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Introduction

Notre galaxie est formée d’étoiles et de matiédre
interstellaire. Cette dernidre est composée de gaz et de pous-
siéres répartis irrégulidrement entre les étoiles et dont la
masse est estimée 4 10% de la masse de la galaxie, soit environ

11 = 33
2,101 Mg (1 Mg = 2.1033 g).

La matiére interstellaire provient de deux sources
les éléments légers ( H, D, He ) ont été créés lors de 1l’explo-
sion initiale ( Big Bang ) et le carbone ainsi que les &léments
plus lourds sont les cendres des réactions nucléaires qui ont

lieu 4 1’intérieur des étoiles.

Les échanges de masse entre les étoiles et le milieu
interstellaire sont constants et 4 double sens ainsi que 17il=-

lustre le schéma suivant :

PERTE DE MASSE
lente : vent stellaire, géantes rouges

rapide : supernovae

ETOILES ® MATIERE INTERSTELLAIRE

CONDENSATION
de nuages moléculaires

dtoiles jeunes

Les étoiles se forment dans des milieux denses en matidre inter-
stellaire, les nuages moléculaires, répartis essentiellement
dans les bras spiraux galactiques, et elles rejettent au cours

des différentes étapes de leur évolution de la matidre enrichie



en éléments lourds.

Au cours de ce travail nous allons nous intéresser A
un nuage moléculaire, W48, soup¢onné d’&tre un centre actif de

formation d'étoiles chaudes et massives (de type 0-B) :

La région a été explorée par 1l intermédiaire de 1la
molécule d’ammoniac (NH3) 4 laquelle le premier chapitre est
consacré. Il décrit sa structure interne telle qu’elle est
connue 34 partir d“études de laboratoire et donne les propriétés
intéressantes qui font de l’ammoniac une des molécules les plus

utilisées pour 1l’étude du milieu interstellaire.

La méthode d’exploitation des observations est ex-
posée au chapitre II : il donne le détail des calculs wutiles
pour déduire des spectres obtenus les conditions physiques ré-

gnant dans le nuage moléculaire.

Une description succinte du matériel d‘observation
utilisé, le radio-téléscope d'Effelsberg, est donnée dans 1le

chapitre III.

Le chapitre IV est consacré & la source W48 : 1les
données précédemment publides sur la source y sont rassemblées
et complétées par les résultats obtenus 4 Effelsberg. Nous
verrons dans quelle mesure les informations qui en sont déduites
sont compatibles avec ce que 1l'on attend d’un lieu de formation

d’étoiles.

Le chapitre V, enfin, aborde un aspect singulier des
spectres obtenus : les anomalies hyperfines de la raie d’inver-
sion NH3(1l,1).



I.Quelques données sur la molécule NH,

l.Description

La molécule d’ammoniac, NH3, est une molécule pyramidale.
Sa configuration dans le repére du centre de masse, C, est la

suivante :

FM

Cx,Cy,Cz sont les axes principaux de 1l’ellipsoide d’inertie.
Cz est un axe de symétrie d’ordre 3.

Les coordonnées des atomes, en A, sont:

: X : y : z
N : 0 : 0 : 0.067
H, : 937 : i -0.314
H,y : -0.469 :  0.812 : =-0.314 :
Hoq : -0.469 : -0.812 : =0.314 :

G — ——— —— — D - - O - — — T — - - — — — ) T - TS TED T e e — W D O - - -

A 1°équilibre la distance N-H vaut 1.0116 A
et 1l’angle H-N-H vaut 106.638

uo

Deux moments d’inertie I, et Iy sont égaux et inférieurs 3
I,,1e moment le long de l'axe de symétrie; ceci caractérise une

toupie symétrique oblate.

Les constantes de rotation
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v, U,
?
Ly (a) v, (a)
= &
vy () L, (8)

Figure 1 Les modes de vibration normaux

_—1 = 3335 em~ !
T, = 950 cm™ !
T3 = 3414 cm~ !

v, = 16375 em~ !

Le déplacement de l’atome N et des atomes H ne

sont pas représentés
1’é&chelle.

A
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ka V;:

A;=5M.4 cm™ +3000

| A; = 2847cm '

Figure 2 : La fonction 3 double minimum représentant le potentiel

fisure £ P

dlectrostatique de NH en fonction de P, 1’angle entre 1‘axe de
q 3 g

symétrie et une droite NH.

Les premiers niveaux de rotation Vo, sont indiqués avec 1’é&cart éner-

gétique A, entre les doublets d’inversion correspondants,

Le trait plein correspond au potentiel calculé; le pointilléd A 1la

fonction expérimentale.



h h
A= 5 = 5 = B = 298.193 GHz
8n I, 8n Ix
h
C= 5 = 186.722 GHz
80 I,

Ces constantes se déduisent de l’analyse du spectre de
rotation pour un mode de vibration v donné, et dépendent

légérement de v :

B, = Beq - dj ( vyt dj/2)

od Beq est la valeur de la constante & 1°équilibre
vy = j® vibration normale
dj = dégénérescence de v
dj = constante de distorsion centrifuge

L’ammoniac posséde un moment dipolaire permanent ~. Sa va-
leur dépend faiblement du niveau de rotation car la position des
atomes H et N varie en fonction de 1°énergie de rotation de 1la

molécule, par l’effet des forces centrifuges :
F'=Peq + 1-809 107% 5(I+1) - 3.467 1074 k2 + ... (Debye)

A 1l7équilibre Peq = 1.47147 Debye
(1 Debye = 3.34 10730 c.n = 10718 esu.cm)

2.Niveaux d’énergie

Les quatre vibrations normales de la molécule d“ammoniac
sont représentées sur la figure 1, elles correspondent & des
mouvements de faible amplitude des atomes N et H,

L’un des modes de vibration joue un rdle particulier, le
mode Uz, 1°inversion, od 1l’atome N se déplace de part et d autre
du plan des H. La molécule a deux configurations d’équilibre
édquivalentes selon que N soit d’un c8té ou de 1‘autre de ce
plan. Le potentiel électrostatique correspondant est la fonction
4 double minimum représentée sur la figure 2; les deux positions

d“équilibre de N sont séparées par une barridre de potentiel de
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E(cm) V4 :
a S
V1 =
3000
a
3v_,_ a
V2+VL
S
S
2000
a
2v2 . a
Vl. =
. A
M |
(cm- a
3 z==== = a
S a
1000 a 100 + s
V2 a
,S S
—_1
27—
50 =
S
1 2z==sl . (Av-~1cm™)
S = Etat Fondamental
a 0 === 2 s
y K=0 K=1 K=2 K=3
Niveaux de vibration Niveaux de rotation -vibration

Figure 3 : Niveaux d’énergie de NH4



l’ordre de 2000 cm™! qu’il peut franchir par effet tunnel. Le
comportement de NH3, 4 faible énergie, est bien illustré par le
modéle théorique de deux oscillateurs harmoniques couplés: les
niveaux de vibration sont dédoublés en deux sous-niveaux de
fonction d’onde symétrique (s) et anti-symétrique (a): -.les dou-
blets d“inversion (cf figures 2 et 3). Les transitions entre
niveaux de vibration sont du domaine de 1l infra-rouge et les
transitions 4 1'intérieur des premiers doublets d’inversion sont
du domaine radio.

A la vibration pure s‘ajoute la rotation de la molécule:
chaque niveau de vibration est divisé en plusieurs niveaux de
rotation et le spectre observé est le spectre d’inversion-
rotation—~vibration.

Dans les chapitres suivants de ce travail nous nous
intéresserons particulidrement aux raies d’inversion du niveau
de wvibration fondamental c’est 4 dire aux transitions 4 17inté-
rieur des doublets d’inversion de différents niveaux de rotation
(cf figure 3). Elles ont l’avantage de se situer dans un domaine
restreint de fréquences, compris entre 23 et 25 GHz.

Chaque raie d’inversion est en fait la superposition de
plusieurs composantes dfies 4 la structure hyperfine des mniveaux

de rotation.

("2

Rappelons briévement la structure de la molécule NH4
1‘hamiltonien :

H = Heotation © Hvibration ¥ Hélectronique + H

H étant 1’hamiltonien d‘un rotateur rigide

rotation

H celui d’un oscillateur harmonique

vibration

et H’ représentant les termes d’interaction et de distorsion

* Les valeurs propres de H sont @

rotation

E = Jo(J+1) + (B ~C.. ).R2

rot Beq eq ~“eq

ol J est la quantification du moment angulaire total de 1la
molécule et K la quantification de sa projection sur l‘axe de

symétrie (Cz) de la molécule ( K a des valeurs positives com-—



prises entre 0 et J )

* Les valeurs propres de H sont

vibration

E

vibr ( v+ 1/2 ) hvjod v correspond au V, de la figure 1

Nous nous plagons par la suite dans le niveau fondamental
dlectronique et négligeons dans H’ les termes dis 4 1’interac-—
tion vibration-rotation .

Restent 1les termes d’interaction magnétique et &lectrique entre
l1atome N ,les atomes H et les électrons de liaison.

Le terme dominant provient de l'interaction entre le mo-
ment quadripolaire électrique de N et le champ électrique créé
par les électrons. Interviennent ensuite les termes d’interac-
tion magnétique : couplage des moments magnétiques de 1‘atome N
et des atomes H avec le champ magnétique créé par la rotation de
la molécule (couplage spin-orbite) et couplage des moments ma-
gnétiques des atomes N et H entre eux (couplage spin-spin). Cela
conduit & wutiliser, pour décrire la molécule, le schéma de
couplage suivant: couplage de J & Iy, 1le spin de 1l’atome d’a-
zote, pour donner le moment angulaire Fi1, puis couplage de F; a
I, 1le spin total des 3 atomes d’hydrogéne pour donner le moment
total F. Selon la valeur de K,I a deux valeurs possibles: I=3/2

lorsque K=3n ou bien I=1/2 lorsque K=3n+l.

* L’énergie d’interaction quadripolaire a la forme:

E °Q4 [ 3K 17.13/4 C(CH+L)=T(I+1)J(I+1)]
Q" 21g(214-1)(27-1)(23+3) J(JI+1) NEON

od eQ est le moment quadripolaire de N
2
P,
J

tique au niveau de N par rapport 4 1" axe de la molécule.

q = ( 2 ) est la dérivée seconde du potentiel électrosta-
r B

La constante de couplage (eQq) dépend faiblement du niveau de
rotation
eQq = (eQq)y + 1.048 1073 (J(I+1)-k2) - 0.471 1073g2,,  (MHz)
(eQq)g = =4.0897 MHz



Tableau 1 : fonction de Casimir

3/4.C(C+1) = I(I+1).J3(I+1)
21.(2I-1).(2J-1).(2J3+3)
C = F(F+1) - I(I+1) - J(J+1)

£(1,J,F)

. — — — - - — - O W0 - ————————— ] ——— | " - - - -

1=1/2 I=1
J F £(1,J,F) J F £(1,J,F)
0 1/2 0 1 2 0.05
1 -0.25
1 : 3/2 : 0 : : 0 : 0.50
: L/ : : : :
A 2 : 3 : 0.071429
2 : 5/2 : 0 : : 2 : -0.25
: 3/2 : 0 : : 1 : 0.25
3 : 7/2 :
o 5/2 :



C =TF (F;+l) =~ IN(IN+1) - J(J+1) et les valeurs intéres-
santes de la fonction de Casimir :
3/4.C(C+1) = I(I+1).J(J+1)
2I(21-1).(2J=-1).(2J+3)

sont données dans le tableau 1.

£(I,J,F) =

L’interaction électrique rovoque une séparation des niveaux
p
b Y

de rotation de l1“ordre du MHz et est & 1l’origine de la structure

hyperfine quadripolaire des raies d inversion.

* L’&nergie d’interaction spin-orbite comprend deux termes

dis respectivement 4 N et aux H

Egoy = [ a + (b=a) K2/J(I+1) | Iy.J
od a = 6.807 kHz
b - a=-0.0997 kHz

et Iy.J = 1/2 [ Fy(F;+1) = Ig(Ig+l) = J(J+1) |

B = [ A+ C.kZ/3(3+1) + Sy 1 (-1)T*Vinv g | 1,5
oud A = -17.982 kHz
B = 14,6435 kHz
C = -0.954 kHz
Vigv 4ui caractérise les niveaux d’inversion est représenté

sur la figure 1
T3 = [ 4 F (F+1) 17", [ F(F+1)=I(I+1)=F, (F, +1) ]
o [ J(IHL)HE, (B, +1)=1 (I, +1) ]

* L’énergie d’interaction spin-spin se met sous la forme

En ce qui concerne l’interaction des spins de 1 hydrogéne et de
l’azote :

3k S J+V
ssyg = [ Dy C1 - J(J+1)) - Dy K,l(“l) ] x Cste de couplage
Dy ( ToT = T,.T4, ) + 3Dy ( I,.Iy, = Iy Iy, )

A
. 1 - 3/2 sin P
od D, = gHgN/Jf'( 3 ) = =2.456kHz
INH
f étant 1l’angle entre 1l’axe Cz et 1’ axe de N-H (f =68% 537’)

Do = 10.4961 kHz

E

g est le rapport gyromagnétique des atomes

/’o est le moment magnétique de Bohr
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En ce qui concerne 1°interaction des spins des hydrogénes entre

eux:
2
L D, [ 1 oK 1 C d
E = - — - — x Cste de couplage
ssH 4 3 J(I+1) pas

- 1/4Dy [ I5-31,7]

Y — 2 -
ot D3y = (8H,Po) Y 27.173 kHz
NH
Les énergies des interactions magnétiques provoque une

séparation de quelques dizaines de kHz ( entre 10 et 50 kHz ).

En conséquence les deux niveaux de rotation (1,1) et (2,2)
se présentent de la fagon suivante : 1’interaction électrique
quadripolaire sépare chacun de ces niveaux en trois sous-ni-
veaux, correspondant aux valeurs 0,1,2 de Fy{» pour le niveau
(1,1) et A Fi= 1,2,3 pour le niveau (2,2). Et chacun de ces
sous-niveaux A& 1‘exception de F1=0 est dédoublé par 1'inter-
action magnétique. Le doublet d’inversion (l,1) comprend donc 10
sous—-niveaux hyperfins magnétiques et (2,2) en comprend 12. Les
figures 4 et 5 représentent la structure hyperfine compléte de

ces deux niveaux.

3.Régles de sélection et intensités des raies

Les régles de sélection pour les transitions dipolaires

électriques sont : AJ = 0,+1
AKX =20
AF = 0,+1 F=0 --> F=0 étant interdit

auxquelles s’ajoute Ap # 0 od p est la parité du niveau ; p est

la parité de la fonction d’onde pour la transformation

X ==> -x
y ==> -y
-—> -z

i.e. lors d“une inversion par rapport au centre de masse.
Des transitions sont possibles entre niveaux pour lesquels

Ak = 3n ( k est la projection orientée de J sur 1’axe Cz, k



Tableau 2 : Les forces de raies: &

: ETAT INITIAL : ETAT FINAL X
: : : (J+F+I+1) (J+F=-I)(J-F+I+1) (J-F-1I) :
: J : F-1 : J : F : - :
: : : : : F :
: P : : ] (J(J+1)-F(F+1)-I(I+1))2(2F+1) :
: : : : : F(F+1) :
: : : : : (J+F+I+2) (J+F-I+1)(J-F+I)(J-F-I-1) :
: : F+1 : : F : -
: : : : : F+1
: : : : : (J+F+I+1) (J+F+1) (J+F-1) (J+F-I-1) :
¢ J-1 : F-1 3 J : F : :
: : : : : F :
: : : : ; (J+F+I+1) (J+F+I) (J+F-1) (J+F-I-1) :
: : F : : : - :
: : : : : F(F+1) :
: : : : (J=F+I1)(J-F+I-1)(J-F-I-1)(J-F-1-2) :
F+1 : F . :

; ; : F+1



»

peut prendre des valeurs positives ou négatives; la quantité K
introduite précédemment est la valeur absolue de k. Ainsi
Ak = 3n correspond, par exemple, & une transition K=1 --=-> K=2 ),
L’orientation relative des spins des trois hydrogénes est dif-
férente selon que K soit ou non un multiple de 3. En conséquence
les niveaux 4 K=3n et 4 K=3n+l ne peuvent interagir et représen-
tent deux espéces distinctes de NHj3 : 1’ortho NH4 (K=3n) et le
para NHj (K=3n+l1).

Si 1°on néglige les transitions radiatives trés lentes &
D k=3n (n#0), les échelles de K différent ne sont pas reliédes
entre elles autrement que par collisions ( le temps typique
entre deux collisions dans le milieu interstellaire est de
1l’ordre de 1011/ n‘JEjs.cm3.Kl/2 ). Les niveaux pour lesquels
J#K se dépeuplent rapidement par l’intermédiaire des transitions
d AJ=1, dans l’infra-rouge, et leur durée de vie varie entre 10s
et 100s. Par contre les niveaux pour lesquels J=K ne peuvent se
dépeupler que par 1l intermédiaire des transitions lentes a Ak=3n
et leur durée de vie est de l’ordre de 1095. Ces niveaux (X,K)
sont nommés niveaux métastables. Le niveau supérieur d’un dou-
blet d’inversion métastable a une durée de vie de 1l'ordre de

quelques 10%s (vis & vis des raies d’inversion).

