parent de CO ayant une longueur d'échelle de
~ 10000 km.
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Figure 8.12 — Mé&me graphique que la figure en échelle log-log.
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ott V,,;P () est la visibilité que 1’on calculerait si toutes les molécules de CO étaient sur le niveau
1. Puisque les régions sondées pour les 2 transitions sont les mémes, le rapport des populations
des niveaux J=2et J=1 peut étre utilisé comme dans la formule BTH (page [E5), pour déterminer

une température de rotation équivalente pour cette région :

(E1 — E9)/k

1 [ 9L V;(??o)(%) ‘ Vie1)(o)
92 V}l(ogz)(ff) Vii-0)(20)

Tror(0) = (8.1.2)

Notre modéle nous permet de calculer V,"°P (o) pour les 2 transitions. Cependant, I’échantillonnage
discret des observations ne nous permet pas de trouver 2 lignes de base ayant un rapport de

longueur adéquat. Pour pallier cela, deux solutions :

o utiliser les ajustements calculés pour les évolutions radiales des visibilités pour chaque

transition :
VJ(Q-])(O') _ 5.640.04 1 —1.1840.01 Jy km g1
VJ(J-O)(U) — 24+£0.17 £ —0.74£0.04 Jy km |

ol o est le rayon uv exprimé en metres.

¢ interpoler les visibilités 1a ou il manque des points : pour chaque visibilité de CO J(2-1)
échantillonnée a un point de rayon wv o, on interpole les visibilités de CO J(1-0) pour

estimer la valeur au point 20, et inversement.

La figure montre les résultats de notre calcul pour les observations et pour un modeéle
avec une température cinétique de 90 K. On voit que pour ce dernier, on retrouve en effet
Trot = Tein (équilibre thermique) pour les grandes lignes de base, c’est-a-dire pour les régions
proches du noyau. En revanche, il apparait que la T}.,; déduite des observations est incompatible
avec le modele quelle que soit la méthode utilisée (utilisation des ajustements ou interpolation).
Pourtant, cette méthode a été employée avec succes pour déterminer la température de rotation
du méthanol (Mizrahi, [1998), avec la différence que les raies du CH30H avaient des fréquences

comparables.

Pour essayer de comprendre le comportement d’une transition par rapport a ’autre, nous
avons également mené une petite étude sur les flux. Le flux on-off en Jy kms™! d’une transition
est calculé a partir de I’aire du spectre on-off (figures B2) et des formules de conversion données
au tableau Il Les cartes interférométriques présentées en figure permettent de mesurer le
flux pour les lobes synthétiques des observations interférométriques (respectivement 2" x 1.37” et
3.57" x 2.58" pour CO J(2-1) et J(1-0)). Ces flux interférométriques sont calculés en multipliant
la valeur du point central des cartes (en Jy) par le nombre de canaux de vitesse ayant servi
A les synthétiser (25) et par la largeur d’'un canal (0.1 kms™). Les valeurs obtenues pour les
observations des raies CO J(2-1) et J(1-0) sont données dans le tableau B2, et pour les modeles
dans le tableau Le modele utilisé ici tient compte des effets d’opacité (Biver. [1997; Biver
et al., 11999). Nous avons fait tourner le modele pour 2 taux de production de CO différents.
Dans un cas, le Q. utilisé est proche de celui qui ajuste au mieux les observations on-off avec

les derniéres réductions de données effectuées (1.710%° mols~!), dans I'autre, il est 100 fois plus
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100 -

Trot [K]

rayon uv @ 230 GHz [m]

raie lobe [”] flux [Jy kms |
2x1.37 4.65
2-1
20.9 82.8
3.57 x 2.58 0.925
41.8 10.8

Figure 8.13 - Evolution de
la Trot équivalente avec le
rayon uv pour les observations
interférométriques et pour un
modele avec un T, de 90K
(courbe en tirets). Pour les ob-
servations, les ronds représentent
le résultat de la méthode par
interpolation, la courbe en trait
plein le résultat de I'utilisation
des ajustements, et la zone grisée
délimitée par des pointillés est la
zone d'erreur de cette derniere

méthode.

Tableau 8.2 — Flux calculés d’apres les observations pour chaque raie, en modes on-off et interférométrique. Pour ce

dernier mode, le lobe est elliptique et est défini par son grand axe et son petit axe.

raie lobe [!] Qe [mols™!] flux [Wm™2] flux [Jy kms! ]
1.7 1030 4210720 5.4
1.66
2-1 1.710%8 5.41022 7.01072
1.71030 6.310719 81.5
20.8
1.710%8 6.510721 8.51072
1.710%0 3.210°21 0.84
3.03
1-0 1.710%8 3.410723 891073
1.7 1030 4410720 11.3
41.9 f
1.7 1030 4410722 0.11

Tableau 8.3 — Flux calculés avec le modele de Biver et all (1999) et les parametres donnés dans la table pour les

modes on-off et interférométrique. Pour le calcul de flux interférométrique, nous avons utilisé un lobe circulaire dont la