L’intensité d’une raie est proportionnelle au carré de
1’élément de matrice du dipole électrique entre les états ini-
tiaux et finaux de la transitionm et 4 la population relative du
niveau supérieur. Le facteur de proportionnalité pour les
transitions dipolaires est donné dans le- tableau 2 (od la popu-
lation relative a été assimilée au poids statistique ) :

L’intensité d‘une transition J ==> J-1 se déduit de <celle
d’une transiton J-1 ==> J en commutant états initiaux et finaux,
1’intensité i.e. 1la probabilité d’excitation d’une raie étant
indépendante du sens de la transition. ‘

Les notations utilisées représentent :
J : le moment angulaire orbital de la molécule
I : le spin

et F ¢ le moment angulaire total



Tableau 3 : Structure hyperfine de la raie d’inversion NHy (1,1)

N° F/=>F: &, v F/->F :+ X7 & v
Comp . MHz : km/s kHz km/s
1 0 1 1/9 §—1.541§ 19.50§1/2 l/2§ 1/3 § 0.037 ;—1569.0§ 19.85§
2 0 1 1/9 2-1.5412 19.50§l/2 3/2§ 2/3 i 0 074 2—1526.72 19.32:
3 2 1 5/36 2—0.601§ 7.61?3/2 1/2§ 1/3 § 0.046 ; —623.3§ 7,89 :
4 2 1 5/36 2—0.6012 7.61§5/2 3/2§ 3/5 i 0.083 ; —590.4§ 7.47
5 2 1 5/36 3-0.601§ 7.6123/2 3/2§ l/lSi 0.009 i -581.0§ 7.35
6 1 1 1/12 i 0.0 § 0.0 21/2 l/2§ 2/9 § 0.019 ; —36.4§ 0.46
7 1 1 1/12 § 0.0 § 0.0 23/2 l/2§ 1/9 § 0.009 i —25.5§ 0.32
8 2 2 5/12 § 0.0 ; 0.0 :5/2 3/2§ l/25§ 0.017 i —24,6§ 0.31
9 2 2 5/12 § 0.0 ; 0.0 23/2 3/2§ 9/25§ 0.150 § -15.22 0.19
10 1 1 i 1/12 i 0.0 ; 0.0 §1/2 3/2§ 1/9 i 0.009 i 5.92-0.07
11 2 2 : 5/12 § 0.0 i 0.0 §5/2 5/2§l4/25§ 0.233 § 10.52—0.13
12 1 1 1/12 g 0.0 ; 0.0 §3/2 3/2§ 5/9 § 0.046 i l6.8§—0.21
13 2 2 5/12 i 0.0 ; 0.0 §3/2 5/2§ l/25§ 0.017 § 19.8?—0.25
14 1 2 5/36 i 0.602§ —7.6221/2 3/2§ 1/3 i 0.046 § 571.7§—7.23
15 1 2 5/36 ; 0.602§ -7.6253/2 3/2§ 1/15§ 0.009 i 582.72—7.37
16 1 2 5/36 ; 0.602§ —7.6223/2 5/2§ 3/5 § 0.083 § 617.72-7.82 :
17 1 0 1/9 i 1.542§-l9.50§1/2 1/2§ 1/3 ; 0.037 § 1534.2§-l9.4l§
18 1 0 1/9 ; 1.542;-19.50;3/2 l/2§ 2/3 ; 0.074 ; 1545.2§—19.55§
structure hyperfine électrique structure hyperfine magnétique

Les Xl sont normés tels que leur somme sur les six composants
électriques vale 1 ; 1les &’ sont normés tels que leur somme sur un

méme composant électrique vale 1. Enfin3{=31.5'.



Tableau 4 : Structure hyperfine de la raie d’inversion NH4 (2,2)
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Comp ; % E MHz : km/s ; ; ; ; kHz : km/s
20.050 §—2.045§ 25.84§3/2 3/2§ 1/15§ 0.003 §-2099.0§ 26.53§
§0.050 §—2.045§ 25.8423/2 5/2§ 3/5 ; 0.030 §~2058.3§ 26.01:
§0.050 §—2.045§ 25.84§1/2 3/2§ 1/3 ; 0.017 2-2053.5§ 25.95§
20.05192—1.3152 16.6127/2 5/220.5712 0.0Z96§-1297.1§ 16.39§
§0.0519§—l.315§ 16.6125/2 3/2§0.40 g 0.02082—1296.1§ 16.38§
20.05192-1.3155 16;6l§5/2 5/220.0292 0.0015§-1255.4§ 15.87§
20.15 § 0.0 é 0.0 23/2 l/2§0.ll : 0.017 i —44.5§ 0.56§
§O.2315§ 0.0 ; 0.0 25/2 3/2?0.04 § 0.009 i —41.8§ 0.53§
20.41482 6.0 § 0.0 27/2 5/2§0.02 ; 0.008 i -41.5§ b.52§
;0.2315; 0.0 ; 0.0 ;3/2 3/2;0.92 ; 0.213 ; —1.0; 0.0l;

= W 00 Ny Wy
NW NN W W W e e
NOW N = NN N NN

5
11 : 3 3 :0.4148: 0.0 : 0.0 ; :0.96 : 0.398 0.3:-0.0064:
1

12+ 1 1 :0.15 : 0.0 : 0.0 :0.78 : 0.117 : 1.1 -0.01:

20.2315§ 0.0 g 0.0 §3/2 5/2:0.04 ; 0.009 ; 39.7§ —O.50§
§O.4148; 0.0 ; 0.0 §5/2 7/250.02 ; 0.008 g 42.l§ -0.53§
20.15 ; 0.0 ; 0.0 §1/2 3/250.11 § 0.017 ; 46.6§ -O.59§
§0.0519§ 1.3152—16.6125/2 5/2§0.0Z9§ 0.0015§ 1254.6§—15.86§
§0.0519§ 1.315§—16.61§3/2 5/2§O.4O ; 0.0208: 1295.4§—16.37§
20.05192 1.315§—16.61§5/2 7/2§O.571§ 0.0296§ 1296.3§—l6.38§
§0.050 § 2.0452—25.84:3/2 1/2§ 1/3 § 0.017 ; 2053.52-25.955
§0.050 § 2.045§-25.84§5/2 3/2§ 3/5 § 0.030 § 2058.35-26.01§
;0.0SO ; 2.045;—25.84;3/2 3/2; 1/15; 0.003 ; 2099.0;-26.53;
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Les tableaux 3 et 4 donnent les fréquences et intensitéds rela-
tives des composantes hyperfines des raies d’inversion (1,1) et
(2,2). Les intensités des composantes électriques se calculent a
partir de J, F; et Iy, les nombres quantiques caractérisant les
sous-niveaux électriques; les intensités des composantes magné-
tiques se déduisent des valeurs de Fi1, F et I (od F; joue le
r8le de J,F celui de F; et I celui de Iy ). Les facteurs Xi sont
normés de telle sorte que .la somme des Xi sur tous les compo-
sants d’une raie d’inversion vale l. Les pgsitions des compo-
sants sont donnés relativement 4 :

Ly 23.6944955 GHz pour la raie (1,1)
23.7226333 GHz pour la raie (2,2)

et 1)0
qui sont les moyennes des fréquences des composants hyperfins

magnétiques pondérées par leur intensité relative.

4.Ammoniac interstellaire

Le spectre de rotation-inversion de NH3 se situe dans une
bande étroite de fréquence comprise entre 23 et 25 GHz, dans le
domaine - des ondes centimétriques. Cette propridté fait de NH4
une molécule souvent utilisée en radioastronomie : d’une part on
dispose de plusieurs raies d“inversion issues de différents
niveaux de rotation qui reflétent les conditions d’excitation de
la molécule dans la source étudiée. D’autre part la proximité en
fréquence de <ces raies permet de les observer avec un méme
appareillage (antenne-récepteur) et d’éviter beaucoup de pro-
blémes de calibration.

NH5 fut découvert dans le milieu interstellaire par Cheung
et al. en 1968 qui observérent la tramsition (1,1); ce fut 1la
seconde molécule (aprés OH en 1963) observée par l’intermédiaire
de son spectre dans le domaine radio et la premidre molécule
polyatomique. NH3 est d’ailleurs toujours la plus complexe des
molécules non organiques détectée dans le milieu interstellaire.
On a observé depuis les raies d’inversion de plusieurs niveaux
métastables : (l,1) & (6,6), (8,8) et (9,9) (Barrett et al.



Tableau 5
Ebauche de <classification des objets d’od

proviennent les raies moléculaires

circumstel.

: OBJETS : Av i Taille : Densité ;Température; Masse :
: E (km/s)% (pe) % lognyy : (K) : log(M/M@);
nuages : 0.2-1 : 1-10 &  3=5 :  10-20  : 2-4
; sombres ; E ; ; ; ;
:  nuages : 3-30 :  1=-50 4t=6 i 20-80  : 5-6
moléculaires: : : : :
; chauds ; ;- ; ; ; :
: masers OH : 0.1-2 : <1073 >6 i & 100 : -3 :
: enveloppes : 20-30 : 0.01-5 : 4=6 i 100-1000 : 1 :
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1977) et non métastables : (2,1),(3,2),(4,2),(4,3),(5,4),(10,9)
(Morris et al. 1980, Sweitzer et al. 1979, Ziurys et al. 1981)
essentiellement dans Orion et Sagittarius B2. On a également
détecté des transitions de 1l’isotope deutériéd NHyD (Turner 1978,
Rodriguez Kuiper 1978) et de 15NH3 (Wilson et al. 1979). Lles
raies de NHj ont été observées en émission dans la plupart des
sources mais on connait également quelques raies d‘absorption
provenant de régions situées en avant de zones d’émission conti-
nuum suffisamment intenses : c¢‘est le cas par exemple de DR21
(Matsakis et al. 1977,Pauls et al. 1980), W3(0H) (Wilson et al.
1978) et Sagittarius B2 (Winnewisser et al. 1978),

Les objets d’od proviennent les raies moléculaires peuvent
8tre regroupés approximativement en quatre catégories dont les
principales caractéristiques sont décrites dans le tableau 5
(d’aprés Winnewisser et al. 1983): 1les enveloppes circumstel-
laires autour d’étoiles de type tardif telles que les géantes
rouges; les régions de masers, environnement immédiat de proto-—
étoiles; les nuages moléculaires associés aux régions Hyp et les
régions de poussiéres sombres .

A 1'intérieur des nuages de poussidres sombres et froids
les mouvements thermiques sont assez faibles et les raies issues
de ces objets assez étroites pour que la structure hyperfine
magnétique de NH3(1,1) soit observable. Dans 1les nuages
moléculaires chauds associés aux régions Hip seule la structure

hyperfine électrique est généralement observable.

5.Taux de collisions

Les conditions d’excitation de la molécule d’ammoniac sont
en partie déterminédes par les collisions qu’elle subit et qui
ont 1lieu essentiellement avec Hy, de loin l1’espéce 1la plus
abondante des nuages moléculaires. = L abondance relative par
rapport 4 Hy des molécules les plus fréquentes est en effet
estimée 4 : 107 7-1078 pour NHg (Sweitzer 1978, Graedel et al.
1982), ~ 2.107° pour CO (Wootten 1978), ~107> pour H,0 (Phillips



1978), w 109 pour H,CO (Wooten 1978), et 2.1079 pour CH40H
(Gottlieb 1979) - I1 est donc nécessaire de connaftre les taux
de <collisions NH3-H,. Actuellement il n’est pas possible d’ob-
tenir expérimentalement les taux détailléds, d’é&tat & &tat; des
expériences telles que des mesures d’élargissement de raies dd 2
la pression ou de double résonnance, fournissent seulement des
informations sur des taux moyens entre deux niveaux de rotation
ou des taux relatifs de deux transitions. On peut cependant en
principe calculer les taux théoriques, bien que dans la pratique
on se limite 4 des systémes relativement simples pour é&viter des
temps de calcul prohibitifs.

Ainsi Sheldon Green a étudié les transferts d’énergie
dans les collisions entre NHj et He. Le potentiel utilisé pour
représenter les forces intermoléculaires est la somme de deux
termes : un terme de répulsion exponentielle dominant & courte
distance et une série attractive de termes de dispersion domi-

6-C7r-7oooo)n Les sec-

nant 4 grande distance ( V(r)=Ae_Br—C6r—
tions efficaces,qui sont déduites du comportement assymptotique
de la fonction d‘onde du systéme, sont ensuite multiplides par
la vitesse relative des particules et moyennées sur une distri-
bution de Boltzmann. Green a calculé les taux de collision pour
les 22 premiers niveaux ortho et les 16 premiers niveaux para de
NH5 et pour des températures comprises entre 15 et 300 K. L‘in-
certitude sur ses résultats est estimée par 1 auteur & 50%.
L’excitation de 1‘ammoniac par collisions avec 1’hy-
drogéne est trop complexe pour Btre traitée de fagon compléte.
On peut cependant raisonnablement supposer que Hy,, et en parti-
culier 1’hydrogéne interstellaire froid, a un comportement
analogue 4 He car ces deux espéces ont le m&me nombre d’élec-
trons, la méme absence de dip8le permanent et la méme fonction
d“onde 4 symétrie sphérique lorsque Hy est dans 1’état fondamen-
tal ce qui est le cas de 1"hydrogéne interstellaire froid. Les
résultats de S. Green s’appliquent donc également & 1l’excitation
de NHj3 par collision avec Hy., On déduit alors les taux de coli-
siéns NHy-H, des taux NHy-He en les multipliant par un coeffi-

Y

cient 3/2 dG 4 la différence de masse entre Hy et He. L'approxi-
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mation faite doit rester dans la marge d’incertitude de 50%
donnée par S. Green.

La figure 6 montre 1l'évolution des taux de collisions execi-
tatives (Clu) et désexcitatives (Cul) 4 1l'intérieur du doublet
d’inversion (1,1) en fonction de la température. Cy1 et Cq, sont

reliés par 1’équation :

= AE/kT
gu.cul = gl.Clu.e

ol g, et g; sont les poids statistiques des niveaux supérieur et

inférieur et AE leur écart en énergie.

Le tableau 6 rassemble quelques valeurs de
S I | -1 3
Clu d lO 'Clu/nHz S « CTn
P T(K) : 15 : 25 i 50 75 : 100 : 150 : 200 : 300 :
clu* 10.1 + 10.2 & 10.7 + 11.3 : 11.7 : 12.3 : 12.8 & 13.1 :

Tableau 6
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II.Paramétres physiques d’un nuage moléculaire

l.Température cinétique

A 1’équilibre thermodynamique local (ETL) 1les niveaux
d’énergie sont peuplés en fonction des collisions subies par la
molécule et leurs populations obdissent 3 la loi de Boltzmann :

4 Ei_e(Ej—Ei)/kTK

"3 B3
ol Ty est la température du milieu. Dans les nuages moléculaires
associés aux régions Hyy dont la densité nyo varie entre lO4 et
10% en™3 1. temps typique entre deux collisions, 1/C = lOll/nHZ

s™1.cn™3

» @st compris entre 10° et lO7 s. Ce temps est nettement
infédrieur 4 la durée de vie des niveaux métastables (1093)
méme 4 de faibles densités. Ces derniers sont donc probablement
proches de 1"équilibre thermodynamique entre eux alors que les
niveaux non-métastables sont fortement dépeupléds. D’autre part
la durée de vie des niveaux supérieurs des doublets d’inversion
étant de 1l’ordre de 106—107 8§, 11 est peu probable que les deux
niveaux d’un doublet soient en équilibre thermodynamique.

Pour caractériser les populations des niveaux on introduit
différentes températures : on définit la température d’excita-
tion d’un doublet (J,K) par :

np LK) 4E(J,K) /kTex(J,K)

n, (J,XK)
ol n (J,K) et ny(J,K) sont les populations des niveaux inférieur
et supérieur du doublet et 4E son écart en énergie.
La température de rotation de deux niveaux (J,K) et (J’,K’) est

définie par
13,k _ &J,K e(Ej,k,—Ejk)/kTR(JK,J'K')
nJI’KI ng,KI
( A 17ETL toutes ces températures sont égales 4 la température
cinétique )
Le fait que seuls les niveaux métastables soient peuplés
de fagon non négligeable permet de trouver une expression analy-

tique reliant Ty, 1la température cinétique & Tp(12), la tempé-
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rature de rotation-entre les niveaux (2,2) et (l1,1). Considérons

-les 3 premiers niveaux du para NH4

c=(2,1)
collisions
émission | b=(2,2)
7 ! —
spontanéde
& é////////::)llisions
a=(1,1)

Le bilan détaillé des transitions concernant (2,2) s’éerit, si
1’0on néglige les populations des niveaux non-métastables

0y ( Cbc + Cba ) = P Cab

C 5 n 5
comme ab .7 e-AE(Zl)/kTK ot b = e—AE(Zl)/kTR(Zl)
Cba 3 na 3
on obtient
T
Tp(21) = K (E)
1+kTy /AE(21).Log ( 1+ Che/Cpa )

od AE(21)/k = 41.5 K

et, en adoptant les valeurs de S. Green (Green 1980), on a

0 e o v i o o v e T i A . - ¢ - — . o — —— &

avec une bonne approximation on peut assimiler

C T T
be 3 1.6 e_l7/TK et K3+ __Egog(l + 1.6 e—17/TK)]

—

hY

4 faible température Tp(21) v Ty

4 haute température Tp(21) a pour limite supérieure

AE(21)

Che -1
a
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Figure 8 : Quelques résultats des calculs de Walmsley et Ungerechts
(1983) pour une concentration du para-NH4 par gradient de vitesse de
104 cm‘3.(km.s_l/pc)_l.
§.a. : Relations TR(TK) pour quelques niveaux métastables. La courbde
Tl% est la courbe (3) de la figure 7.
8.b. : Températures de rotation et d’excitation des premiers niveaux

de rotacion 2n foanction de la densité du nuage.
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Ho et al. (Ho et al. 1981) ont observé dans plusieurs
nuages moléculaires associés 4 des régions Hyp les raies de NHg,
CO et CS; ils ont comparé la température cinétique déduite de 1la
température d’excitation de CO ( pour 1la trénsition J=1==>J=0
optiquement épaisse et supposée totalement thermalisée ) & 1la
température de rotation TR(ZI) de NH3. Ils en déduisent 1la
relation empirique :

Tp(21) = ( 0.7 £ 0.1 ) T,
Pour des températures comprises entre 15 K et 40 K ces deux

expressions sont en bon accord (cf figure 7).

Walmsley et Ungerechts (1983) ont résolu numériquement les
équations d‘équilibre statistique en prenant en compte tous les
niveaux de rotation d’énergie inférieure 4 700 K. 1Ils en dédui-
sent entre autres une courbe TR(21) {TK},pour une densité de 10°

b Y

cm ~, trés proche de celle obtenue & partir de l’expression (E);

/
cela confirme 1’hypothése de la faible population des niveaux
non-métastables. Ils déduisent également de leur calcul le com-
portement de la température d’excitation des doublets d’inver-
sion en fonction de la température et de la densité du nuage (cf
figure 8).

En négligeant les niveaux non-métastables qui sont trés
rapidement dépeuplés, cependant, un modédle simplifié, le modéle
4 deux niveaux, permet de trouver une relation approchée entre
la température cinétique du nuage et la température d‘excitation
d’un doublet métastable. Ce modéle repose sur les propriétés de
symétrie des taux de collisions entre niveaux d’inversion du

ara=NH,;. En effet, our deux doublets d’inversion quelconques
% 3 p q
(u,1) et (i,])
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uj
u - J
- =7
C .\ - //
uli \\ - -
-~
C . - ~
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1
C1i

les taux de collisions C et Cli sont sensiblement égaux, de

uj
méme que les taux C,i et Clj'

Cette propriété permet de simplifier le bilan détaillé
des transitions 4 1’intérieur d’un doublet d’inversion.

A
Considérons un doublet métastable : hw

l—__..__

En négligeant les transitions radiatives lentes, 4 Ak=3n, les

11-——————r——

dquations d’équilibre statistique pour les deux niveaux s’écri-

vent
d:: = = "oyl T myCy1 nuBul{z T Ty ;;i Cuj
+ nlC1u + nlBluJﬂ + ;;l njCju
dny
et —= =0 =m0y = myB1Ju = ny ggy Oy

+ nuAul + nucul + nuBulJﬂ + i#u nicil

od J, est 1”'intensité moyenne du rayonnement

ou encore z: z:
ng (Agp * Cup + Bypdu + 1 Cuy) = np (Cpy + B, L) + f3; niCyy
2 _
et (Aul + Cy1 t BulJ”) * i#u nicil = 04 (BluJﬂ t Cy * i#u cli)

La somme de ces deux équations s’écrit

O,

Z_

pas -
2ny (Ayy + Gy + Bypdu) + Loy 471 Cyy ~ 01 444 C14 !

_ z Z
= 2ny (Cpy + By du) + 1 571 235050 7 1Fu 1€ |
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—

Dans 1l’expression [ %1 njCju = {Fq n3C41 ] les termes s’é&limi-

nent deux par deux car les populations des sous=-niveaux d’un

mé&me doublet sont & peu prés identiques ( n.C.

i JunJ nicil lorsque

i et j sont les sous-niveaux d’un méme doublet )

z Cc, .M

D’autre part . C,; ; nous noterons cette somme 2/ .
j#l “uj ifa “1li

L’équation précédente devient alors :

ny, CAyp ¥ Cyp +By1dn ) =g (Cpy +B7,J0) = ( 0y = 13 ). T

La différence de populations entre les sous=-niveaux u et 1 est
assez faible pour que le dernier terme [ (nu - nl)fﬁ] soit
négligeable par rapport aux autres termes.

Le bilan détaillé des transitions 4 1l intétieur du doublet (u,l)

s“écrit alors
0y ( Aul + Cul + Bul’JU ) = ny ( Clu + Blu’JL))
les coefficients d°Einstein sont reliés par la relation
2
g c
B, =—=LB, = —, A
ul 8, lu 2hb3 ul
et Jy, 1’intensité moyenne du champ, est assimilée au rayonne-
ment d’un corps noir de température Tpp ¢
2h1)3 1

J = L]
2 c® ehz)/kab_l

Le bilan détaillé s’exprime alors 34 1°aide de températures sous

la forme

T kT Aot Jo(Thb)
- —S Log [—= (1 - 222220y 41
T ox hv Cue J,(Tex)
. h b 1
dans le domaine radio od L est grand J_ (T) ~ T (Rayleigh-

Jeans) ;3 & V= 23.7 GHz, hvu/k = 1.137; cette approximation est

satisfaisante pour T > 1.14 K

64n4u3
- 3hc3

est 1’élément de matrice du moment dipolaire entre les deux
Ful

le coefficient d’émission spontanée : A 4 e Pyt 2
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niveaux du doublet d’inversion. Pour un doublet. (J,K) :
9 ;
K J
2 2 2 2
] = et lorsque J=K : |~ | =
! F J(J+1) 1 ul r J+1

1.676 1077 g%
2.235 10" 7 s-*%

Dans la pratique la température cinétique, Tg, est connue

pour le doublet (1,1) A
pour le doublet (2,2) A

grice a Tp(21) et l’équation précédente est utilisée sous la

forme :
C Jt _ Juo( Toax )
AL hu 1 1
exp | ( - ) 1 -1
k T@( T,<

Elle fournit une estimation de la densité du milieu en fonction
de la température d‘excitation, en particulier de la densité &
partir de laquelle les doublets d’ inversion sont thermalisés
( Tex 2,0.9 T ).

La figure 9 donne quelques courbes nHz( Tex ) pour des tempéra-

tures cinétiques de 15K, 25K et 50K.

2.Transfert de rayonnement et température d’antenne

a. Le probléme du transfert de rayonnement

L’équation du transfert de rayonnement s écrit de fagon

trés générale

dI(v)
ds

= 3(2) = k(2).I(+)

ol s est la coordonnée sur la ligne de visée
I(v) est 1l’intensité spécifique en un point & la fréquence L
j(#) est 1 émissivité du milieu
et k(~) son coefficient d’absorption | s
En introduisant 1’épaisseur optique : € (z,s) =.// k(r).ds
o

et la fonction source : S(¥) = j(¥) / k()



I1.7

d I(v)
1’équation se met sous la forme : — = S(v) -~ I(w)
: d T(u,s)

Dans le cas le plus général d’un milieu de forme quelconque

ligne de visée

I(») Iy (+)

cette équation s’intégre le long de la ligne de visée, par la

méthode de la variation de la constante, et s’écrit :

Te) _
I(w) = //" S(u).e_t.dt + Ibb(u).e" T
)

od T(») est l’épaisseur optique totale du milieu le long de 1la
ligne de visée.
I,p(¥) est 1’intensité incidente
et I(») 1l'intensité sortante
Ceci est l’expression la plus générale de l’intensité spécifique
en un point.

Nous avons vu dans le paragraphe précédent, avec le
modéle & deux niveaux, qu’il est nécessaire pour connaltre les
conditions d’excitation dans le nuage de résoudre les &quations
d’équilibre statistique . Or celles~ci font intervenir 1’inten-
sité moyenne du rayonnement

1
J(») =— I(»).d<s>
4T Jnuage
On ne sait malheureusement pas calculer J(») pour un nuage de
forme quelconque. Dans la suite de ce calcul nous supposerons le
nuage sphérique, de rayon R, et nous nous placerons au centre C

du nuage.
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Dans ce cas 1l'intégration angulaire est immédiate
2n n
1 1
J(») = — I(v).dR = — /d sinf.de.I(v) = I(v)
41—, SF")F:J:Q 4_‘” o (F o

T

Te+)
donc J(¥) = //- S(v).eTtidt + Ty (#).e”

* Considérons dans un premier temps 1’émission d’une raie

moléculaire i unique

u Y
h.))i .
1
’ 2 hj);
) : I r4 -' L = o . . u
17émissivité j;(») Z;rnu Ayq ?1( )

hw;
et le coefficient d’absorption k;(¢) = :?r(nlBlu - nuBul).Lﬁgu)

k. (2) hc2 Aol et ()
- L = ® ® y L
- 8nk v, Ju:(Te:) AL

Dans la mesure od le profil d’émission et le profil d’absorption

sont identiques, la fonction source ne dépend pas de &

kI

2
S =77 Joi (Tegy)
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Nous la noterons Si'

T(w) :
-t - T(R)
Alors S(v).e “.dt = Si (1 - e )
(o)

et 1l'équation de transfert devient
- T -Tew)
JWw) =8, (1 - e ) = I, (¥).e
i bb T ()

ou encore J(v) - Ibb(u) = ( S; = Ibb(U) Ye( 1 - &7

En exprimant 1l’intensité incidente sous la forme du ra-
yonnement d’un corps noir 4 la température Typ et Ll'intensité
sortante sous la forme du rayonnement d’un corps noir & 1la

température Ty, 1’équation de transfert s’écrit :

- TlY)

Ju(Tb> = JU(Tbb> = [ JD(TEX ) = JU(Tbb) l.C1 - e

La température T, introduite est la température de brillance du

nuage.

* Considérons maintenant le cas, plus réaliste, de plu-
sieurs transitions moléculaires j

17émissivitd §(») =& j (&) =2 k (0)eJs . (Toxr)
3 9 o0 I N <

et le coefficient d’absorption k(u) = Z-kg(“) = %— kgdﬁ(u)
J

donc S(v) =ZL_'kJ(‘U)'J“Q)(T9"‘_;) - Z k\)QJD\j(TQXQ)\P‘J(U)

Z k() Z ky9 ()

La fonction source dépend explicitement de la fréquence v = 3
moins que toutes les transitions envisagées aient la méme tem—
pérature d’excitation, auquel cas on retrouve 1’&quation de
transfert précédente - et il est impossible de poursuivre 1'in-
tégration sans faire de nouvelles hypothéses simplificatrices.

Nous supposerons que les conditions d’excitation sont
uniformes dans le nuage; 1’épaisseur optique entre deux points
est alors proportionnelle & leur distance. En particulier, 10—~
pacité par rapport au centre du nuage :

Tyo,r) =7, (#). r/R =T .9 (¥). /R

L’équation de transfert s’écrit alors
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R
> 5
T(oy = 2 k%JpA(.TG«\TJ )@, () o § T, 9 () /R ) 54_2,(:} @ ()
Lok g (L) o J R J
+ Ipple).e - Tl
sy = 2T . 1 - - T (D)
J(u) = 5 <3J€ﬂ(Teﬁ )ﬁz(ﬂ)-[ ) I+ Igp(e).e
L’intensité moyenne émise dans une raie i :
Ji =/(J(U)(fi(u).dL) vaut
° =T _‘(‘(J.;)
= Z—?‘ Jp:(T ) () (#). 1 - e ldw
Ti T T3 GydestTexy)s ) Fulpy(0) - L

_c(b>d_u

+ /Ibb(y)(Pi(u)'e
o

Lorsque le ra yonnement incident varie lentement avec la fré-
quence. comme c’'est le cas du rayonnement cosmique 3 3K, on peut

écrire : »
~T()

- e

. 1
5y % Jﬂj(Texj)[(j%(“)‘f’i(” [ baw

T (»)
: T)
+ Ibb JC»@i(H).e d o

ou encore : J, = Z; Juj(T

l J ).P

exj? P13 t Ipp Py

o0
-CTlv) sy sk . r .
Pi = @i(U).e du est la probabilité qu’un photon émis dans
o
la raie i en C sorte du nuage; nous appellerons Pi la probabi-

1ité d‘échappement.

) 1 “Tra)
- e
.. = A. A JJ . . . . 3 2 4
PlJ Z;an( ips (2) [ T ] do est la probabilité qu’un

photon émis dans la raie i en C soit capturé dans la raie j en

un point quelconque du nuage. Le facteur de transmission
1 - e” 0

[ —————— ] dépend de la géométrie du nuage. P, .

t 1 ba-
T () ij es a proba

bilité d’échange entre i et j.
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Zop 4+, =1

Notons que 3 3 13 i

La wvaleur de ?Z Pij rend compte de l’importance des recouvre-

ments qui ont lieu avec la raie 1i.

Pour 1’exploitation des données observationnelles de NHj,
nous supposerons que toutes les composantes hyperfines de 1la
raie (1,1) ont la méme température d’excitation et nous utilise-

rons 1l’équation de transfert sous la forme :

_ T

ATb = Tb - Tbb = ( Tex - Tbb ). (1 - e )

en assimilant J_(T) & T.

b.La température d’antenne

I1 s’agit maintenant de relier cette valeur théorique au
signal fourni par 1l’antenne. Nous adopterons l’approximation de
Rayleigh=Jeans pour simplifier 1’écriture, il suffira de rempla-
cer T par J,(T) pour retrouver l‘expression exacte.

Notons tout d“abord que le flux de la source, S, , qui
représente son émission totale par unité de surface de récepteur

et par unité de fréquence vaut

2h»’ 1

* ( Wom-z
c* exp( hu/kT ) -1
dans 1l approximation de Rayleigh-Jeans : By(T)mi(Z/Az).kT

od B, (T) .strda~l.uz7t )

et S, = ﬁource(z/gz).mb(ﬁ,@).dn

En introduisant la fonction de distribution de la source,
g(@,?), Tb(@,?) se met sous la forme : Tb.g(e,?)
Pour une distribution gaussienne 4 syméterie circulaire, de
largeur & mi-hauteur O :

g(0,9) = exp ( -4.Log2.(8/65)% )
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f1 ] - < 62. 1
le ux = . . .
» 2.Log2 Az s b
’ y 2 » —thm \ ——
L’antenne regoit le signal : T," = T, e od C obm

représente 1’épaisseur optique de l’atmosphére & la fréquence
considérée. T\atm dépend de 1°élévation de la source ( car de

l“épaisseur de la couche d atmosphére traversée )

[41‘] Tbl(ean)'f(ea({J) d <
/4ﬁ f(@,({?) d <=

le signal transmis vaut : T, =

T, est la température d’antenne

f(@,?) est la fonction caractéristique de 1l antenne

et Tb’(e)?) = Tb"g(ea\’e)

IlA = /( £(0,p).d<L est 1"angle solide couvert par les lobes de
4m

l’antenne.

On note £2y =/[lobe principal £(9,p).d2 , 1’angle solide corres-

pondant au lobe principal uniquement. Lorsque la fonction d“an-

tenne est une gaussienne 4 symétrie circulaire,de largeur 3 mi-

hauteur Q} f(s,?) = exp ( -4.Log2.(9/95)2 ) ol 61<<ﬂ, alors:
Du= (T/ 4.Log2 ).852

Tp= llag.l /lobe principal +//;obes sec. ] Té.g(@,?)f(@,@)dil

La partie correspondant aux lobes secondaires est en général
pratiquement indépendante de 1°objet étudié et est éliminée par
les procédures d‘observation. Ceci conduit 4 introduire wune
nouvelle grandeur Ty, la température correspondant au lobe prin-
cipal ( main-beam brightness temperature )

Tg= 1/ay J4m Ty-8(60,0).£(F,0)d-x

v _ —Tatm —

le rapport L2, /<2, =‘nb est 1l7efficacité de 1’antenne

Nous noterons /) ¢ le coefficient de proportionnalité entre
T et Ty ﬁ § est le facteur de remplissage du lobe d“antenne

( beam filling factor ), <c’est le rapport entre la surface
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occupée par la source et la surface couverte par le lobe d’an-
tenne. ' ; contient deux termes .
D’une part, pour une source uniforme, on a :

* lorsque f et g sont des gaussiennes, alors :
=p2 2 2
qf _'85 / (@134'8s )

* lorsque la source est plus étendue que le lobe d’anten-—

ne,q £ = 1
* lorsque la source occupe une partie du lobe an Qg 2y,

£2 s dtant l’angle solide sous lequel est vue la source.

D’autre part lorsque la source observée n‘est pas uniforme mais

[s4]
s

formée de spots non résolus, n ¢ comprend un autre facteur, d
la granulation qui est le rapport entre la surface réelle oc-
cupée par les spots et la surface globale de la source. n g est

dans la pratique trés difficile & déterminer.

La température d’antenne s écrit alors :
- -Tatnm
Ty =Ny-Tgee Ty

I1 est pratique d’introduire la température d antenne corrigée
AT,
N e T =NgC Ty = Ty )

*
AT, * =

et 1"équation de transfert est utilisée sous la forme :

_T)

AT = e Tax = Top) (1= e )

*
C’est 1"équation fondamentale reliant la grandeur mesurée (AT, )
aux paramétres physiques de la source ( Tox et T )

Dans le cas d'un milieu optiquement mince, ¢ <<1 et 1"é&quation

devient : AT N =M e Tl Toy = Tpp )

Dans le cas d’un milieu optiquement épais,T>>1 et 1l7équation de
’ 2 . N * -

transfert s’écrit : A&TA —7}f o ( Tex Tbb )

et 1l’intensité des raies est directement proportionnelle 3 leur

température d’excitation.

La molécule NHy se situe en général dans un cas intermé-

diaire od 1" épaisseur optique est de 1l’ordre de 1’unité.
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Figure 10 : Spectre théorique de la raie d’inversion NH4(l,1) & 17ETL

pour une largeur & mi-hauteur de Avpy = 1 km/s.
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Les ©paragraphes suivants donnent le détail du calcul des
paramétres physiques & partir de l'observation des raies d’in-
version (1,1) et (2,2) avec leur structure hyperfine quadripo-
laire. Comme le facteur 7¢ est inconnu, il a été pris arbitrai-
rement égal 4 1. Sa valeur possible et son influence sur les

grandeurs calculées sont discutées dans la section II.5.