surface est égale a celle du lobe synthétique des observations.
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faible. On observe que le rapport des flux interférométriques obtenuss pour ces deux taux de
production pour CO J(2-1) n’est que de 77. Cette différence de ~30% est due au fait que
cette raie devient optiquement épaisse pour un lobe de quelques secondes d’arc. Ceci signifie
de ~30% du flux du CO situé a moins de 1.66” du noyau ne nous est pas parvenu. Notons
que les effets d’opacité sont peu significatifs pour la raie CO J(1-0) (6% d’écart seulement).
Or, dans tous nos modeles, nous avions supposé que les deux raies étaient optiquement minces.
Nos visibilités simulées pour CO J(2-1) ne tiennent donc pas compte de la perte de flux et sont
donc surestimées pour les grandes lignes de base. En incluant ces effets dans nos modeles de
visibilités, les valeurs des visibilités pour les grandes lignes de base seraient diminuées et celles
pour les petites lignes de base resteraient inchangées. Par conséquent, les pentes calculées pour
CO J(2-1) seraient plus grandes, ce qui nous rapprocherait des valeurs issues des observations.
Les pentes calculées pour J(1-0) resteraient, elles, inchangées. Ce phénomene reste encore a étre
quantifié, mais il semble améliorer la cohérence entre les modeles et les observations. En effet,
il tend a augmenter 1'écart entre les pentes des profils de visibilités simulées pour CO J(2-1) et
CO J(1-0). Par ailleurs, le rapport des flux —22%T_ est de 17.8 pour les observations J(2-1) et

interféro

de 15.5 pour les modeles correspondants, en supposant une distribution de molécule mere pure.
L’introduction d’une source étendue a tendance a faire augmenter ce rapport. Cela vient donc

confirmer la nécessité d’une double provenance de CO dans la coma de Hale-Bopp pour modéliser

on-off
interféro

correctement les observations. En revanche, pour la raie J(1-0), le rapport est de 12 pour
les observations et de 13 pour les modeéles. Pour cette raie, 'introduction d’une source étendue
conduirait a écarter encore plus ces rapports. Il reste donc toujours une incohérence entre les 2

raies de CO observées, dont nous ne comprenons pas la provenance.

8.2 Modele avec un jet

L’ajout d’un jet dans un modele ou sont présents 2 types de molécules (CO et son parent)
est une étape délicate. En effet, selon le mécanisme qui est a l'origine du jet, ce dernier peut
n’apparaitre dans la coma que dans I'une ou 'autre des molécules, ou bien encore dans les deux.
Ces trois possibilités sont donc a prendre en compte. Par la suite nous référencerons ces 3 types
de modeles ainsi : “N” pour un jet uniquement présent dans la coma du CO nucléaire, “SE” pour
un jet dans la source étendue, et “C” pour la combinaison des deux cas. Dans tous les cas testés
ici, nous utiliserons les paramétres issus de ’étude du chapitre [ : la fraction de CO apportée
par le jet est de 35%, le jet a une ouverture de 18° et est émis a une latitude de 20° Nord. Les
parametres de 'axe de rotation du noyau sont ap,, = 220° et 6,, = 80°. Le tableau donne
les pentes des profils des visibilités, calculées pour chaque simulation. On remarque que plus la
longueur d’échelle du parent est grande, plus les pentes calculées pour Pe,; < 1.0 sont proches
de celles calculées pour une distribution de CO entierement nucléaire. Ceci s’explique par le fait
que lorsque le parent commence a produire du CO, le jet est déja bien dilué dans la coma. Le
contraste induit est donc faible. On est alors essentiellement sensible au CO nucléaire. Pour la
méme raison, les pentes calculées pour un jet de type N ou C présentent peu de différences.
Tout comme pour les modélisations radiales, il apparailt que, pour chaque longueur d’échelle du

parent, il existe une combinaison source étendue/nucléaire qui permet de reproduire la pente
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P, localisation longueur d’échelle du parent & 1 UA.
du jet 2000km 4000 km 10000 km
0.00 J/ -0.93 -0.93 -0.93
N -1.02 -0.99 -0.96
0.33 C -1.03 -1.00 -0.97
SE -1.09 -1.05 -1.01
N -1.06 -1.03 -0.97
0.50 C -1.06 -1.05 -0.99
SE -1.15 -1.11 -1.03
N -1.19 -1.11 -1.00
0.67 C -1.15 -1.13 -1.04
SE -1.24 -1.20 -1.07
1.00 / -1.39 -1.48 -1.44

Tableau 8.4 — Pentes des évolutions radiales des visibilités calculées pour CO J(2-1), pour différentes simulations de
coma en présence d'un jet. Ses caractéristiques sont celles retenues au chapitre [l Chaque simulation est caractérisée
par son taux de CO produit par une source étendue (Pe.st), et par la longueur d'échelle de photodissociation de son
parent.

des observations. Cependant, les modeéles composés uniquement de CO provenant d’une source
étendue présentent des pentes beaucoup trop fortes par rapport a celles des observations. Ceci
confirme la nécessité d’avoir un mélange de CO nucléaire et de source étendue pour modéliser

correctement les observations.

Par ailleurs, la présence d’une source étendue et d’un jet modifie également les formes des
modulations. Il conviendrait alors de faire pour chaque composition et chaque longueur d’échelle

le méme processus de sélection que celui qui a été mené au chapitre [

En résumé, la comparaison de I'évolution radiale des visibilités obtenues au Pla-
teau de Bure pour la transition CO J(2-1) a un modéle de coma isotrope suggere
qu’une fraction comprise entre 33% et 50% de cette molécule provient d’une
source étendue. De plus, la longueur d’échelle de photodissociation du parent peut
étre estimée inférieure a 2 000 km. L’interprétation des données concernant la tran-
sition J(1-0) pose cependant probleme. En effet, elle suggere plutdt que le CO est
entierement nucléaire. Un modeéle prenant en compte le transfert de rayonnement
pourra peut-étre éclaircir ce point.
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Conclusion

/

g tudier une comete en interférométrie millimétrique est une opération complexe. En effet,
le signal étant souvent faible, il est nécessaire de moyenner les données dans le temps afin
d’obtenir un rapport signal sur bruit correct. Cependant, il est parfois désirable d’avoir une
grande résolution temporelle car le signal cométaire varie souvent rapidement : d’une part, la
période de rotation des noyaux est en général de quelques heures, et d’autre part, les cometes

peuvent présenter des variations d’activité sur une échelle de 'heure ou moins.

Par ailleurs, 'interférométrie millimétrique est une technique relativement nouvelle, et seules
les cometes Hyakutake et Hale-Bopp ont pu en bénéficier. Pour cette derniere, c’est la méthode
qui consiste a synthétiser des cartes qui a été la plus fréquemment utilisée. Elle a ’avantage
de faciliter les comparaisons lorsque l'on dispose d’observations simultanées dans différentes
longueurs d’ondes. Citons par exemple la comparaison des cartes de CN (optique) et de HCN
(millimétrique) par Woodney ef all (2002), ayant mis en valeur les similarités de distribution
entre ces deux molécules. La soustraction d’une carte issue d’'un modeéle a une carte moyenne
(de_Pater et all, [1998), ou d’une carte moyenne a des cartes moyennées sur une période réduite
(2 heures pour [Veal et _all, 2000) est aussi une méthode classique pour mettre en évidence les
structures de la coma, méme si elle peut étre discutable puisque, nous ’avons vu, synthétiser des
cartes a partir d’une période de temps courte peut générer des anisotropies dues a la faiblesse de
la couverture du plan uw. A ce jour, une seule publication étudie I’évolution temporelle de jets de
gaz (Woodney et all, 2002 pour HCN) en cherchant un compromis entre une bonne couverture
uv et une bonne résolution temporelle. La technique utilisée est de replier les données sur la base
d’une période de rotation P du noyau, et de moyenner les données ainsi obtenues sur une période

de temps de P/4. Cette méthode n’est toutefois applicable que si I'on dispose de suffisamment
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de données pour la molécule concernée. Nous n’aurions pas pu appliquer cette technique puisque
les observations de CO ont duré moins de temps qu’une période de rotation. Aucune de ces
méthodes d’analyse d’observations en interférométrie millimétrique ne nous a paru satisfaisante
pour exploiter au mieux nos observations. Il a donc fallu développer de nouvelles techniques
d’étude.

Le principe de la méthode que nous avons développée est d’étudier les visibilités directement,
ce qui évite les artefacts dus a une faible couverture uv. De plus, les visibilités sont analysées
par ligne de base. En effet, pour I’étude d’une source anisotrope comme peut I’étre un noyau
cométaire, moyenner le signal provenant de lignes de base distinctes revient a mélanger le signal
provenant de molécules ayant des directions de propagation différentes. Cette méthode d’analyse
est donc particulierement adaptée a I’étude d’objets qui présentent des variations temporelles

sur des échelles de temps plus petites que I'intervalle d’observation.

Un inconvénient que 'on peut trouver a ce type d’étude est que les visibilités sont des
quantités physiques compliquées a appréhender, car elles ont un comportement étroitement lié
au type d’objet analysé. Pour les comeétes il y a a peu pres une correspondance directe entre la
distance au noyau et le rayon wv; cela est du a la distribution de brillance en 1/r des molécules
des atmospheres cométaires. En revanche, pour un objet astronomique ne suivant pas cette
distribution de brillance, il n’y aura plus cette pseudo-équivalence. Dans tous les cas, il est

nécessaire d’utiliser des modeles pour étudier et comprendre le comportement des visibilités.

Un autre inconvénient est qu’il complexifie considérablement 1’étude. En effet, on doit étudier
les différentes composantes du signal (partie réelle, complexe et amplitude) en fonction de plu-
sieurs parametres : le temps, le rayon wwv, 'angle uv. De plus, pour un méme objet, toutes les
observations ne peuvent pas étre étudiées de la méme maniere. Pour les observations du CO
dans la coma de Hale-Bopp, les lignes de base présentent ’avantage d’avoir un rayon uwv variant
beaucoup avec le temps, et I'analyse du signal en fonction du rayon uv est donc la plus simple.
Par contre, les couvertures uv obtenues pour CS et CH3OH le lendemain, sont nettement moins
favorables pour une étude de ce type. En effet, la position de la comete dans le ciel ayant changé,
et les observations ayant eu lieu 2 heures plus tard, les lignes de base présentent essentiellement
des variations de ’angle uv, les rayons wv variant beaucoup moins. Ainsi, le tracé de I’évolution
temporelle en fonction du rayon uwv n’est pas possible pour ces deux molécules, et une étude en

fonction de I'angle uv parait plus avantageuse, mais également plus compliquée.

Le programme de modélisation développé pendant ma these a permis de mettre en évidence
la présence d’un jet spiral de CO dans I'atmosphére de la comete Hale-Bopp. Il a abouti a la
détermination de la morphologie et de la localisation de cet jet. Il apparalt qu'un jet situé dans
une zone de latitude 0°-30° Nord, délivrant 35% du CO de la coma est nécessaire pour reproduire
les observations faites au Plateau de Bure du 11 mars 1997. Nous avons également pu confirmer
la position de 'axe de rotation proposée par Jorda et al. (1999) au moment des observations.
Cependant, certains aspects des observations ne sont pas correctement modélisés. Les décalages
spectraux interférométriques de certaines lignes de base et le rapport des flux des raie de CO
J(2-1) et J(1-0) posent encore probleme. Nous avons donc noté les améliorations a apporter a

ce modele (par ordre d’importance) :
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¢ intégrer un code de transfert de rayonnement pour tenir compte des effets d’opacité,
¢ ajouter la possibilité de faire varier la vitesse dans le jet,

o faire varier la forme du jet (en cone évasé par exemple),

o ajouter la possibilité d’avoir plusieurs jets.