3.Epaisseur optique et largeur de raie

La figure 10 présente un spectre théorique de 1la raie
d’inversion NH3(l,1) avec ses 18 composantes hyperfines. La
largeur 4 mi-hauteur des raies a été imposée 3 AVD = 1 km/s qui
correspond aux plus faibles largeurs de raies observées dans des
nuages moléculaires chauds. Nous constatons que le profil obtenu
est symétrique, les composantes hyperfines magnétiques ne sont
pas résolues et seules apparaissent les cing composantes quadri-
polaires électriques : la composante centrale (C), les deux
satellites internes (Lint et Hint) et les deux satellites exter—

ext)'
Selon le nombre de composantes hyperfines prises en comp=-

nes (L et H

ext

te plusieurs épaisseurs optiques sont utilisées pour une raie

d’inversion. Les notations adoptées par la suite sont les sui-

vantes :
- i=18
o= . ) [ dpaisseur optique totale
l:
i=13
/?I = .z% [ épaisseur de la composante centrale
l=
( F1=1 -—> F1=1 et F1=2 -—> F1=2 )
WFII = 7} épaisseur de la composante électrique
i=8,9,11,13 ~
Fi=2 ==> Fy=2
et (III = T}=11 épaisseur de la composante magnétique principale

( F=5/2 ==> F=5/2 )
La numérotation utilisée pour les composants est celle introduite

dans le tableau 2.
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A 1’équilibre on a : ‘TI = 0.5 7b
—
TII = 0,417 (0
Trp; = 0.2335 T,

A condition que les composants de la raie (1,1) aient tous
la méme température d’excitation, 1°é&paisseur optique se déduit

du rapport de leurs intensités

* _T}
AT," (composant i) 1 - e
A TA* (composant j) 1 - e~ 1
en choisissant pour j la composante centrale : T} = T} et en
prenant pour i un satellite interme ( resp. externe ),’Ti = 0.28,
T+ ( resp. 0.22 T+ ) comme le montre le tableau 2,
1 I ’ .
* -
, ) (ATA )cm[_. l - e (I
Ty se déduit alors de 1’équation : % = T 28 /0.2 2
(4Tx )int/ext 1 = e =

Connaissant T, Tex se déduit alors aisément de 1°équation de

*
t f t T —S;—Ei——l— + T
ransrier H =
ex 1 - e_q-I b

Si la température d excitation de la raie (2,2) est identique &
celle de la raie (1,1) son épaisseur optique est calculée de

fagon analogue :

* =Ti(1,1)
(4T, )comp. cent. de (1,1) 1 - e ’
* T - mTr(2,2)
(A Ta )comp. cent. de (2,2) 1 € ’
*
(ATx )2 - 1,4
d7od | TL(2,2) = = Log [ 1 - —2x22( 1 = ¢~ = %)y
(AT, )a

notons que <(7(2,2) = 0.796 T,(2,2) en adoptant des notations
analogues 4 celles de la raie (1,1) i.e. T, (2,2) représente

i=15

1’épaisseur optique totale de la raie et T}(Z,Z) = = (; est

l’épaisseur optique de la composante centrale.

Lorsque 1les composantes centrales sont optiquement minces le
rapport de leurs épaisseurs optiques est égal & celui de leurs

intensités.

On calcule de méme 1‘épaisseur optique de toutes les raies
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dont la température d’excitation peut raisonnablement &tre sup-
posée égale 4 celle de la raie (l,1) = i.e. toutes les raies

d‘inversion des niveaux métastables du para-NH5 -.

L’épaisseur optique est modulée par le profil de la raie
¢(¥). L’élargissement des raies est provoqué par les mouvements
des molécules parallélement 4 la ligne de visée ( effet Dop-
pler ) et les largeurs sont communément exprimées en unités de

vitesse @

o oY Y
C

<0

Les :mouvements thermiques des molécules ayant une distribution

d’énergie boltzmannienne ( f(v) u\exp(-mVZ/ZkT) ) engendrent un

profil gaussien qui, normé tel que /B p(¢)dw = 1 vaut :
}LogZ 1 4= Yg 0
P (v) = 2 - r exp [ -4 Log2 (——)“ 1]
AuD AuD
2kT
et dont la largeur & mi-hauteur AvD = 2.,Log2., |— est de 1l or-
m

dre de quelques dixiémes de km/s.

Aux mouvements thermiques s’ajoutent des mouvements de
turbulence 4 1l intérieur du nuage lorsque 1l’émission provient,
par exemple, de ©plusieurs régions différentes ( spots ) se
déplagant les unes par rapport aux autres. La largeur de raies

résultante @

1

2T 2 |

AVD = 2 Log2.| o * vturbulence

est alors de 1l’ordre de quelques km/s. Veurbulence 2insi définie
est la vitesse la plus probable de 4 la turbulence (nous avons
supposé pour la commodité des calculs que les vitesses de turbu-
lence avaient une distribution gaussienne), Lorsque le nuage est
soumis 4 des mouvements systématiques tels que rotation ou
expansion les raies peuvent s’étendre sur quelques dizaines de
km/s et n‘ont plus en général un profil gaussien.

Dans la pratique, Y (¢) est déduit des observations en

"fittant" le profil des raies par une gaussienne dont on mesure
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Figure 11 : Variation en fonction de 1°épaisseur optique du milieu,
dao. du rapport entre la largeur de raie mesurée, D, et la largeur

Doppler, 4 vy
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la largeur 4 mi-hauteur D. Ceci est exact lorsque les raies sont
optiquement minces et que leur intensité est proportionnelle &
leur épaisseur optique. Lorsque le milieu est optiquement épais
il y a un effet de saturation, 1l’intensité ne pouvant &tre
supérieure Aa: (ATA*)O =7]f-( Tox — Tpp ) et le profil n'est plus
exactement gaussien. La largeur mesurée D est supérieure 3 celle

Avp du profil Doppler.

- T (__ATA* )o

Avy
J)O
ona (AT,* ) () = (81,* ) 11 - e )]
. Y= ¥y 2
et T (») =L’max.exp [ -4 Log?2 (-———) ]

“D
(ATy ). {v, +D/2 } = 1/2.(AT) )

= ATy ). [ 1 = exp( =( &, D/2) ) ]

[o}

Pour éviter toute confusion j‘ai noté D’ et A #¥ples largeurs de
raie lorsqu’elles sont exprimées en unités de fréquence. D et

Avp sont réservés aux largeurs exprimées en unités de vitesse.

.. D 1 T max 1/2
d‘od — = —T==.[ Log ( —Tw) ) 1]
bAvy Log2 Log ( 2/(1l+e ) )

La figure 11 montre la variation de ( D/Av) ) en fonction de‘ro
Notons que, comme les objets interstellaires ont

généralement un mouvement d ensemble, relativement & la terre, &
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la vitesse V, la fréquence centrale d’une raie, Vg, est la somme
et du déplacement Doppler dd au
(1 + V/ec )« V comprend 1la

I 4
L
de la fréquence au repos, rest?

. ) = 2J

mouvement de la source 0 rest
vitesse de la source dans un repére 1lié au soleil, Vigr, &
laquelle s’ajoute la rotation de la terre sur elle-m&me et son

mouvement de révolution autour du soleil.

4.Température de rotation et colonne-densité

La température de rotation entre deux niveaux se déduit du
rapport de leurs épaisseurs optiques
Ty ) vy L Mt Nar Jo(Teyy) (Bvply
= (_——) . . .

{j(&) Yy Aulj Nuj Ju(Texi) (AVD)i

od l’exponentielle dans 1l expression de %(b) a été négligée.

Rappelons que 1“é&paisseur optique

. s hcl AuL»Nu,
(o]

()
od Ny est la colonne-densité du niveau supérieur de la transi-
tion , Ay( le coefficient d'émission spontanée et P(¥) le profil

de raie.

Nai n,4 g4 h”ij 2J;+ 1 hbij

= — = .exp(- ) = . exp(- T )
Nuj 0y g 3 kTRij 2Jj + 1 kTRij
Auli Uy , Ji Jj + 1

= ( ) . .
Aulj Ly Jj + 1 Iy

pour deux niveaux métastables (J; ,J;) et (JJ,JJ)
En conservant 1’hypothése que ces deux niveaux ont la méme

température d’excitation on obtient :

hwj 4 vy bvpy Ty I (2341 (T 51D
Tp(ij) = « [ Log [ (—) .( ) (T
M k °® Uj) Avp; " T 3523541 L (J 1)

en particulier

-1



Tableau 7 :

Energie des premiers niveaux de rotation

ORTHO-NH, PARA-NH,

S K : Parité : E (K)  i:i Tz R : Parité : E (K)
0 0 + 0.0 1 1 +/- 23.3739
1 0 + 23.6055 2 1 +/- 80.5847
2 0 + 85.8163 2 2 +/- 64.8902
3 0 + 171.6325 3 1 +/- : 166.4010
3 3 +/- : 124.5488 3 2 +/- : 150.7063
4 0 + 286.0541 4 1 +/- : 280.8226
4 3 +/- : 238.9704 4 2 +/- : 265.1281
5 0 + 429.0811 4 4 +/- i 202.3499
5 3 +/- : 381.9973 5 1 #/- i 423.8493
6 0 + 600.7135 5 2 +/- : 408.1546
6 3 +/- i 553.6297
6 6 +/- i 412.3788
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41.5

T (21) =
(2 Avy(1,1) To(l,1)

Av,(2,2) Tp(2,2)

Log [ 2.23

La colonne-densité d’un niveau se déduit de son épaisseur opti-

que
g - SnZU s J (T o)
Dans un doublet d’inversion : Ny~ Ny~ 1/2. Ndoublet

Pour le doublet (1,1):

2
160k Uo(1,1) Te (1,1). 1,1
N(1,1) = —— 1.1 Tex (1,1)-4vs( ).1;(1,1)
he 3 A(1,1)

Dans le cas d’un milieu optiquement mince 1’intensité d’une raie
est proportionnelle au produit T.T_,,, c’est 4 dire 4 la coloane-
. P4
densité Nu.
La colonne-densité totale du para-NH; s’exprime 4 1’aide
de N(1,1) et de la fonction de partition; soit, en négligeant la

population des niveaux non-métastables

27 + 1 hy
1
N _ - L NG, = N(1,1). 2. ———— exp(- —L.1
para-NH3 J#3n ? J#3n 3 P kTR(J,l)

En supposant que la température, Tgs de rotation est identique

entre tous les niveaux métastables la colonne-densité vaut

5 41.5 178.98
Noara-yg3 = N1, D). 1 + .exp(-——) + 3.exp(- ———) + ... ]
3 Tr T

Les énergies des premiers niveaux de rotation sont données dans
le tableau 7.

La colonne-densité du para-NH3, N, vaut donc

N L6nk %(1,1) Tex «Av, (1,1).To(1,1).[ 1 + > ( 41'5) + ]
= . ° > . 3 ° - e - ]
hela(l,1) =T ° 3 SRR T o

Rappelons que A(l,l) = 1.676 1077 -1
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5.Le facteur de remplissage

Dans la plupart des cas la source étudiée est plus étendue
que le lobe de l’antenne et le facteur T ¢ ne dépend que de 1la
granulation de 1la source. Lorsque le milieu est optiquement
mince la seule quantité déduite des observations est la colonne-
densité moyenne sur la ligne de visée, sur laquelle 7 n’ a pas
d’influence. Lorsque le milieu est optiquement épais 1l est
totalement thermalisé, méme en dehors des grappés, par les cap-
tures radiatives et une granulation éventuelle n’a pas de con- .
séquences observables. La granulation joue un rdle important
lorsque 1’épaisseur optique des raies observées est de 1‘ordre
de 1’unité = ce qui est le cas de 1'ammoniac =~ .

On peut déceler 1la granulation de fagon indirecte en
comparant des observations faites avec des antennes différentes
car le facteur ¢ dépend de la taille relative des grappes par
rapport 4 celle du lobe de l’'antenmne. Ainsi dans W33 et W75N Ho
et al. (1981) ont comparé des résultats obtenus avec 1l“antenne
d’Effelsberg ( d’un diamétre de 100 m ) et <celle de Haystak
( d’un diamétre de 36.6 m ). Ils ont prouvé que les molécules
d’ammoniac étaient regroupées en grappes, de taille probablement
inférieure 3 1 pec.

Cependant seules des mesures d’ interférométrie peuvent
fournir wune preuve directe de la granulation. Ceci a été fait
dans Orion par Bastien et al. (1981) avec des mesures VLA (Very
Large Array ), dans DR21 par Matsakis et al. (1981) et dans
W3(0H) par Guilloteau et al. (1983).

I1 semblerait que la granulation soit un fait répandu dans
les nuages moléculaires associés aux régions Hy;. Aussi est il
utile d“étudier dans quelle mesure un facteur M différent de 1
change la valeur des paramétres physiques déduits de 1°é&quation

de transfert. La température de brillance d‘une raie est reliée
au  produilt M ¢.T__: on ne peut a priori différencier 1’émission
d‘une source étendue, uniforme, excitée de fagon subthermique de

celle d‘un ensemble de spots denses fortement excités. On peut
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cependant calculer la valeur minimale du facteur de remplissage
qui correspond & la thermalisation des doublets d’inversion
(température d’excitation = température cindtique ) :

AT,”
(( Tg = Typ )e(1 = e ~TF)
qf réel étant compris entre (qf)

(qf>min

min €t 1, les valeurs de 1la
température d'excitation calculées précédemment sont & con-
sidérer comme des limites inférieures.

Nous avons vu que la colonne-densité en un point N(1,1)
est proportionnelle au produit‘F(l,l).Tex(l,l). Or, en un point,
1’équation de transfert est :

- T (W)
L\.Tb=(TeX—Tbb).( 1 - e

)

la colonne-densité, N, est donc proportionnelle 3 :

T
N —= . AT
°<l_e't~ b

Les valeurs mesurées qui sont les valeurs moyennes sur un lobe

d“antenne, valent :

)

et < N> == [N.da - ——T—,,..AT LA
—Rﬂ 2.n 1 - e"' b
* Dans le cas d’un milieu optiquement mince :
- T
1 - e )
et < N >« = ATy .dn =4Ty

H/source

Lorsque 1le milieu est optiquement mince la colonne-densité se
déduit directement de 1l’intensité des raies mesurée ( main-bean
brigthness temperature ). Sa valeur n’est pas affectée par ume
granulation éventuelle de la source.

* Dans le cas od le milieu n’est pas optiquement mince, esti-
mons l’erreur commise en prenant : < N >XT.ATy, c’est 4 dire en
e" %) a 1.

Nous supposerons pour la commodité des calculs que 1'épaisseur

assimilant ( 1 =

optique est uniforme sur un lobe d”antenne; alors :
.4
< N > A AT
1l - e B B




Figure 12 :

Les fonctions

FL®) et £ ()

N

Opacite (T)
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T -
T - e_?et fz(z‘) =

La figure 12 représente les fonctions £;(T) =
Pour des valeurs de 1l‘opacité, T, comprises entre 2 et 4, (£, -
£,1(T ) wvarie entre 0.3 et 0.08. Donc l’erreur commise en né-
gligeant le facteur ( 1 - e” % ) ne dépasse pas 157 pour des
opacités supérieures ou é&gales 4 2.

Dans ce cas également la colonne-densité moyenne est directement
reliée 4 la grandeur mesuréeZlTB et indépendante du facteur de
remplissage dans la mesure od l’opacité est uniforme sur un lobe

d’antenne.

6.Estimation de la masse

Nous avons vu que la colonne-densité de 1’ammoniac dans le
nuage se déduit plus directement des observations que la den-
sité volumique; sa valeur moyenne sur un lobe d’antenne a de
plus 1l‘avantage de ne dépendre pas ou peu du facteur de remplis-
sage. C’est "pourquoi nous baserons les calculs de masse sur la

distribution de masse surfacique.

*# Comme la valeur déduite des observations est la valeur
moyenne sur un lobe, < Nyu3 >, la méthode la plus directe pour
estimer la masse du nuage est de multiplier cette valeur par la
surface d‘un lobe et de sommer sur le nombre de lobes sur les-

quels s’étend la source

Z: ) 2 [Hz]
M = lObeS < NNH3 > »® ( Do eb ) 3 [NH3] omHZ
13 D 2 3b 2 [Hz]
M=1.3 10 ,.( —mm— ) .( )< . <N > (g)
3.4 kpe 50" [NH,] 1lobes® "NHj &

D est la distance de la source et 9]3 la taille angulaire d’un
lobe.

Le rapport d’abondance [NH3] / [Hy] est de l’ordre de 5.10°8

* En faisant 1 hypothése que la distribution de masse
surfacique est gaussienne, on obtient une deuxidme expression de

la masse du nuage. La colonne=-densité s’écrit alors
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N(r) = N%HS‘ exp ( —Log2.(r/R)2)

[H,]
et la masse M = em oy . N(r).dr
[NH, ] A

o [Ha]
@ ————— omH ° n -Rz
NH3  [NH,] =z Log2

N;%3 est le maximum de la colonne—-densité et la taille du nuage
R = D.Os ol es est sa taille angulaire.

En assimilant le maximum de < Nypzg >3 NSHB’ le maximum réel de
la colonne-densitéd est systématiquement sous—-estimé car moyenné
sur un lobe. Cette approximation est justifiée dans la mesure od
la source s‘étend sur plusieurs lobes d’antenne et les varia-
tions 4 1’échelle d’un lobe sont négligeables.

La masse du nuage vaut alors @

[Ha] m

M - < N > . e oI . 0(6 -D)z
NH3 “max [NH3] Ha, Log2 s
M= 6.7 10 . > 2, 8s 2 (B > (g)
I\ - » . . . .
3.4 kpe 1 [NH3] NH3 “max

Ces expressions ont l°avantage de se déduire rapidement
des observations. Nous verrons par la suite, dans le chapitre

IV, une discussion plus détaillée de la masse moléculaire.
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III.Les observations

l.0bservations de spectroscopie

a.Principales caractéristique de 1’antenne

Les raies d’inversion (1,1) et (2,2) de NH3 aux fréquences
respectives de 23.694495 GHz et 23.722633 GHz ont été observées
avec le radio-téléscope de 100 m du Max—Planck Institut fur
Radioastronomie 4 Effelsberg en trois sessions : 1-2 mai 1982,
20 février et 6 mars 1983. ( Le systéme est représenté schéma-
tiquement sur la figure 13 ).

Dans cette gamme de fréquence seuls les 80 m intermes du
miroir ©parabolique sont utilisés. Les caractéristiques essen-
tielles du téléscope sont contenues dans la fonction d antenne
G(8,¥)

G

max
Son diagramme a 1l’allure suivante :

£(0,9) =

odi G est le gain.

6 o —

(-

RSN

{obe Pr;nc}paL

\9——————u_lﬁbas seconda\lres

La résolution spatiale est donnée par la taille angulaire
4 mi-hauteur du lobe principal (HPBW) : 6b = 4,18 10'3.(¢A/D )
ol A est la longueur d’onde utilisée et D le diamétre du réflec-
teur primaire. A A= 1.3 cm la résolution est de 40"x 43" ( azi-
muth x élévation ).

Au zénith 1le rendement en lobe ( beam efficiency. ),
ﬂb = (R /s, ), vaut 0.37 £ 0.05 et le rendement en surface
( aperture efficiency ) qui est le rapport entre la surface

effective, A_gp, et la surface geométrique, Ag’ de 1l’antenne



fonction de 1°élévation. La grandeur portée en ordonnée est la tempé-

rature d’antenne d’une source relativement 3 sa température au zénith.
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vaut q a = 0.29 + 0.04 .( surface efficace et fonction d’antenne
sont relides par la relation : Aeff'aA = Az ). Ces valeurs
dépendent de 1°&lévation A4 cause de la déformation du miroir
parabolique; 7, en particulier ne vaut 4 une élévation de 10?2
que la moitié de sa valeur au zénith. De méme 1’absorption de
l’atmosphére varie avec 1’élévation en (1/sin el.) en fonction
de 1’épaisseur de la couche traversée ( pour une atmosphére
plane-paralléle ).

Afin de comparer des observations faites en différents
points les intensités mesurées sont converties en intensités
équivalentes au 2zénith en utilisant la courbe de la figure 14
(Altenhoff,avril 1979). Cette courbe obtenue expérimentalement
en suivant une source continuum de flux connu englobe 1l’ensemble
des variations du systéme de mesure avec 1°élévation. Elle n’a
cependant pas été réactualisée aprés le remplacement des pan-
neaux de la surface réflectrice, en été 1982, qui a amélioré le
rendement en surface de 1l antenne.

Les intensités au zénith sont ensuite ramendes i des inten-
sités hors atmosphére (T*) par comparaison avec des sources de
flux connu. Comme source de calibration la région HII DR21(0H) a
été wutilisde ( R.A. = 20" 37mn lé4s ;Dec = 42209 07" ) avec un
flux de 18.6 Jy 4 1.3 cm (Technicher Bericht No 30 des MPIfR).
Rappelons que le flux est 1ié 4 la température de brillance par

la relation (cf paragraphe II1.2) :

k Tl 2
S = THT ., T, 6 . T
v AZ 2.Log2 s b
1.3 cm 6
soit ¢ S, = 1.6 ( —_?T_" )2.( 1? ).Tb (Jy)

b Y

DR21 a été observé systématiquement au début et 4 la fin
de chaque période de mesures. Etant donné 1°incertitude sur la
mesure du flux d‘une source la préecision sur 1°échelle des
intensités absolues est de l’ordre de 20%Z. Vers 23 GHz les
observations sont sensibles aux fluctuations de 1 atmosphére;
pour assurer la calibration relative des intensités la mesure

d“un méme point de la source a &té répété réguliérement pendant
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une période d’observation et d“une période 3 1’autre. En consé-
quence la précision sur 1’échelle des températures relatives
est estimée & 107.

L’exactitude du pointage de l’antenne a également été con-
tr8lée systématiquement avant et aprés chaque série de mesures,
sans d’ailleurs détecter de déviation notable. L’ensemble des
mesures de calibration a occupé environ 15% du temps total des
observations. Nous nous sommes limités pour les mesures & des
élévations supérieures & 202. Comme 1°&1lévation au zénith de la
source observée, W48, est de 402, la période maximale de mesure
est de 7 heures.

La position centrale choisie a pour coordonnées :

R.A.(1950) = 18h 59mn 12.8s
Déc(1950) = 012 08‘12"

Etant donné 1la taille modérée de la source les observa-
tions ont été faites en mode "total power" (position switching)
avec comme référence un point a4 5 mn 4 1'ouest du point central.
Typiquement 3 points de la source (ON) ont été mesurés pour 1
point de référence (OFF) et le temps d’intégration de base d‘un
point ON a été pris de 5 mn. On montre que dans ces conditions
le rapport (signal/bruit) est minimalisé pour un temps d inté-

gration des points OFF de v 3x5 = 9 mn

b.Chaine de réception

Le récepteur utilisé est un maser (bande K) refroidi a 4 K
dont la température de bruit, trés basse, est de 1l ordre de
40 K. Sa largeur de bande est de l’ordre de 100 MHz.

Le spectrométre est un auto-corrélateur de 384 canaux
utilisé en mode paralléle i.e. séparé en deux bandes indépen-
dantes de 192 canaux. Les raies (1,1) et (2,2) sont analysées
simultanément, deux offset~synthétiseurs ramenant les deux si-
gnaux 4 la fréquence de 30 MHz 3 1’entrée des deux bandes.
L’observation simultanéde des deux raies d’inversion permet de
| Tg(l,1)
TR(2,2)

diminuer 1’incertitude sur le rapport des intensités
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‘= done sur la température de rotation déduite des mesures - en
la rendant en particulier indépendante des variations atmosphé-
riques et des erreurs de pointage. Le schéma_synoptique simpli-~-
fié de la chafne de réception est donné par la figure 15. La
largeur wutilisée pour chaque bande a été choisie de 5 MHz afin
d’inclure dans la bande passante, dans la mesure od le rapport
(signal/bruit) est suffisant, les satellites internes et exter-
nes des deux raies d’inversion. Il s’est avéré que seuls les
satellites de la raie (1,l) ont é&té mesurables, ceux de la raie
(2,2) étaient, en général, trop faibles pour &tre détectés parmi
le bruit. La résolution spectrale obtenue est de 26 kHz, soit
0.33 km/s.

Le bruit rms {(root mean square) du signal est donné par la

relation

°( oT
T . = S¥S
bruit VFET?:_
ot o dépend du systéme de mesure (ici &« =2.1)

B est la largeur d’un canal (en Hz)

T la température totale du systéme, atmosphére comprise

sys
(Tsys ~ 80K)

et T le temps d’intégration

On obtient 0.13 K par minute d’intégration

Toruit

c.Réduction des données et résultats bruts

La source a été cartographiée dans les deux raies d’inver-
sion sur wune surface de 4’x 4’, soit un nombre total de 36
points échantillonnés & un lobe d’antenne. Le temps d’intégra-
tion moyen d’un point est de 10 mn avec une fluctuation du bruit
de n0.04 K.

La position du maximum d’émission a été largement observée
{ temps total de 45 mn ) de telle sorte que le bruit du signal
résultant est inférieur a 0.02 K.

La réduction des données a été faite en deux étapes : dans

un premier temps, & Effelsberg, les spectres OFF ont été sous-



T.8a.

Tableau 8.a: Paramdtres de la raie (1,1)

Offsets : Position Composant; Largeur 2 : Satellite Externe L : Satellite Interne L : Satellite Interne H : Satellite Externe H

; ; VLsSRr g Central { mi—hauteurg Int. abs, : Int. rel. ; Int. abs. : Int,., rel. E Int. abs. E_Int. rel, E Int, abs. : Int. rel. E
A4S 0 /ey P Th (0 (km/s) © N S Pow ) :
£-300,0 ; 41.18 0.06 : 0.88 0.09 : 1.48 0.17 : 0.20 0.09 | 0.23 i 0.32 0.08 : 0.36 { 0.250.08 i 0.28 £ 0.35 0.12 ; 0.40 ;
:—280,0 41,50 0.15 i 0.38 0.09 : 1.72 0.47 - : - : - ; - : - f - ; - : - :
-240,0 42,46 0.21 ¢ 0.25 0.06 : 3.03 0.91 : 0.27 0.79 | 1.08 - : - : - : - : - - :
-200,0 42,50 0.09 : 0.43 0.13 : 0.65 0.23 - : - : - é - - g - ; - : -
i-160,0 41.93 0.24 i 0.34 0.10 & 3.41 0.76 : 0. .06 0.38 3 0.25 0.09 :  0.74 0.19 0.10 :  0.56 : - : -
t=120,0  : 39.90 0.08 : 0.29 0.05 : 2.45 0.58 : 0.47 0.06 . 1.62  : 0.05 0.06 : 0.17 - : - £ 0.13 0.06 1 0.45
: : 42,50 0.07 : 0.56 0.05 : 2.32 0.24 : 0.29 0.05 0.52 0.21 0.04 : 0.38 0.28 0.06 : 0.50 : 0013 0008 @ 0023
:-120,40 42.83 0.12 i 0.64 0.08 : 2.51 0.35 : 0 .10 i 0.33 0.26 0.06 : 0.41 0.20 0.05 i  0.31 t 0.26 0.06 :0.41
©=120,80 : 42.71 0.07 i 0.74 0.08 : 2.07 0.26 1 0.13 0.10 | 0.18 0.41 0.11 &  0.55 0.38 0.09 0.51 $0.33 0.10 :  0.45
© -80,-120% 42.44 0.25 i 0.69 0.12 i 2.15 0.59 1 - : - : - : - 1 0.090 0,12 0.13 P023 0012 0 0.33
© -80,-80 : 40.04 0.04 i 0.77 0.07 + 1.20 0.13 1 - : - £ 0.30 0.07 :  0.39 $0.43 0.07 ¢ 0.56 0.18 0.08 :  0.49
: : 42.92 0.10 : 0.34 0.06 : 1.58 0.33 : 0.17 0.10 : 0.50 ! - : - : 0,19 0.07 : 0.56 - : -
~B0,-40 : 39.88 0.02 i 1.60 0.07 i 1.1l 0.06 : 0.46 0.08 . 0.29 i 0.61 0.06 : 0.8 P 0.47 0.07 & 0.29 P 0.46 0.06 i 0.29
: 42042 0012 : 0.29 0104 : 3115 0171 : - : : 0024 0,08 : 083 - : : : - : >
: -80,0 ¢ 40,51 0.03 : 0.98 0.08 : 1.05 0.09 : 0.27 0.06 : 0.28 : 0.54 0.08 : 0.55 0.41 0,07 :  0.42 1 0.38 0.06 @ 0.39
: : 42.42 0,06 : 0,36 0.04 : 2.70 0.50 : 0.14 0.08 : 0.39 i - : z - : - :0.20 0.06 +  0.56
~80,60 i 42.46 0.02 § 1.57 0.06 : 1.58 0.07 : 0.41 0.07 . 0.26 i 0.56 0.06 : 0.6 {0.65 0.06 : 0.41 P 0.66 0.06 i 0.42
-80,80 i 42.73 0.02 i 2.59 0.06 : 1.72 0.04 & 0.73 0.06 + 0.28 i 1.04 0.06 i 0.40 :0.92 0.05 i+  0.36 ! 0.86 0.05 0.33
-80,120 ; 42.94 0.06 : 0.72 0.06 : 1.73 0.18 : 0.13 0.07 & 0.18 0.30 0.07 : 0.42 P 0.21 0.06 &+ 0.29 g 0.24 0.07 :  0.33
=40,-120: 42.79 0.12 : 0.40 0.06 : 3.37 0.59 - : - {0.28 0.11 i “0.70 {0.13 0.12 ¢ 0.33 i 0.24 0.09 0.60
~40,-80 : 40.02 0.07 : 0.48 0.07 i 1.45 0.27 : 0.30 0.11 0.62 : 0.29 0.09 :  0.60 0.13 0.06 + 0.27 f0.12 0.06 0.25
: 43209 010 : 0-46 0.06 : 2.26 0.36 : 0.10 0.09 0.22 ¢ 0.25 0.09 : 0.64 0.17 0.09 0.37 010 0112 n.22
~40,-40 i 39.97 0.02 : 1.88 0.06 : 1.51 0.06 : 0.59 0.07 0.31  : 0.86 0.07 i  0.46 0.74 0.06 :  0.39 0.67 0.06 0.36
: 42.85 0.09 : 0.43 0.06 : 1.68 0.28 : Z Z : - - 0.14 0.05 0.33 0.26 0.06 0.60
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Tableau 8.b. : Paramétres de la

raie (2,2)

D G D > s 2 D ) s > ) D D T D T D D D D D D D S > ) ) s A D ) D S D o o W S B W S A -

; Offsets ; Position
S : Visr

i Ad,AS i (kn/s)
-300,0  } 41.40 0.42
i-280,0 : 40.84 0.19
1-240,0  : 39.63 1.12
1-200,0 : 41.21 0.48
i-160,0 i

i-120,0  : 40.43 0.31
: : 43061 0.55
1<120,40 : 43.47 0.19
1-120,80 : 43.40 0.19
; -80,-120% 42.11 0.73
: -80,-80 : 39.83 0.28
: T 42,15 0.40
P -80,-40 : 40.04 0.15
: : 42,78 0.13
: -80,0 : 41.30 0.52
i -80,40 ; 42.41 0.07
: -80,80 : 42.70 0.04
; -80,120 ; 42.83 0.40
i -40,-120: 42.24 0.35
i -40,-80 : 39.51 0.27
: : 43:12 0.11
f =40,-40 : 39.91 0.08
P : 42,65 0.25
: -40,0 i 40.28 0.22
: t 42.46 0.23
P =40,40 i 42.40 0.05
: -40,80 P 42.34 0.02
5 ~40,120 § 42.57 0.34
i 0,-80 : 40.51 0.13
: P 4274 0225
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: i 52045 0014
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: 0,40 : 42.48 0.23
: : 44042 0.25
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: 0,120 g 42.16 0.21
: 40,-80 : 42.80 0.11
i 40,-40 : 42,73 0.07
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traits aux spectres ON correspondants. Les résultats furent
ensuite enregistrés sur bande magnétique et transportés a4 1'uni-
versité de Cologne ( I. Physikalisches Institut ) pour une
réduction ultédrieure. L3 une ligne de base linéaire fut retirée
4 tous les spectres pour compenser les écarts entre les 1lignes’
de base des spectres ON et des spectres OFF. Afin de conserver
une résolution spectrale maximale les profils n’ont pas &té
lissés. Chacune des composantes des spectres fut fittée indivi-
duellement par wune gaussienne ( par la méthode des moindres
carréds ). Les positions relatives des raies satellites par
rapport a4 la raie principale étaient imposées respectivement
a : =19.5 km/s, =-7.6 km/s, 7.6 km/s et 19.5 km/s. Les résultats
sont donnés sous la forme des trois caractéristiques :

- position du maximum ( en km/s )

- intensité du maximum ( en K )

- largeur 4 mi-hauteur (FWHM) ( en km/s )
Les intensités, aprés calibration, sont donnés en température du
lobe d“antenne principal ( main-beam brightness temperature ),
hors atmosphére, au zénith. L’ensemble des résultats observa-

tionnels est donné par le tableau 8.

2.0bservations continuum

Les mesures de spectroscopie ont été complétées par des
mesures de continuum & la méme fréquence ( 23.7 GHz ) faites le
2 mai 1982. La source a é&té cartographiée sur une surface de 6'x
6’ , balayée deux fois, une fois en Ascension Droite et une fois
en Déclinaison. Dans chaque cas les scans étaient espacés d’un
demi-lobe d‘antenne i.e. 20"; soit un total de 38 scans. Les
points d’intersection des scans orthogonaux ont été wutilisés
pour ajuster le niveau de base des spectres.

Dans la mesure du possible, c’est 4 dire lorsque le signal
était suffisamment intense = dans la partie centrale de la carte
- les profils des scans ont été fittés par une gaussienne. La

position et l'intensité du maximum d‘émission ont été obtenues



Tableau 9 : Continuum

9.a. Balayage en R.A.

Déclinaison : Position maximum ; intensité § largeur a
014 g 180 59mn § ; mi—hauteur§

08 11.7 15.0 0.1 2.81 0.10 1.3 3.6
08 31.7 14.4 0.1 5.12 0,18 1.1 2.9
08 51.6 14,4 0.04 6.76 0.17 0.8 1.5
09 11.6 14,1 0.03 6.72 0.14 0.8 1.3
09 31.6 9.4 0.2 1.62 0.10 0.9 5.7
14.9 0.1 2.56 0.10 1.1 4,1

10 51.6 8.4 0.2 0.61 0,11 0.6 7.5
15.8 0.1 1.72 0.08 1.1 4.1

- —— - - - — M - —— —— > ——— - — - — - — - — — i —— — ——— —

D -~ —————— ) > - ———) > — TS ————————— — " - e — — — = . e D T — D Cw S e - n ——s =

R.A. : Position maximum : Intensité § Largeur a
180 59pn ; 01¢ 08’ ; ; mi-hauteur%
. : " : () : o, N :
10.1 48.3 2.1 3.42 0.12 2.2 6.5
11.4 34,7 2.3 1.26 0.08 1.3 6.0
12.8 56 .4 . 5.28 0.15 1.1 2.3
14.1 55.6 0.9 7.35 0.20 1.1 2.4
15.4 54.9 . 4.74 0.13 1.4 2.9
16.8 40.5 1.7 2.88 0.09 1.9 4.9

G D D _— - — — —— D W - — > — ) - — —— — > — D o — . — ——— ) ——— -y o —— - — T —
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ainsi. Les résultats des fits sont donnés dans le tableau 9.
Comme pour les raies spectrales les intensités sont donndes en
unités de main-beam brigthness temperature, hors atmosphére et

*
ramenées au zénith ( T, ).