Il est intéressant de comparer la position du jet de CO que nous avons déterminé avec
les localisations des jets de poussieres. Lorda_ef all (1999) expliquent leurs observations par
la présence de deux jets, dont le plus fort est produit a de hautes latitudes. Vasundhara et
Chakraborty (1999) localisent des jets a des latitudes de +65°, +5°, et —5° & la date de nos
observations. Par ailleurs, [Lederer_et. Campind (2002) ont observé des jets de gaz de OH, CN et
Cs (qui sont des molécules filles) & de multiples latitudes correspondant & peu preés a celles de
Vasundhara et Chakraborty (1999). Quatre ou cinq zones actives, selon les molécules, leur sont
nécessaires pour expliquer ces jets, alors qu'un seul jet de CO est suffisant pour reproduire les
observations millimétriques du Plateau de Bure. Cependant, il est intéressant de noter que les jets
les plus productifs deLederer et. Campins (2002) sont localisés entre les latitudes +13° et +20°, ce
qui est cohérent avec nos résultats. Par ailleurs, d’autres molécules ont été observées au Plateau
de Bure, et les courbes d’évolution temporelle des décalages spectraux on-off ne présentent pas
les mémes caractéristiques (Wink_ef_all, 1999). HCN et HoCO n’ont aucun décalage spectral
positif, suggérant une activité essentiellement diurne, alors que CO et CS sont actifs jour et
nuit. Par ailleurs, CO et Ho,CO ont des courbes en phase pour la partie diurne, CO et HCN
sont en opposition de phase, et CS est également déphasé par rapport aux autres. On constate
donc que les origines “géographiques” au niveau du noyau des différentes molécules de gaz et
des jets de poussieres ne semblent pas identiques. Or, il est souvent dit que les jets de poussieres
sont créés par une poussée de gaz dans des zones dites actives. Cependant |Crifo_et. Rodionov
(1997) et |Crifo_et all (2002) expliquent qu’une structure observée dans les poussiéres ne trace pas
obligatoirement une surproduction du flux au niveau du noyau a ’endroit d’ou cette structure
semble venir, et que l'interaction entre deux surface actives peut étre a l'origine d’une seule
structure observée. Par conséquent, s’il n’y a pas obligatoirement de correspondance directe entre
le gaz et la poussiere, il n’est pas étonnant que leurs distributions different. Ainsi, le caractere
volatil d’une molécule, le fait qu’elle soit issue directement ou non du noyau ou la longueur
d’échelle du parent sont autant de parametres qui pourraient expliquer le comportement des
différentes especes moléculaires. Un modele complet, incluant les processus de libération du gaz,
les équation exactes de I'hydrodynamique, les interactions gaz/gaz et gaz/poussieres dans la

coma devient nécessaire pour interpréter et relier les différentes observations.

Ce travail se situe dans le cadre de la préparation d’ALMA (Atacama Large Millimeter
Array). Cet interférometre sera constitué de 64 antennes de 12 m de diametre et couvrira des
lignes de base jusqu’a 10 km, permettant de faire des cartes avec une résolution de 0.02” a une
longueur d’onde de 1 mm. Le principal avantage d’ALMA est qu’il aura une couverture du plan uv
quasi parfaite et de facon instantanée. Ceci permettra de s’affranchir de la synthese d’ouverture
qui est le seul moyen actuellement d’avoir une couverture wv importante, mais qui a le défaut de
moyenner le signal dans le temps. ALMA permettra la réalisation de cartes interférométriques

avec une bonne résolution temporelle permettant 1’étude dynamique de I'atmosphere interne
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des cometes. Cependant, jusque vers 2009, ce nouvel interférometre ne sera constitué que d’une
dizaine d’antennes, lui conférant ainsi une résolution qui est proche de celle du Plateau de Bure
aujourd’hui. La technique d’analyse de données développée dans cette these sera donc encore
tres utile d’ici la fin de la construction d’ALMA.
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Annexe A

Quelques démonstrations

mathématiques

A.1 Expression du diagramme de rayonnement

Démonstration pour une dimension : considérons une onde incidente de longueur d’onde

A, passant par une ouverture de dimension D.

o déphasage entre les rayons 1 et 2 :

¢ l'onde passant par M s’écrit :

E = EO ei(27‘rl/t—¢) —_ EO e2i7‘rl/t e—2i7rx0/)\

21 A 27w sin 0 N 2w xl

o= )

A

o lamplitude recue en P dans la direction 6 est la somme des ondes incidentes dans cette

direction passant par l'ouverture D, et s’exprime donc ainsi :

+D/2 ) )
:/ E, e227r1/t €—2z7rm49/>\ dz

A(0)

~D/2

+
= E, e2i7rut/ oof(x) e—2i7rm9/>\ dr

— o0

= TF (f(2))

=D Ey ™ sinc (—

(A.1.1)

(A.1.2)

(A.1.3)

(A.1.4)
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Figure A.1.1 — Figure de lobe d'une antenne parfaite de diametre D pointant dans la direction 6y, pour une longueur
d'onde A. Ce lobe suit une loi en sin(x)/x centrée sur 0. Ag est |'aire effective de |'antenne.

. o ) ) 1 size[-D/2,+D/2],
ou TF signifie Transformée de Fourier, f(x) = , et g(0) est le
0 ailleurs.

gain directionnel de l’antenne a une dimension. En pratique, la réponse d’une antenne

observant une source ponctuelle permet de déterminer ce gain.