Tableau 10 : Données continuum

Le centre de 1’émission a comme position
R.A.(1950) = 18" 59mn 13.9s
Déc(1950) = 01¢ 08" 18"

Téléscope : Fréquence : HPBW : Comp. i Taille : Flux : Ref
: : : : R.A.x Dec. : (Jy) :

2 o s s e i s o T - 0y} ) . e M v e $ o s e b e o v > 3 e o e § e = - S

Molonglo ; 408 MHz ; 37 1 3.6’x 5 7 9 2
NRAO ; l1.414 GHz g 9.4'x10.4'§ 1 1’x 1.87 14 4
NRAO ; 2.695 GHz §10.9'x11.7'§ 1 1’x 1.87 ; 15.3 4

Ft Davis § 5 GHz 2 10.8° ; 1 ; 1’x 1.87 ; 14 4
Parkes § 5 GHz § 47 : 1 : 3.5"x 4.47 § 22 ; 3
NRAO ; 8.085 GHz : 1 32"x 58" ; 11 ; 6

Stanford : 10.7 GHz : 16.1"@ 2 1o" P28 s

f ; 43" § 10.8 5
NRAO ; 15.374 GHz ; 27 ; 2 ;2.25'x 2.47 ; 14.3 1
1

0.6°x 1.27 : 13.4

NRAO f 2.695 GHz : interfer. : 1P i < 8" P1.18 6

{ 8.085 GHz : :o1b 1.8" i 0.38 6
Effelsberg: 23.7 Ghz : 40" S T 40" T 7
: : : P 2.5'x 37 i 6.8 7

a) uniquement dans la direction est=-ouest

b) détectés 3 proximité du maser OH, & 25" au nord du pic précédent

l. Schraml and Mezger (1969)
2. Goss and Shaver (1970)

3. Shaver and Goss (1970)

4, Altenhoff et al. (1970)
5. Felli et al. (1974)

6. Evans et al. (1979)

7. Ce travail
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IV.La source W48

1.Ce qui était connu de W48

a. Continuum

La source W48 se trouve également dans la littérature sous
le nom de K45 et de G35.2-1.7 . Le nom W48 provient de 1la
classification de Westerhout de 1958 4 la suite de son survey de
sources radio 4 1390 MHz ( avec un lobe d’antenne de 34’ ). Ké&5
vient du catalogue de Kuzmin (1960) de sources radio A 3125 MHz.
Le nombre G représente ses coordonnées galactiques : une longi-
tude 111 de 35.22 et une latitude bl de -1.72. La source n’émet-
pas dans le visible et n’apparailt pas sur les photos de POSS
( Palomar Observatorium Sky Survey ).

Son émission dans le radio continuum a été mesurée lors de
diverses observations 3 408 MHz et au-deld, jusqu’d 15 GHz. Son
flux reste sensiblement constant, aux incertitudes sur 1’étendue
de 1la zone émettrice prés; il est de 1l’ordre de 15 Jy ( 1Jy =
1fu =10"20y.p 2-gz"1 ) & partir de 1 GHz. Le fait que le flux
reste constant aux fréquences élevées indique un rayonnement de
nature thermique, di 4 1’émission free—free des électrons - ou
Bremsstrahlung - et identifie la source & une région Hyy, c’est
4 dire une région de matiére ionisée od 1’élément le plus abon-
dant est HT. Des mesures d’interférométrie de Felli et al.
(1974) ont permis de déceler deux composants compacts super-
posés, centrés sur la position

R.A.(1950) = 18" 59mn 13.9s

Déc (1950) 013 08" 18"
dont les tailles sont de 10" et 43", Evans et al. (1979) ont

bgalement détecté deux composants compacts plus faibles & 25" au
nord, aux positions :

R.A.(1950) = 18" 59mn 13.9s et R.A.(1950)
De‘c.(1950) = 012 09’ 03" Déc.(1950)

180 59mn 14.0s
01 08’ 45"

Le tableau 10 rassemble les résultats observationnels en ce qui

concerne le continuum de W48,



Tableau 11 : Raie ‘de recombinaison H109
S. & M. R. et al.
Vigr (km/s) 45.2 i 46.5 & 2.4
< Vieurp? (km/s) § 18.4‘ § 18.7 + 3.1
Télectrons (K) ; 6700 ; 6500 + 1500
Distance (kpe) 3.3 : 3.4 + 0.8
E.M. (cm—6.pc) : 2.3 106 : 9 10°
-3y :
Ngi{actrons (G0 ) ; 1393 ; 680
Masse Ionisée (MO) : 28 : 60
Diamétre (pc) : 1.20 : 1.3
z (pc) : -100.7 : -103.3

u (pc.cm—z)

- . ——— - ——— ——— " — T —— T = —— — — " — " — — — " — . —— > — — — ——— - — -

S. & M. = Schraml and Mezger (1969)
R. et al. = Reifenstein et al. (1970)
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b.Raies de recombinaison

Pour compléter les renseignements fournis par les observa-
tions continuum des observations de spectroscopie sont néces-
saires. Elles fournissent des iﬁformations sur la vitesse de la
source, les mouvements internes de ses particules et permettent
d’obtenir des renseignements tels que la distance, la tempéra-
ture, la masse, la densité qui sont importants pour comprendre
la physique du milieu. Dans les régions ionisées les raies de
recombinaison des ions avec les électrons libres sont tout A
fait adaptées & ce but. La recombinaison d’un ion HY avec un
électron aboutit & un atome d”hydrogéne neutre excité qui re-
vient progressivement, par émissions spontanées successives,
dans 1“état fondamental selon le schéma suivant :

BT + e” -=> H (n) --> ® (n’<n) + hy s -=> ... ==> H (1)
Les photons VvV - du domaine radio sont ceux pour lesquels n est

n
de 1‘ordre de 100 dans la transition o« i.e. od An = 1.

Dans la région Hyy W48 la raie H109«K a été mesurée par
Schraml et Mezger (l1969) et par Reifenstein et al. (1970). Leurs
résultats sont en bon accord dans la marge des incertitudes et
il en ressort {(cf tableau 11) :

- la vitesse des ioms par rapport au repére local :
Vigr = 46 km/s

8

- la température des électrons : T, = 6500 K
- la vitesse moyenne (rms) des mouvements intermnes, <Vturbulen-
ce> = 18.5 km/s, qui sont essentiellement de nature thermique

- la mesure d'émission qui est 1‘’intégrale du carré de la den-
sité é&lectromnique sur la longueur de la source traversée par la
ligne de visée :‘E.M. = 10° cm"6.pc

La connaissance de la vitesse d’une source permet de
déterminer sa distance D 3 une ambiguité prés toutefois (cf
Annexe A ). Cette ambiguité a été levée pour W48 en considérant
sa distance ©par rapport au plan galactique : la plus grande
valeur de D conduisant 4 une distance z ( z=D.sinb ) de 400 pc
au sud du plan galactique. Or l’épaisseur moyenne de la couche

d " hydrogéne neutre de part et d autre de ce plan est estimée A



Tableau l& Autres raies de recombinaison
( Pankonin et al. 1977 )

Transition Atome Fréquence Visr FWHP

(GHz) : (km/s) : (km/s)
158 « H 1.650 45.2 + 0.8 27.6 + 2.1

He 45.7 + 4.7 29.4 +

C 42,9 + 0.3 3.1 + 0.
166 & : H : 1.425 t 44,1 £ 1.5 1 22.9 + 3.7
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110 pc et il est peu probable que des régions Hyy se forment en
dehors de cette couche. La distance retenue est donc de 3.4 kpe,
ce qui la situe & 100 pc au sud du plan galactique. A partir de
cette distance les auteurs précédemment cités déduisent un
diamétre de la région Hyy de 1.2 pc, wune masse de matidre 1io-
nisée de quelques dizaines de masses solaires (M@ = 2.1033g ) et
une densité électronique légérement inférieure & 700 emn”3.
Pankonin et al. (1977) se sont intéressés aux raies de
recombinaison 158 & et 166 & {cf tableau 12) en cherchant &
détecter 1’'émission de régions Hy, milieu froid partiellement
ionisé, généralement associé aux régions Hyy. Les raies de
1’atome d hydrogéne qu’ils ont observées ne peuvent &tre attri-
buées & un milieu froid; par contre leur position centrale et
leur largeur de raie confirment les donnédes de Schraml,Mezger et
Reifenstein et al. sur la région Hit W48. Les raies d’atomes
plus 1lourds tels que 1’hélium et le carbone ont également é&té
mesurées donnant une abondance apparente He+/H+ de 16%, résultat
cependant peu fiable 4 cause du mauvais rapport (signal/bruit)
de la raie d“hélium; 4 109 &« le rapport Het/u" est de 8% wune
valeur plus courante. Les raies de carbone sont décalées en
vitesse et nettement plus étroites que celles de H ou de He.
Comme le potentiel d ionisation de C est inférieur 3 celui de H,
elles sont issues de régions moins centrales, moins proches de
la source d’excitation de la région ionisée. Le rayon de Stron-
gen de la zone d’ionisation du carbone est généralement assez
important pour que la région Cyg soit en contact avec le nuage
moléculaire. D’ ailleurs les caractéristiques des raies du car-
bone rappellent celles du nuage moléculaire associé 4 la région
Hyy + La région Cyp a une vitesse inférieure 4 celle de la
région Hyy : Vygp = 42.5 km/s et la température ainsi que les
mouvements de turbulence y sont plus faibles, donnant lieu & des

raies relativement étroites, de quelques km/s de largeur.

c.L’infra-rouge

L’é&mission infra~rouge est attribuée aux grains de pous-
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Figure 16 : Flux infra-rouge de W48 d’aprés les mesures de : Zeilick

et Lada (x), Moorwood et Salinari (+) et Dyck et Simon (8).
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sidres irrédguliérement répartis dans le milieu interstellaire et
donne des renseignements sur leur quantité et leur température
dans la source é&tudiée.

Des mesures dans la région de W48 ont été effectuées par
Dyck et Simon (1977), Zeilik et Lada (1978), Moorwood et Salina-
ri (1981). Une surface de 2°x3’ autour de le région Hy; W48 a
été cartographiée & 3.5 um; elle fait apparaftre deux sources
compactes IRS1 et IRS2 éloignées d’environ une minute d’arc
1’une de 1l‘autre. La plus importante des deux sources IRS1 a é&té
observée 4 diverses longueurs d’onde entre 1 et 33 pm. Elle émet
de faion considérable du proche au lointain IR et la position du
centre de 1’émission ne semble pas varier en fonction de la
longueur d‘onde. IRS1l se situe &:

R.A.(1950) = 180 59mn 15s

Déc.(1950) 012 08’ 54v

b Y

et correspond sensiblement & celle de la région Hyy dans la
marge des incertitudes de mesures. La variation du flux (Sy,) en
fonction de la fréquence est représentée sur la figure 16 : il
croit de fagon monotone entre 1 et 33 pm. Il ne présente pas de
pic 3 9.8 pm, une longueur d’onde d’absorption caractéristique
des silicates (SiOz) qui composent le noyau des grains de pous-
sidres. L’indice de couleur K(2.2pm)-L(3.6pm) mesuré par Moor-
wood et Salinari est de 4; il est compatible avec 1'émission de
poussidres & une température supérieure 4 500 K (Corps Noir). La
source infra-rouge est brillante avec une luminosité totale de

quelques 10% Ly ( Ly = & 1033 erg/s ).

d.Raies moléculaires

La premidre raie moléculaire dans la direction de W48 a
été découverte par Turmner et Rubin (1970) lors d’un survey de
plusieurs régions Hy;. Il s’agissait de 1“émission anormale de
OH & 18 cm correspondant d“aprés la classification de Turner
(1970a) 4 un maser OH de type I. La raie 4 18 cm est la transi=-
tion & l1’intérieur du A-doublet du niveau fondamental de OH

2.ﬂ3/2,J=3/2. Elle est séparée en quatre composants (1720



Tableau 13

Les raies moléculaires observées dans W48

; Position ; HPBW ; VLSR Domaine de
Ref :Molécule : R.A.(1950) :Déc.(1950)£ : vitesses
h mn s ¢ R R.A.xDec (km/s) (km/s)
1 : OH : 18 59 12.5 : Ol 11 30 : 3.4’ 17°: i 40. = 50.
11665/1667: C : 140/42.2:
i 1612 : s bh.  :
1720 42,72
2 OH 18 59 12.5 : 01 09 16 : 5 i 42,1
: : T 43.6
44,8
3 HyO 18 59 12.8 : Ol 09 13 : 40" T 46,

- G A . T - D I D D I D S D S ——— o — - — —— - — - - . —— A M O WD T —— - — - — T - —

a) pic d’absorption

1. Pashchenko (1977)
2. Evans et al. (1979)
3. Genzel and Downes (1977)
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MHz,1667 MHz, 1665 MHz et 1612 MHz) par la structure hyperfine
du doublet. L'inversion de population des niveaux conduit & une
émission maser. Dans les masers de type I les composants inter-
nes sont les plus importants et 1’émission est polarisée ciréu-
lairement. Cette classe de masers a toujours été observée en
association avec des régions HII'

A la suite de ce survey ils ont recherché 1’émission de
Ho0 (& 22 GHz : 674 ==> 553 ) & la position des masers OH et
1l’ont détectée dans W48. La superposition des deux émissions est
cependant toute relative car le survey OH a été effectué avec un
lobe d‘antenne de 18’ (NRAO). Par la suite ces deux masers OH et
HyO ont été observés d plusieurs reprises et leur position a é&té
déterminée avec précision ainsi que leur vitesse. Les résultats
les plus récents sont rassemblés dans le tableau 13, il en
résulte que :

~ La position des deux émissions masers coincide et corres-
pond 4 R.A.(1950) = 18h 59mn 12.5s et Déc(1950) = 012 09 16" ;
l’erreur sur la position de Hy0 dtant toutefois plus grande
(40") que celle sur la position de OH (5").

- le domaine de vitesses sur lequel les émissions s’étendent
coincide également : entre 42 km/s et 46 km/s. Alors que le
maser OH a des raies réparties dans tout ce domaine, le - maser
H,0 se trouve aux vitesses plus élevées.

- De plus OH &est observé en absorption 4 42.7 km/s & la
position du continuum. Un résultat confirmé par des mesures
ultérieures de OH “T]j,, J=5/2 faites 4 Effelsberg (Guilloteau
et al. 1984)

D’ autre part CO a été observé en émission par Wilson et
al. (1974) et Zeilik et Lada (1978) & 2.6 mm ( raie de rota-
tion : J=1 =--=> J=0 ). Une cartographie de la région montre un
nuage moléculaire é&tendu, d’environ 12°x12°, avec deux pics
d’émission dont 1’un se situe 4 proximité de la région Hy;. Les
raies d’émission sont larges, d’environ 10 km/s, et centrées sur
41-42 km/s. Une colonne-densité de 13C0 de 5.5 1016 cp=3 est
déduite des observations.

Macdonald et al. (1981) ont détecté la raie d’inversion
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(1,1) de NHy dans ce nuage moléculaire & "la position :
R.A.(1950) = 180 59mn 15s et D&c(1950) = 012 08’ 50”7, avec une
largeur de lobe de 2.2’ lors d’un survey de régions Hy;, masers
HyO0 et objets Herbig-Haro 4 la recherche de nouvelles sources
d’ammoniac. Le fait qu’ils aient détecté la présence de NH3 dans
la région de W48, od avaient été détectés par ailleurs plusieurs
objets intéressants ( région Hyy, source infra-rouge, masers ) a

incité 4 faire des observations plus détaillées de NHj.

2.Un modéle possible: le bouchon de champagne

Avant de donner les résultats déduits des observations
NH3, «ce paragraphe récapitule les renseignements dont je dispo-
sais et le modéle envisagé a priori pour la région de W48. La
figure 17 rassemble les objets observés : une cartographie a 3.5
pm  montre les deux sources infra-rouge dont seule IRS1l persiste
dans 1°IR lointain, 1les deux masers OH et Hy0 représentés 3 la
position de OH qui est connue avec précision, la composante
compacte de la région Hy; responsable du maximum d’émission
continuum et le nuage moléculaire grossiérement cartographié en
CO. L’ensemble de ces objets suggére une région de formation
d’étoiles od se trouvent éventuellement quelgues étoiles jeunes
qui n’ont pas encore dispersé leur milieu environnant, riche en
poussidres, et dont le rayonnement visible est absorbé par ces
grains de poussiédres.

Israel (1978) a donné un schéma d’évolution possible des
régions Hy; et de la formation des étoiles : le modéle du "blis-
ter" ou encore du "bouchon de champagne'" qui s’est révélé bien
adapté aux observations faites dans plusieurs sources. Et nous
verrons qu’il fournit une interprétation possible des résultats
observationnels sur W48. Israel a constaté que les régions Hyp
compactes se situaient en général au bord de nuages moléculaires
importants, de 5 4 10 pc d’extension, observés en CO et qu’elles
étaient en expansion provoquant d“un c8té un front d’ionisation

A

4 1l’interface avec le nuage et éjectant de 1l 'autre cdté de 1la
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Iv.7

matiére ionisée dans le milieu interstellaire ; d’od le nom de

bouchon de champagne.
milieu diffus
région Hyp

nuage moléculaire ////
dense ,;22;

I

PN " s L2
matiere 1onisee

djectée

Les régions Hyy sont liées 4 la présence d’étoiles jeunes
et massives. Rappelons les grandes &tapes du processus de forma-
tion d’étoiles qui sont maintenant assez bien connues; nous
verrons dans quelle mesure la phase du bouchon de champagne

s’inscrit dans 1’évolution d’une étoile jeune.

*# Une instabilité gravitationnelle apparait dans un nuage
moléculaire, elle peut &tre provoquée par une cause extérieure
telle que 1°onde de choc dfie 3 1 ’explosion d’une supernova. 11
en résulte une fragmentation du nuage - le mécanisme de fragmen-
tation est encore mal connu =. ( la durée de <cette premiére
étape est de 1l ordre de 107 ans )

* Les fragments isolés, gravitationnellement instables, se
contractent; une contraction globale d’un facteur 20, la densité

020 g.cm—3 pour un nuage moléculaire A

passant de quelques 1
quelques g.cm"3 pour un gaz stellaire. ( cette phase dure envi-
ron lO5 ans )

%# D’une part le coeur du fragment est en contraction
gravitationnelle et d“autre part, autour de ce coeur, une enve-
loppe de gaz et de poussiéres s’effondre en chute 1libre (cf
figure 18). ©Nous en sommes au stade de la proto-étoile. Sa
luminosité est dlde 4 1’énergie dégagée par la contraction du
coeur et, surtout, au choc d’accrétion du matériau de l’envelop-

pe sur la surface du coeur. Tout le rayonnement est absorbé par
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le cocon optiquement épais. (la durée de cette étape est de
1’ordre de 10° ans) -

* Lorsque la pression et la température dans le centre
deviennent suffisantes,des réactions nucléaires se déclenchent.
L’enveloppe en effondrement est toujours optiquement épaisse.

* La luminosité augmente et la pression de radiation peut
compenser la pression de gravitation. Il se forme une onde de
choc qui met une limite & l’effrondrement de 1°enveloppe. La
matidre ©perturbée par le processus de formation d“étoiles ne
représente généralement que quelques pourcents de la masse du
nuage moléculaire dans lequel il a lieu.

* En dega du front de choc l’effondrement se poursuit.

* Lorsque le dernier matériau de 1l enveloppe interne est
tombé sur le coeur le milieu devient optiquement mince et 1 ul-
tra-violet provenant de la proto—-é&toile peut pénétrer dans 1 en-
veloppe externe. (la durée de ces derniéres étapes varie autour
de 10° ans)

*# L’ultra-violet dissocie une partie des molécules et
ionise les atomes, c’est la phase de la région Hyy compacte.

* La région Hyy s’étend en dispersant le nuage placen-
taire. Beaucoup de matiére est accélédrée & des vitesses de
quelques km/s.

Si le front d’ionisation atteint le bord du nuage il se
forme un bouchon de champagne, c’est & dire que de la matiére
ionisée est éjectée 4 grande vitesse - quelques dizaines de km/s

A

-~ dans le milieu interstellaire diffus. (cette étape dure lO4 a
10° ans)
L’étoile devient visible lorsque le milieu environnant

dense en poussiéres a été suffisamment dispersé.

A

Les différents stades de 1‘évolution se présentent & 1’ob-
servateur de fafon différente :

* Pendant la phase d’accrétion le rayonnement de la proto-
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dtoile est absorbé par les poussiéres environnantes et réémis
dans 1“infra-rouge. L’objet apparait comme une source infra-
rouge compacte accompagnée éventuellement par des masers H,0.

* Lorsque l’expansion de la région Hj; est assez avancée
celle~ci devient observable dans le domaine radio; les condi-
tions physiques dans le cocon de poussiéres sont favorables i 1la
formation de masers OH.

* Pendant la phase du bouchon de champagne de la matiére
ionisée & grande vitesse est observable. Et, 1lorsque l’extinc-
tion des poussiéres est suffisamment faible, 1’'&toile est visi-
ble.

Les différentes observations faites dans la région de W48
semblent correspondre a différentes étapes de ce processus
1"émission continuum est étendue et correspond 4 1’émission
infra-rouge. Cela implique que la source d’excitation des deux
édmissions est identique : une proto-étoile qui ionise son envi-
ronnement et chauffe les grains de poussiéres. Ces grains absor-
bent probablement directement le rayonnement de 17 é&toile; s’il
s ‘agissait de poussiéres plus froides, plus éloignées de la zone
d’activité et chauffées indirectement en absorbant une partie du
rayonnement de la région Hyp, le flux infra-rouge présenterait &
9.8 p m le pic d’absorption caractéristique des silicates. De
plus des grains plus froids n’émettraient pas un flux si impor-
tant dans le proche IR (;\( 3.5 pm ). La région Hip serait donc
une région évoluée, en expansion. La comparaison des vitesses de
la matiére . ionisée (H+,He+,C+) et du nuage moléculaire (CO)
telle que le montre le tableau 12 semble en accord avéc la
derniére étape de l’évolution d’une région Hyy; : 1la phase bou-
chon de champagne. En effet les vitesses des ions H+,He+ sont
supérieures de 3 & 4 km/s 3 celle du monoxide de <carbone; 1la
différence pouvant s interpréter par l'accélération de la ma-
tiére ionisée éjectée du nuage moléculaire.

D’autre part la présence de masers HyO et OH suppose une
phase moins avancée de la formation d”’une étoile. Ces masers
sont trés nettement décalés de la région Hyy et IR en direction

de la région centrale du nuage moléculaire. Dans le cadre du
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schéma proposé ﬁar Israel ils se laissent interpréter comme les
signes de la formation d‘une autre étoile initiée par 1l’onde de
choc de la région Hyy plus évoluée. La région de W48 serait
alors le siége de la formation d’un groupe d’étoiles de type O-
B. Les régions les plus évoluédes se situant vers 1l extérieur du
nuage moléculaire, les plus récentes en direction du centre.
Dans le but de vérifier ces hypothéses j’ai fait une
cartographie de 1“émission continuum ( & 23.7 GHz ) et du nuage
moléculaire avec les raies d’inversion de NH5. Les résultats

obtenus sont discutés dans le paragraphe suivant.

3.Résultats obtenus & Effelsberg

Les dimensions données dans ce chapitre le sont en unités
d’angle ( minute ou seconde d’arc ), grandeur directement obser-
vée. A la distance présumée de W48, qui est de 3.4 kpc, une

taille angulaire de 1 minute d’arc correspond ‘4 wune taille

linéaire de 1 parsec.
a. Le continuum

La figure 19 donne la cartographie de 1'émission continuum

A

a 23.7 GHz pour une surface comprise entre :

R.A.(1950) 18P 59mn 02s et R.A.(1950)

[
[

180 59qn 225

Déc.(1950) = 01% 057 12" et Déc.(l1950) = 01% 11 12"
Elle montre un pic d’émission important situé A
R.A.(1950) = 18" 59nn 14.1s
Déc.(1950) = 012 09°
c’est a4 dire 4 la position ol Evans et al. (1979) ont détectéd

les composants compacts, a4 proximité du maser OH.
Imnédiatement autour de ce maximum la distribution d’intensité
est circulaire. Lorsqu’on s’en éloigne la distribution perd de
sa vrégularité, les lignes de contour s étendent vers le sud et
un pic secondaire apparaft & 1 ouest.

La température maximale du pic secondaire avoisine 1.5 K

(cf tableau 9); il provient d‘une zone d’émission peu étendue
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dont la taille apparente est de 1l ordre de 20". Cette région est
4 la limite de la détection : d’une part par sa faible intensité
et d’autre part par sa petite taille, 20", alors que le 1lobe
d“antenne est de 40". 1I1 est probable que la séparation entre
cette région et le reste de la source telle qu’elle apparaft sur
la carte de la figure 19 soit de & du bruit ou & wun scan
défectueux. En fait les lignes de contour s’étendent vraissem-
blablement vers 1l‘ouest de méme qu’'elles s’étendent vers le sud.

L’ensemble de la région apparaft alors comme la superposi-
tion de deux composants :

* un composant étendu d’une taille angulaire globale de 37
dans la direction Nord-Sud et de 2.5 dans la direction Est-
Quest. En assimilant son émission & une gaussienne d’une ampli-
tude de TA*= 2.5 K et d’une largeur & mi-hauteur de 1.7°, on
obtient un flux de S, = 6.8 Jy.

* un composant compact responsable du pic d’émission et de
la distribution circulaire autour de ce pic. Sa taille apparente
au sens gaussien, 1i.e. largeur & mi-hauteur du pic est de 40".
La température du maximum d’émission (cf tableau 9) est de
TA*= 4.6 K pour le composant compact en retirant la contribution
du composant étendu. Le flux correspondant est de S, = 4.9 Jy.

Le flux total de la région de W48 est de 11.7 Jy A
23.7 GHz. .

En comparant ces nouveaux résultats aux données déja exis-
tantes, rassemblées dans le paragraphe l.a, nous constatons que
l’essentiel de 1’émission & 23.7 GHz est dd au composant compact
détecté & 2.7 GHz. L’indice spectral ¢f obtenu en comparant les
flux de ce composant & 2.7 GHz et 23.7 GHz

Log ( S, / Swa)

( A = ) est de 0.6.
Log (.u,/u,_)

Rappelons gque l’indice spectral d’une région Hyg (émission
free-free) optiquement épaisse est de o ~ 2, alors que le flux
d’une région Hy; optiquement mince ne varie que trés lentement
avec le fréquence. Nous sommes ici dans le cas intermédiaire; le
composant compact devient optiquement mince aux environs de

10 GHz. Par contre le composant situé plus au sud, détecté par
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Felli et al. (1974), est déji optiquement mince a4 1 GHz (cf
tableau 10); ceci explique que son émission domine aux plus
basses fréquences. A 23.7 Ghz sa contribution au flux est fai-
ble, il fait partie du composant étendu et est responsable de
l’extension des lignes de contour vers le sud.

La figure 20 rassemble les trois éléments : source infra-
rouge compacte (IRS1l), masers OH/HZO et source continuum compac-

te 4 23.7 GHz, observés dans W48. La position de la source radio

est intermédiaire entre celle de IRS!1 et celle des masers.

b. Les raies d’inversion; structure en vitesse

La figure 21 rassemble les spectres obtenus dans la région
de W48.

La premiére constatation est que ces spectres ne sont pas
simples : ils contiennent un, deux ou trois composants & des
vitesses différentes qui se superposent partiellement. L’ impor-
tance relative de ces composants varie en fonction de la posi-

tion. Une étude plus détaillée fait apparaftre trois vitesses

(V1gRr)

vy = ( 40.09 + 0.25 ) km/s

Vo = ( 42,63 £ 0.29 ) km/s

Vg = ( 44.06 £ 0.67 ) kms
Les composants 4 la vitesse V, se trouvent sur les spectres
situés au sud et 4 1’ouest de la position centrale ( R.A. = 180
59mn 12.8s et Déec. = 012 08’ 12" ). Les composants & la vitesse

V3 se trouvent sur quelques spectres au nord-est de la position
centrale. Enfin, presque tous les spectres observés présentent
un composant & la vitesse V,.

L’&cart entre les vitesses Vl, Vo et V3 est assez faible
pour mne pas remettre en cause la distance cinématique <calculée
au l.b. (3.4 kpc); wune superposition fortuite sur la ligne de
visée de plusieurs nuages distants les uns des autres et sans
contact physique entre eux est donc peu probable.

Les spectres présentant un composant & la vitesse Vg sont

peu nombreux, d’intensité assez faible et leur vitesse fluctue
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Tableau li: Les ©paramétres physiques des nuages Tty

déduits des observatious

¢ Offsets : Lo(l,l) -T0(2,2)~ TR : NNH3 : Tex :(’]f)min: 'I'K :
P Doty AS : f(®) tUMead: (1) i PO(R)
:=300,0  f 1.65 1.13 : 0.14 : 14.61 : 2.72 : 4.66 : 0.13 . 18.2 .
-280,0 i 0.20 2.18 : 0.08 : 18.17 : - P~ i = :25.5
1=260,0 i 0.20 1.42 : 0.05 : 22.54 : - P~ o+ =~ :37.0
i-200,0 i 2.29 3.43 : = i - : :o- -
1-160,0 1.38 1.58 ¢+ - 1 = i 3.81 : 3.38 - i =
1-120,0  : 3.31 1.86 : 0.32 : 10.70 :  8.45 : 3.46 0.04 : 12.0
: : 1.83 1.26 - : - 4,09 : 4,03 : - : - :
1=120,40 3.14 1.75 : 0.31 : 12.83 .93 i 0.07 : 15.2 :
1-120,80 2.33 1.28 : 0.29 : 16.83 4.82 : 4,18 : 0,06 : 22.7 :
: -80,-120: 0.20 0.45 : 0.03 : 15.68 : - : - 1 —- i 20.4 :
: -80,-80 : 5.48 1.50 : 0.44 : 13,06 :  6.69 : 3.38 : 0.05 : 15.6 .
: : 3.51 2,14 ¢ 1.06 : 21.59 : 3.96 : 2.89 : 0.01 : 34.1
: -80,-40 : 2.01 0.60 : 0.14 : 13.22 :  3.51 : 5.23 0.08 : 15.8
: : 1.71 1.58 ¢ 0.75 : 14.05 : 4.13 : 3.21 : 0.03 : 17.3 :
: -80,0 : 3.64 0.94 1 = i = i 4,56 :3.96 :+ = + - .
: ¢ 1.15 1,23 - : - : 2.72 : 3.67 - : - :
: =80,40 i 2.44 0.51 : 0.44 : 16.79 5.19 & 5.63 : 0.12 : 22.7
-80,80 : 2.18 0.30 : 0.40 : 16.60 7.03 ¢ 7.85 : 0.21 : 22.5
: =80,120 : 1.43 1.07 : 0.13 : 16.07 : 3.0 : 5.08 : 0.10 : 21.3 :
P -40,-120: 1.29 1.23 : 0.36 : 14.30 3.68 : 3.54 0.06 : 17.5 :
P ~40,-80 : 1.68 1.64 : 0.34 : 17.04 2.74 i 3.74 0.04 : 23.1 :
: 0.20 1.17 0.09 : 12.77 Z L - P
: =40,-40 : 2.91 0.43 0.33 : 12.96 : 7.82 : 5.91 : 0.21 : 15.5 :
: : 1.11 1.46 ¢+ 0.36 : 27.15 ¢ 1.98 : 4.45 1 0.02 : 50.0
P =40,0 i 1.08 1.69 : 0.25 : 19.57 : 1.63 : 5.77 : 0.04 : 28.6
: : 2.18 0.73 : 0.69 : 17.0 : 10.7 & 4.29 i 0.05 : 23.1 :
1 =40,0 i 2,74 0.43 : 0.73 : 18.01 : 14.9 : 8.57 0.10 : 25.1 :
i -40,80 : 3.51 0.30 : 0.82 : 18.12 : 16.0 & 9.47 : 0.24 : 26.3 =+
P -40,120 : 3.62 1.65 : 0.39 : 11.95 : 7.61 : 3.79 : 0.05 - 13.7 .
0,-80 : 0.20 1.13 : 0.04 : 13.16 - Po- 1 = :15.8 :
: 2 0.20 0.85 0.09 : 20.63 - T T D O
: 0,-40 : 0.91 0.41 0.13 : 14.07 2.35 % 5.76 + 0.18 : 17.2 :
: : 1.20 0.54 0.41 : 18.48 1.87 : %.09 : 0.03 : 26.8 :
i 0,0 i 1.84 0.64 0.22 : 12.42 5.06 : 6.97 : 0.17 : 14.5
: : 1.71 0.43 0.33 : 18.02 6.45 : 7.11 + 0.09 : 25.1 -
: 0,40 : 1.16 0.77 : 0.35 : 20.04 5.90 :11.21 : 0.11 : 29.6 -
: : 2.32 0.90 : 2.63 : 76.95 10.1 : 9.79 - : - :
i 0,80 i 2.18 0.60 : 0.62 : 22.90 8.93 ¢ 8.20 : 0.07 : 39.0
0,120 : 3.12 1.47 1.10 : 15.39 10.0 3.64 : 0.03 : 19.6

: 40,-80 : 1.49 2.02 : 0.20 i 14.69 : 1.68 : 4.66 = 0.06 : 28.4

; 40,-40 i 1.41 0.66 : 0.26 g 17.52 :  3.01 D6.98 1 0.17 i 24.0
© 40,0 i 0.87 1.12 i 0.27 i 19.77 + 3.34 f 8.04 : 0.07 i 29.2
: 40,40 § 0.20 3.19 f 0.05 g 24 .26 ; - ; - § - §.44.5
140,80 g 0.20 0.35 ; 0.08 ; 22.32 ¢ - - ; - i - le.s i

80,~80 : 4,46 1.87 + 0.55 ¢ 14.03 { 5.48 i 4.81 : 0.06 i 17.7
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considérablement autour de Vias je les laisserai de cb6té dans un
premier temps. Nous y reviendrons dans la suite de la discus-
sion.

Considérons par exemple le spectre de la position centrale
(figure 22), il est caractéristique d‘une partie des spectres
observés - ceux de la partie sud-ouest de W48 -. Les deux compo-
sants, V; et V,, sont bien visibles dans la raie (1,1) comme
dans la raie (2,2). D’abord voyons s’ il pourrait s’agir d’un
profil de self-absorption, dans le cas ot le coeur de la région,
optiquement épais, serait entouré d‘une couche plus froide qui
absorberait une partie de son émission. La quantité de rayonne-—
ment absorbé serait alors proportionnelle 3 1 épaisseur optique
de la couche extérieure; elle serait d’un rapport 1 & 0.28
( respectivement 0.22 ) entre la composante centrale et les
satellites intérieurs ( respectivement extérieurs ): La figure
22 montre que ce n'est pas le cas : les cing composants de 1la
raie (1,1) ont le méme profil; il ne peut donc pas s agir de
self-absorption. I1 ne peut pas nomn plus s’agir d absorption du
continuum car les positions des spectres présentant ce profil
double ne coincident pas avec la position de la source de radio-
continuum. L’explication 1la plus probable est que 1les deux
composants correspondent A& deux nuages moléculaires distincts
aux vitesses Vl et V2; je les noterail NMl et NM2 et les traite-
rai indépendamment.