A.2 Relation entre le lobe de I’'antenne et la surface collectrice effi-

cace

Considérons une antenne enfermée dans une enceinte se comportant comme un corps noir a
la température 7. La densité de rayonnement u, & la fréquence v d’un tel corps noir suit la loi

de Planck :

8mhy? 1
uydy = 2 ehu/kT_ldV (A.2.1)

La brillance (densité de rayonnement par unité de fréquence et par unité d’angle solide) B,
d’une telle source est :
2h3 1

uy o 2w 1
B,dv = Edu =2 ST _1d1/ (A.2.2)

Dans le domaine radio, on se situe dans 'approximation de Rayleigh-Jeans, ou hv/kT < 1. On

peut donc écrire :

hv
h/kT 14 22 4oL, A9,
e + T + ( 3)
Ce qui nous donne :
2h3 1 2hv3 kT
B,dv = = —d A24
TR Qa1 T @ ™ (4.2.4)
2kT
Bydlj = lej (A25)

La puissance W, recue par ’antenne est :

1
Wydv = 5 A [ B0, ) Pu(0,0)d2 dv (A.2.6)
Ar
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Le facteur % correspond au fait qu'une antenne n’est en général sensible qu’a une seule pola-

risation de l'onde. Le rayonnement du corps noir étant isotrope, on a B,(0,¢) = B,. Donc :

kT

2 Q4 dv (A.2.7)

1 1
Wydv = 5 Aet By an(H, @)dY dv = Z Ay By Qu dv = Acq

Or, d’apres le théoreme de Nyquist, la puissance recue par I’antenne est également :

Wydv = kKT dv (A.2.8)
En égalant (A27) et (A2), on obtient :
kT
Sz Aet Q4 = KT (A.2.9)
et finalement :
Agp Q4 = N2 (A.2.10)

A.3 Calcul a deux dimensions de la TF d’une fonction en 1/r

Dans un plan de coordonnées cartésiennes (z,y) et polaires (r, ), on définit la fonction f :
1
Va4 y?
1
f(rv 6) = -

r

flz,y) =

On nomme F' sa Transformée de Fourier (TF) définie dans I'espace de Fourier de coordonnées

cartésiennes (u,v) et polaires (o, @) :

+oo +oo 1
F(u,v) = / exp (—2im(ux + vy)) dz dy

Va4 y?
400 27 1
F(o,a) = / / —exp (—2inro cos(f — «)) rdr df

0 o T

400 27
= / / exp (—2imro cos(a — 0)) dr df
0 0
Evaluons d’abord l'intégrale sur 6 que 'on peut simplifier de la facon suivante :
27 27
O(r) = / exp (—2imro cos(f — a)) df = / exp (—2imro cos 6) df
0 0

car 'intégrale porte sur la totalité de la période de la fonction cos. Séparons en deux I'intégrale,

et effectuons le changement de variable § =6 — 7 :

T 2
O(r) = / exp (—2imro cos 6) df + / exp (—2imro cos 6) df
0 T

:/ exp (—2imro cos ) d9+/ exp (2imro cos 3) df
0 0
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Ces intégrales peuvent s’exprimer en fonction de la fonction de Bessel du premier type d’ordre
0 définie ainsi :
1 ™
Jo(z) = —/ exp(iz cos 6)db
0

™

Cette fonction étant paire, notre intégrale ©(r) devient alors :
O(r) = nJo(2nro) + wJo(—2nro) = 2nJy(27ro)
Reprenons alors le calcul de la fonction F' :
+00
F(o,a) = / 2 Jo(2nwro) dr
0

Le changement de variable v = 27ro, nous amene a :

Jo étant normalisée ( f0+°° Jo(u) du = 1), on obtient finalement :

1 1
F(O'7a) = ; soit F(U,’U) = \/Zﬂjw

La transformée de Fourier & deux dimensions d’une fonction en 1/r est donc bien une fonction

en 1/o.



Annexe B

Mode d’emploi pratique du modele

B.1 Simulation d’une table uv correspondant a un instantané de la

coma

La figure [B-T.T] présente I'organisation des fichiers et programmes utilisés pour simuler une

table uw.

B.1.1 Fichiers de configuration

La plupart des fichiers de configuration sont utilisables quelles que soient la comete et la
molécule. Le nom de ces fichiers est alors du type nomxx.yy ol xx est le nom de la molécule
a prendre en considération et yy est le nom abrégé de la comete. La description de ces fichiers
de configuration est faite ici pour la comete Hale-Bopp xx=hb et la molécule de monoxyde de

carbone yy=co.

Les programmes d’excitation, de transfert de rayonnement et de modele d’atmosphere lisent
les données de ces fichiers depuis les unités logiques précisées entre parentheses. Cela permet
d’avoir plusieurs modeles d’excitation en réserve, stockés sous différents noms. Par exemple
pour des modeles ayant des température cinétiques différentes, on aura cometco.hb-t90,
cometco.hb-t100 et cometco.hb-t120, pour T = 90, 100 et 120 K. On choisira alors le modele
en liant I'un de ces fichiers a I'unité logique 10. Sous UNIX : 1n -s cometco.hb-t90 fort.10.



168

Annexe B — Mode d’emploi pratique du modele
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Figure B.1.1 — Schéma des programmes et des fichiers utilisés pour la simulation d'une table uv. Lorsqu’'un numéro

est donné entre parentheéses, il représente |'unité logique a laquelle il doit &tre lié.
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cometco.hb (10)

I1 contient les informations nécessaires a l'exécution des modeles d’excitation (modelex8.f) et de

transfert de rayonnement (radiomole9.f), développés dans le groupe (Biver, [1997).
o 1% ligne
o Nom de la molécule
o niv = nombre de niveaux de rotation a prendre en compte
o beta = taux de photodissociation a 1 UA du Soleil
o zne = facteur multiplicatif appliqué a la densité électronique
o Nivdat = nombre de niveaux considérés pour le calcul
o 2°me Jigne : parametres d’optimisation du calcul des équations différentielles
o meth = 2
o miter =1
o tol =1107°
o h=210"3
o xrecs = facteur multiplicatif appliqué a la surface de contact Rcg
o 3% Jigne
o rh = distance héliocentrique de la comete
o Delta = distance géocentrique de la comete
o vexrp = vitesse d’expansion de la coma
o te = température cinétique de la coma
o Dte = augmentation de la température électronique a la distance Rcg
o 4°me Jigne
o qH20 = taux de production de H2O
o gmole = taux de production de la molécule

o stgc = section efficace de collision entre la momlécule et HoO

o

rtau = opacité prise en compte dans le calcul de I'excitation

o 5%m€ Jigne : lobes des antennes pour lesquelles le flux est calculé dans la table de résultats

fluoco.hb (17)

Fichier de sortie de modelex8.f. Il contient 1’évolution de la distribution des populations sur les

niv niveaux pris en compte, en fonction de la distance au noyau.

o lignes 1 a 5 : rappel des données du fichier cometco.hb.
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o sur (niv+1)/5 lignes et 5 colonnes, la distance au noyau (en centimetres), et la population

relative pour chacun des niveaux a cette distance.

pdbco.hb (11)

Il contient toutes les informations nécessaires a la simulation d’une table wv par le modele
d’atmosphere cométaire.
o fm., = taux de photodissociation (& une distance héliocentrique de 1 UA) de la molécule

mere qui produit CO.
¢ Q.o = taux de production total pour le cas ou CO est nucléaire
© Qm., = taux de production total pour le cas ot CO est une molécule fille

o P.y = proportion de CO produit par une source étendue (Pe,; = 0 si CO provient

entierement du noyau et 1 dans le cas d’une source étendue)

O Pjet = lfﬁ production relative du jet par rapport a la contribution isotrope (Qjet/Qiso)

&

P, apy, 0, : période de rotation, angles de position et d’aspect de ’axe de rotation.
¥, 0y, ¢o : ouverture, et coordonnées sphériques du jet dans le repere (Oxyz)

Ax/2, N, : rayon du champ de vue & modéliser et nombre de points utilisés.

dr = parametre utilisé pour le découpage radial de 'atmophere : 7,11 = r, (1 + 1/dr)

Tmin = distance initiale (en kilometres) du noyau

S0 0 0 0

do = parametre utilisé pour le découpage angulaire de 'atmophere (en 6 et ¢) : 0,41 =
O, + m/da.
o variation de la vitesse avec 77 (o/n). Dans 'affirmative, le fichier vitesses.dat doit étre

fourni.

O Ngyp, Nins : Niveaux supérieur et inférieur de la transition a modéliser.

vitesses.dat

Description de I’évolution de la vitesse d’expansion de la coma avec la distance au noyau. Le
modele utilise une routine d’interpolation pour obtenir la vitesse a une distance précise du
noyau. La vitesse est considérée comme constante pour les distance inférieures et supérieures
respectivement a la premiere et derniére distance données.

© 1°" colonne : distance au noyau en kilometres

o 2°me colonne : vitesse en km st

table uv de référence (20)

Table uv contenant les observations.
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B.1.2 Fichiers de sortie du modeéle

Le modele développé ici se compose de 2 programmes en fortran :

o excom.f90 : calcule pour chaque point (7,0, ¢) de 'espace la densité de la molécule traitée.
Les densités de colonne pour chaque canal de vitesse et chaque parcelle du plan du ciel
sont ensuites calculées et stockées dans des fichiers binaires utilisés par modelvelo.f90. Les

autres fichiers de sortie sont cometeonoff.dat et carteg.dat.

& modelvelo.f90 : simule les observations a partir des fichiers binaires produits par excom.f90.

cometeonoff.dat I

Spectre on-off correspondant a I'instantané modélisé.

¢ 1°® colonne : vitesse en kms™

o 2°M€ colonne : brillance en Jansky

carteg.dat

Carte des densités de colonne pour le niveau supérieur de la transition. Elles sont données sur
une grille réguliere de N, x N, points. Le fichier est destiné a étre lu par I'instruction rgdata

carteg.dat de Greg.

¢ N, Nyef, Vier, pas : nombre de points pour I'axe x, numéro du point de référence, valeur

de I'axe x au point de référence, pas
© commentaire pour 'axe = (vide ici)
¢ lignes 3 et 4 : idem pour l'axe y

o N, x N, valeurs des densités de colonne (une par ligne)

table uv simulée (21)

Le programme modelvelo.f90 produit la table uv nommeée fort.21, qui est la réplique de la table

uw originale (fort.20), et dans laquelle sont stockées les visibilités simulées par le modéle.

table uv régulierement échantillonnée (22)

La couverture uv des observations étant limitée, celle de la simulation stockée dans fort.20

I’est également. Le modele produit donc en plus une table régulierement échantillonnée en o et
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« (distance et angle dans le plan uv). Cela permet d’avoir un instantané des visibilités dans tout

le plan wuw.

B.2 Réalisation d’une table uv composite

La fabrication d’une table uv composite nécessite qu'une rotation entiere ait été simulée en
N étapes. Le programme informatique transfo.f90 permet de calculer les N positions (6, ¢o)
que prend un jet au cours d’une rotation, a partir d’une position initiale donnée. Le programme
modelvelo.f90 est donc exécuté N fois, et le fichier pdbco.hb doit étre modifié en conséquence a
chaque itération. Chaque table uv ¢ produite par modelvelo.f90 doit étre liée a une unité logique
de numéro 30+, dans I'ordre chronologique de la rotation de la comete. La figure [B22ZT] présente

I'organisation des entrées et sorties des programmes concernés.

compo.dat

Il donne a composite-uvt.f90 les éléments permettant la réalisation d’une table wv composite.
o N = nombre de tables uv simulant une rotation complete
o At = intervalle de temps entre 2 simulations

¢ X = numéro de la table de début

Bibliographie

Biver, N. (1997).
Molécules meéres cométaires : observations et modélisations. These de Doctorat, Université
Paris VII.



Bibliographie

173

transfo.f90

an

\

pdbco.

Ffichiers
de

hb config

AN

£

Simulation

d’une table uv

compo.dat

N tables uv

fort.30

fort. (30+N)

AN

/

composite—uvt.fo0

compo—-X.uvt

Figure B.2.1 — Schéma de I'organisation des programmes et des fichiers pour la production d'une table uv composite
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C.1 Modele ¢ = 10°, ¥ = 11.9°, f., = 33.6%, 0, = 80°, ap,, = 210°

T T 77T 1u T T T T
M i Parametres de la simulation : b
M 1419 0.4 co J(2-1) N
15 | ' - -
: {13.25 6, = B0°, ap, = 210°
M {123 I ¥ = 11.92°, f,, = 33.77%, (= 10° i
o T 02
+ 11.36
— ! 1 E
= 10 M 10.41 é‘
e M | £
3 : 9.47 T 0
= | )
E M IR H
; 17.57 Ei
5 | I - o —-0.2
M 1663 °
|
M 15.68 |
|
M 1a7s -0.4 | -
0 | M. 1 3.79 L 1 L L L L 1 L s L L 1
-2 0 2 5 10 15
Vitesse [km s~ '] Heure le 11 mars 1997 [TU]
Figure C.1.1 — Spectres on-off et décalages spectraux associés.
décalages spectraux visibilités
base
Alkmst] v [kmst] ¢t [TU] X2
on-off 0.292 -0.053 11.864 /
—4 (32 m) 0.924 -0.012 10.495 905
-5 (48 m) 0.976 -0.119 10.185 339
—4 (55 m) 1.048 -0.085 10.224 395
-3 (60 m) 1.122 0.008 10.339 133
—4 (88 m) 0.962 -0.051 10.006 188
5 (101 m) 1.062 -0.065 10.011 41
-5 (102 m) 1.008 -0.106 9.858 54
~2 (109 m) 0.938 -0.113 9.782 46
-3 (120 m) 0.944 -0.061 9.796 36
—5 (147 m) 0.898 -0.147 9.644 64
Tableau C.1.1 - Pour chaque ligne de base, les colonnes 2, 3 et 4 donnent respectivement |'amplitude, la vitesse

moyenne et I'heure d’annulation ascendante du résultat de |'ajustement de I'évolution temporelle des décalages spectraux
3 une sinusoide. La colonne 5 donne le résultat du calcul du x? entre les visibilités observées et simulées (cf. eq. Z3).
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Figure C.1.2 - Evolution temporelle des décalages spectraux interférométriques.
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v [m]
v [

v [m]
v [

T T T T T T
-1.00  -0.90 -0.80 -0.v0 -0.60 -0.50 —0.40 -0.30 -0.20 -0.10  0.00 0.10
decalage spectral [km s7]

Figure C.1.3 — Cartes des décalages spectraux interférométriques.
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Figure C.1.5 — Comparaison visibilités simulées et observées.
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C.2 Modele ¢ = 20°, ¥ = 18.3°, f., = 35.5%, 0, = 80°, ap,, = 210°

Un e o I T T T T
15 M 1419 I Parametres de la simulation : b
M 1 0.4 co J(2-1) N
; 13.25 I = BO° = o iy
: 1 | 6, = B0°, ap, = 210 ]
M 12.3 I ¥ = 18.3°, f,, = 35.48%, [ = 20° |
o] T 02
+ 11.36
=10 [ ' . E
£ )ﬂ\/\ g
3 : 9.47 T 0
— o
: M 18.52 3
5 , 1757 S oo
| o —U.
M 6.63 .
|
M 15.68 i
! -
f\":/ﬁ{ 1474 -0.4 | .
0 | M‘ 1 3.79 L 1 L L L L 1 " s L L 1
-2 0 2 5 10 15
Vitesse [km s~ '] Heure le 11 mars 1997 [TU]
Figure C.2.1 - Spectres on-off et décalages spectraux associés.
décalages spectraux visibilités
base
Alkmst] v [kmst] ¢t [TU] X2
on-off 0.290 -0.054 11.812 /
—4 (32 m) 0.958 0.008 10.288 310
-5 (48 m) 0.854 -0.078 9.932 140
—4 (55 m) 0.870 -0.067 9.954 180
-3 (60 m) 0.932 -0.018 10.140 71
—4 (88 m) 0.920 -0.034 9.755 242
5 (101 m) 0.876 -0.054 9.917 31
-5 (102 m) 0.820 -0.085 9.748 52
~2 (109 m) 0.826 -0.088 9.568 108
-3 (120 m) 0.896 -0.048 9.643 80
-5 (147 m) 0.768 -0.109 9.474 78
Tableau C.2.1 - Pour chaque ligne de base, les colonnes 2, 3 et 4 donnent respectivement |'amplitude, la vitesse

moyenne et I'heure d’annulation ascendante du résultat de |'ajustement de I'évolution temporelle des décalages spectraux
3 une sinusoide. La colonne 5 donne le résultat du calcul du x? entre les visibilités observées et simulées (cf. eq. Z3).
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Figure C.2.2 - Evolution temporelle des décalages spectraux interférométriques.
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Figure C.2.3 — Cartes des décalages spectraux interférométriques.
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Figure C.2.5 — Comparaison visibilités simulées et observées.
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C.3 Modele ¢/ = 30°, Vv = 33.1°, f,, = 47.8%, 0, = 80°, ap, = 210°

T T I T T U T T T T
M ] I Parametres de la simulation : b
i 14.19 04 L |
M | : co J(2-1)
: 13.25 6, = B0° ap, = 210°
M 1123 I ¥ = 33.12°, 1, = 47.92% (= 30° |
10 - ' . T 02
M 111.36 I;
A N
3 : 9.47 T 0
@ M 8.
g ‘ 1852 o
5 M g"
>r { {757 g
M i o —-0.2
] =)
T 6.63
| 4
M 5.68 |
, i
m | 474 -0.4 | -
0 | .M. 1 3.79 L 1 L L L L 1 L s L L 1
-2 0 2 5 10 15
Vitesse [km s~ '] Heure le 11 mars 1997 [TU]
Figure C.3.1 — Spectres on-off et décalages spectraux associés.
décalages spectraux visibilités
base
Alkmst] v [kmst] ¢t [TU] X2
on-off 0.292 -0.051 11.778 /
—4 (32 m) 0.830 -0.024 10.189 478
-5 (48 m) 0.808 -0.048 9.801 73
—4 (55 m) 0.798 -0.051 9.768 136
-3 (60 m) 0.770 -0.063 9.704 100
—4 (88 m) 0.810 -0.042 9.742 327
5 (101 m) 0.776 -0.053 9.670 31
-5 (102 m) 0.774 -0.055 9.650 90
~2 (109 m) 0.790 -0.051 9.623 117
-3 (120 m) 0.794 -0.047 9.669 135
—5 (147 m) 0.766 -0.057 9.562 73
Tableau C.3.1 - Pour chaque ligne de base, les colonnes 2, 3 et 4 donnent respectivement |'amplitude, la vitesse

moyenne et I'heure d’annulation ascendante du résultat de |'ajustement de I'évolution temporelle des décalages spectraux
3 une sinusoide. La colonne 5 donne le résultat du calcul du x? entre les visibilités observées et simulées (cf. eq. Z3).
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Figure C.3.2 - Evolution temporelle des décalages spectraux interférométriques.
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Figure C.3.3 — Cartes des décalages spectraux interférométriques.
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Figure C.3.5 — Comparaison visibilités simulées et observées.
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C.4 Modele ¢ = 20°, ¥ = 18.3°, f., = 35.5%, 0, = 80°, ap,, = 200°

FrTr T 77 T'9TU0 T T T T
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Figure C.4.1 — Spectres on-off et décalages spectraux associés.

- décalages spectraux visibilités
Alkmst] v [kmst] ¢t [TU] X2
on-off 0.290 -0.054 11.811 /
—4 (32 m) 0.894 -0.019 10.267 520
-5 (48 m) 0.880 -0.060 10.036 235
—4 (55 m) 0.902 -0.045 10.069 338
-3 (60 m) 0.928 -0.012 10.133 93
—4 (88 m) 0.902 -0.048 9.749 329
5 (101 m) 0.910 -0.035 9.976 40
-5 (102 m) 0.842 -0.071 9.840 80
—2 (109 m) 0.812 -0.096 9.568 120
-3 (120 m) 0.876 -0.061 9.636 107
—5 (147 m) 0.760 -0.111 9.516 80

Tableau C.4.1 - Pour chaque ligne de base, les colonnes 2, 3 et 4 donnent respectivement I'amplitude, la vitesse

moyenne et I'heure d’annulation ascendante du résultat de |'ajustement de I'évolution temporelle des décalages spectraux
3 une sinusoide. La colonne 5 donne le résultat du calcul du x? entre les visibilités observées et simulées (cf. eq. Z3).
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Figure C.4.2 - Evolution temporelle des décalages spectraux interférométriques.
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Figure C.4.3 — Cartes des décalages spectraux interférométriques.
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Figure C.4.5 — Comparaison visibilités simulées et observées.
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Figure C.5.1 — Spectres on-off et décalages spectraux associés.

- décalages spectraux visibilités
Alkmst] v [kmst] ¢t [TU] X2
on-off 0.292 -0.054 11.813 J/
—4 (32 m) 0.978 0.016 10.308 346
-5 (48 m) 0.862 -0.077 9.889 86
4 (55 m) 0.866 -0.074 9.871 66
-3 (60 m) 0.914 -0.032 10.095 84
—4 (88 m) 0.928 -0.026 9.744 176
5 (101 m) 0.848 -0.071 9.834 30
-5 (102 m) 0.812 -0.092 9.679 41
~2 (109 m) 0.846 -0.077 9.579 88
-3 (120 m) 0.910 -0.037 9.642 60
-5 (147 m) 0.782 -0.102 9.460 72

Tableau C.5.1 - Pour chaque ligne de base, les colonnes 2, 3 et 4 donnent respectivement |'amplitude, la vitesse
moyenne et I'heure d’annulation ascendante du résultat de |'ajustement de I'évolution temporelle des décalages spectraux
3 une sinusoide. La colonne 5 donne le résultat du calcul du x? entre les visibilités observées et simulées (cf. eq. Z3).
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