En comparant les résultats des observations (tableau 8)
nous constatons que les raies du nuage NM; sont trés étroites,
de l’ordre de 1.3 km/s, alors que celles de NM; ont une largeur
supérieure 4 2 km/s. La seconde différence évidente entre les
deux nuages est le rapport des intensités des deux raies d’in-
version [ATZ(Z,Z)] / [ATZ(l,l)] est plus grand dans NM,
(~ 0.5 ) que dans NM; (~0.3 ). D’o0ld une premiére conclusion :
NM, est plus chaud que NMy.

La deuxiéme étape consiste 4 calculer les paramétres phy-
siques des deux nuages selon les méthodes exposées au chapitre
IT; 1les résultats sont ‘rassemblés dans le tableau l4. L’épais-

seur optique de la raie (l,l) varie entre 1l et 5, comme dans la
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plupart des nuages d’ammoniac le milieu n’est ni optiquement
mince ni optiquement épais. Le calcul de la température de
rotation et de la température cinétique qui en est déduite 2
partir de la courbe de la figure 8 confirme les résultats pres-
sentis en comparant les intensités des raies (l,1) et (2,2), NM,
est plus chaud que NM;. A 1'intérieur de chaque nuage la tempé-
‘rature cinétique est uniforme et vaut en moyenne :

(-TE-)Z ( 26 + 5 ) K dans NM,

( Tx )1 - (17 + 3 ) K dans NM,y

1.

I1 n‘en est pas de méme pour la température d'excitation
dont la distribution est représentée sur la figure 23. Les
isophotes font apparaftre les deux nuages, les plus Thautes
températures d‘excitation correspondant 4 la région de forte
émission continuum. La cartographie de la colonne—-densité (fi-
gure 24) renseigne mieux sur la quantité d ammoniac présente et
sur sa répartition. Le nuage NM; a une forme ovale avec le grand
axe parallédle 4 la direction Nord-Est/Sud-Ouest, sa dimension
est de 2.3°x 0.7". Le nuage NM, est plus étendu, ses contours
extérieurs sont & peu prés sphériques mais la partie centrale
plus dense a une forme allongée suivant un axe Nord-Sud et sa
taille ~wvaut environ 2.5°x 1.7’ . NM, est situé au nord de NMy,
décalé de presque 2°, et & environ 1’ & 1’ocuest du pic —conti-
nuum. La position du pic lui-mé&me correspond 4 un creux sur la
carte; en fait c’est la régionm ol se trouvent les spectres ayant
une composante a la vitesse V3. Ils n’ont pas été portés sur la
carte & cause de leur trop faible rapport signal/bruit qui ne
permettait pas de calculer la colonne-densité en ces points de

fagon cohérente.

Les courbes ( Vitesse, Position ) sont les mieux adaptées
pour décrire ce qui se passe dans une région ol la structure en
vitesse est complexe. La figure 25 présente quatre courbes
d”isophotes dans le systéme de coordonnées ( Vitesse, Déclinai-
son ) & quatre Ascensions Droites différentes, pour des offsets
de Ad = 40" ,0", =-40" et -80" i.e. quatre coupes de W48. Les

trois composants V;, V, et V5 apparaissent dans le plan AL=Q"
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(figure 25.b) alors que, & BAd= -40" et =-80", seuls V; et V,,

i.e. les nuages NM; et NM,, sont présents.

Récapitulons : NM; et NM, sont deux nuages moléculaires
distincts, au nord NM, plus chaud et plus étendu et, au sud, NM;
plus petit. Il existe de plus, sur le bord de NM;, quelques

molécules 4 plus grande vitesse.

c.Granulation et masse

* Masse

Maintenant que nous connaissons les colonne-densités des
nuages nous pouvons évaluer leur masse selon la méthode exposée
au paragraphe I1.6.
La masse obtenue en sommant sur les lobes
M= 1.3 1003, (—2 52, (Bp 2 [l lZ: < Nygs >

3.4 kpc 40" [NH, ] obes NH3

vaut, en premant ( [H,] / [NH5] ) = 0.2108

pour le nuage NM; : M; = 1.11 lO36 g~ 560 Mgy

pour le nuage NM, : M, = 3.96 103% g~ 2000 M/

Si 1’on suppose la distribution de masse surfacique gaussienne
et que l'on assimile le maximum de colonne-densité & < Nypg > =

8.5 1014 cp=2 pour NM; et & 16 1014 cn~? pour NM,

D 5] [Hz]
M o= 6.7 1013'('§TZ_Z;: 2.« =S )2, T < Ngg3 Pmax
La taille de NM; est : s, vV40"x140" = 1.27; il en résulte une
masse de : M; = 1.64 1036 g~ 820 My,
La taille de NM, est : Bg, »y80"x140" = 1.8"; il en résulte une

masse de : M, = 6.95 103% g~ 3500 M.

Etant donné 1'incertitude sur ces calculs nous pouvons
estimer les valeurs calculées par ces deux méthodes en bon
accord : le nuage NM; a une masse de quelques centaines de
masses solaires et NM; une masse de quelques milliers de masses
solaires. Ce sont des valeurs "classiques" pour des nuages
moléculaires associés 3 des régions Hy; et observés en NH3. En

effet les observations avec la molécule d ammoniac sont limitées
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aux régions les plus denses et les plus chaudes des nuages

moléculaires. Dans les partiés plus éloignées de la région Hyg

les conditions d’excitation de NH3 ne sont plus satisfaites.

Pour explorer l’ensemble du nuage moléculaire, dont la masse peut
atteindre 10° 2 109 masses solaires, 1l est nécessaire d’utili-

ser le monoxide de carbone qui est plus abondant et plus facile-

ment excité que 1 ammoniac.

Les estimations de masse 4 partir de la <colonne—densité
ont 1’avantage de ne faire intervenir aucune hypothése sur 1la
géométrie de la source. 11 est intéressant de les comparer i des
valeurs déduites de la densité volumique pour obtenir un critére
d’estimation de l'épaisseur du nuage.

La densité volumique, npp, est déduite de la température
d’excitation dans le cadre du modele 3 deux niveaux selon la
méthode exposée au paragraphe II.l. Rappelons que
e QU 0§ O D U A 12 -1
C,1(1,1) k Tex(l,l) Tx JU(TeX(l,l))

en gardant les notations du chapitre II.

Au  point maximun de la température d’excitation la densité
obtenue est sensiblement identique pour les nuages et vaut
4 -3
gy ~ 107 em

oléd op~2 pour NM; et

En ces points la colonne-densité wvaut 10,1 1

5.9 1014 cp™2 pour NM,, d‘od une estimation de 1'épaisseur du
nuage traverséde par la ligne de visée de

Ly

et L2

Il

0.62 pc pour NM;

0.34 pc pour NM,
Les dimensions des nuages dans un plan perpendiculaire 3 la
ligne de visée qui sont déduites de la cartographie de la figure
24 valent respectivement 2.3 pc x 0.7 pc et 2.5 pec x 1.7 pc pour
NM; et NM,. Comme elles sont du méme ordre de grandeur elles
laissent supposer des nuages de forme ellipsoidale.

En les assimilant 4 des sphéres de rayon moyen de 1 pc et
1.1 pec, calculons leur masse & partir de leur densité volumi-

que
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M n R
— = 4.36 103 (—H2—).¢ )3
Mg 107 cm 1 pc
soit une masse : My = 4.6 103 Mg pour NM;
et My = 7.2 103 Mg pour NM,

La wvaleur de M; est supérieure d‘un facteur S 10 aux masses
calculées 4 partir de la colonne—densité dans les mémes condi-
tions i.e. en supposant le facteur de remplissage 7¢ dgal a 1.
Bien que ces calculs, trop incertains,ne puissent fournir qu’une
estimation des grandeurs, un facteur 10 n’est pas mnégligeable;
il provient, au moins en partie, d’une surestimation de 1’épais-
seur de NM,. Celui-ci est probablement beaucoup plus étendu dans
le plan perpendiculaire & la ligne de visée que parallélement i
celle=-ci.

La masse de NM,, par contre, est supérieure d’un facteur 2-3 aux
valeurs <calculées précédemment, ce qui est dans la marge d’in-
certitude. I1 en ressort que le nuage NMZ a effectivement wune
forme ellipsoidale dont les dimensions sont environ de : 2.5 pc

x 1.7 pc x 0.3 pec.

* Granulation

Connaftre la densité volumique d“un nuage, ou du moins une
valeur approchée, est non seulement intéressant pour estimer ses
dimensions mais cela permet de plus de calculer la masse
Jeans correspondant aux conditions physiques du milieu.
Rappelons que la masse de Jeans, ou masse critique, Mj,
indique la plus grande quantité de matiére gravitationnellement
stable dans un milieu de densité et de température données. Elle
se déduit du théoréme du viriel ( moyenne de 1’énergie cinétique

= moyenne de l’énergie gravitationnelle ) :

G.Mj
J
En choisissant un volume sphérique de rayon R; - le rayon de

Jeans - :

P = 3
MJ - 3 ° RJ . nHZ . mH2

de
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(1)
l n
2 10° Ha
10 . 1] (cm—i-)
Figure 26 : En trait continu est représentée la masse, MC/MQ, d une
sphére de rayon R = 0.1 pc (courbe 1), R = 0.5 pec (courbe 3), at

R = 1 pc (courbe 5); =2an pointillé est représentée la masse de Jeans,

MJ/M@, d’un milieu dont la température cinétique Ty = 10 K (courbe 2),
= 20 K (courbe 4) et Ty = 30 K (courbe 6) en fonection de 1a

Tx
densité.
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3 2 3kT
d’od M, = (j;;) ! G wsK 173 22
© My e myY
3 kT
et er . K
mHl 4H.G.HHZ
M T n -
soit : — = 1.12 (__jL_)3/2.(___Z_E2:§_) 1/2
Mg 20 K 107 cm

A titre de comparaison la masse d’ un nuage sphérique de rayon R
% g q y

et de densité nygoy vaut

M R n
C = 4.36 103 (——) . (—pii—r)
Mg 1 pe 107 cm

La wvariation des masses My et M. en fonction de la densité est
représentée sur la figure 26. Il en ressort que dans un nuage

=3 seuls

moléculaire chaud od la densité est de 1l’ordre de 10% cm
sont gravitationnellement stables des volumes dont la taille ne
dépasse pas quelques dixiédmes de parsec.

Dans 1le cas des deux nuages moléculaires de la région de
W48 la densité vaut 10% en”™3 et 1la température cinétique vaut
18 K et 26 K. Les masses de Jeans correspondantes sont de

( M )1 = 0.9 Mg pour NM,

( M )2 = 1.6 Mg pour NM,

Les rayons de Jeans associés valent respectivement 0.06 pec et
0.07 pc.

Notons que la densité volumique dépend du facteur de
remplissage et que les valeurs utilisées, calculées pour un
facteur M, égal A4 1 sont des limites inférieures. Cependant
comme les masses et rayons de Jeans dépendent en 1 /J_ng’de la
densité, 1l’erreur commise en négligeant la granulation ne se

répercute que faiblement sur My et Rj.

En cas de granulation on peut raisonnablement assimiler
les globules & des sphéres de masse My et de rayon Rj; et en
déduire 1le nombre n, minimun de grappes par lobe d’antenne pour
un facteur de remplissage ¢ = (qf)min (cf tableau 14). Lors-

qu’il y a plusieurs globules par lobe on peut définir Mg par



Tableau 15 : Récapitulation des données

sur les nuages moléculaires

: Nuage NM; ; Nuage NM, :

§ Vitesse d’ensemble g 40.1 km/s ; 42.6 km/s
§ Largeur des raies § 1.3 km/s ; > 2 km/s ;
§ Température cinétique f 18 X ; 26 K §
§ Etendue i 2.3 pec x 0.7 pec ; 2.5 pe x 1.7 pe ;
Epaisseur : ~ 0.1 pe g ~ 0.3 pc i
Masse > 500 M, > 1000 Mg

Granulation : trés probable : trés probable :

- . ——— G — D - T — — —— 0 WS W TS N W D M e A — — —— - —— T - - ——— - o=
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qf = nc'( sc/ 8b )2

od Oc et 64 sont la taille d’un globule et celle du lobe; d’ou

D.§
b2
Ry

od D est la distance de la source

n, = qf . (

Le facteur minimum de remplissage vaut environ 0.l pour le nuage
NM; et 0.2 pour le nuage NM;. Il en résulte qu’'un lobe d’antenne
contient 12 grappes dans NM, et 18 grappes dans NM, .

En multipliant n, par la masse d’une grappe M; et par le
nombre de lobes sur lesquels s’étend la source on obtient wune
estimation de la masse du nuage. Soit :

My ~ 110 My pour NMy
et My v 860 Mg pour NM,

Ces valeurs sont 4 considérer comme les limites inférieures des
masses des nuages et, dans cette mesure, confirment les résul-
tats obtenus 4 partir de la colonne-densité; 4 savoir que la
masse de NM; vaut plusieurs centaines de masses solaires et

celle de NM, quelques milliers de masses solaires.

d.Récapitulation sur les objets observés dans W48

Par les observations de la molécule d ammoniac nous avons
découvert dans la région de W48 deux nuages moléculaires dont
les caractéristiques sont rassemblées dans le tableau 15, La
question maintenant se pose de savoir si la présence de ces deux
nuages ad proximité 1°un de 1'autre est fortuite ou bien si ils
sont en contact physique. Différents points tendent & prouver
qu’il n’y a pas d’interaction entre eux :

- d"abord 1la différence de température entre eux, de plus de
8 K, montre que les conditions physiques sont différentes dans
les deux nuages

- ensuite 1'&troitesse des raies dans NM; n’est pas compatible
avec une grande turbulence & 1 intérieur du nuage comme ce
serait le <cas si NM; et NM, étaient en collision 1'un avec
1’autre

- enfin il n’y a de gradient de vitesse systématique dans

aucun des deux nuages, NM, et NM, sont bien séparés sur les
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cartes ( Vitesse, Déclinaison ) de la figure 25. Or si 1ils
édtaient en interaction on trouverait & leur interface des
molécules 3 des vitesses intermédiaires.

I1 semble donc bien que la proximité de NM; et NM; soit

une simple coincidence.

I1 reste a expliquer la présence de molécules A& plus
grande vitesse ( Vg Y; elles se situent & 1’est de NM, , a 1la
position du continuum. Il pourrait s’agir des restes d’un troi-
siéme nuage moléculaire, NMj, qui serait entré en collision avec
NM,. L%énergie de la collision aurait initié le processus de
formation d’étoile et serait a4 l’origine de la région Hrip -

I1 est possible d’estimer la masse de ces molécules & plus
grande vitesse 4 partir de leur colonne-densité. Comme elles
occupent 4 peu prés 2 lobes d’antenne et que leur colonne-

10l4 2

densité vaut environ cm” leur masse M w~ 5.2 1034 g

26 Mg. On peut alors estimer leur énergie de collision avec le

nuage NM,, E 1/2 Mo( Vg + Vy ).( Vg = ¥y ), & :w3 1030 g

colli,~
et la comparer & 1l énergie gravitationnelle de NMy. En assimi-

lant le nuage & une sphére de rayon R = 1.1 pec, son énergie,
Egravi, = 3/5 ( G.M2 / R ), wvautwl.9 1040 J. L’&nergie de 1a
collision =- éventuelle - représente donc 10%Z de 1’énergie gra-

vitationnelle du nuage NM,; ce qui parafit ©bien faible pour
provoquer dans NM, une instabilité gravitationnelle et initier
un processus de formation d’étoile.
D’autre part, s’1il s’agissait d’une collision de deux nuages, la
partie non perturbée de NM3 devrait &tre détectable; or les
observations n’ont montré aucun autre spectre ayant une compo-
sante 4 une vitesse supérieure ou égale & V3 et d’intensité non
négligeable.
L' hypothése d’un troisidme nuage moléculaire doit &tre rejetée.
Si il n’existe pas de nuage NMy, <c’est que ces molécules
appartenaient & NM,, 1la différence de vitesse de quelques km/s
peut provenir d’une accélération. Ces molécules & la vitesse Vj
seraient éjectées du nuage moléculaire NM,; ce qui nous raméne

au modéle du Dbouchon de champagne, c¢’est & dire & un stade
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. . ) ‘ K 4 -3
Region H,; ‘ ng, ~ 107 cm
(bouchaon de ] 2
" champagne) \ -
‘ 0.1 pc
Nuage NM,
T, = 26.2 K
K 4 -3
Ny ™ 107 cm
2
Figure 28 : La région de W48 telle qu’elle apparalt dans un plan

parallédle & la ligne de visée. La distance séparant le nuage NM, de

NMl est arbitraire.



Iv.21

avancé de la formation d’une étoile chaude et massive.

En effet 1l hypothése du bouchon de champagne avancée au
chapitre IV.2 semble confirmée par les nouvelles informations
dont nous disposons maintenant.

La carte récapitulative de la figure 27 montre les posi-
tions relatives des trois objets intéressants :

la source radio liéde & la source infra-rouge
le maser OH

le maximum d’émission NH4

* La région Hyy est située sur un bord du nuage moléculaire NM,,

elle est en expansion, comme le montre 1 analyse des <vitesses
des raies de recombinaison, et le front de choc qu’elle a initié
a atteint, d’un cdté, le bord du nuage et formé un bouchon de
champagne. De la matiére ionisée est éjectée ainsi qu’une partie
du nuage placentaire ( les molécules 3a la vitesse Vg Y dans 1le
milieu interstellaire diffus. Deux critéres montrent que le
phénoméne du bouchon de champagne se situe sur 1l’arriére =~ par
rapport & l’observateur -~ du nuage NM, : premiérement le fait
que la vitesse des molécules éjectées, Vi, comme la vitesse des
raies de recombinaison est supérieure 3 la vitesse, Vs, du nuage
moléculaire; deuxiémement le fait que W48 ne soit pas visible
sur les plaques photographiques du POSS.

Dans un plan paralléle &4 la ligne de visée 1la région
apparaft ainsi que le montre la figure 28. La position du nuage
NM; a été choisie de fagon arbitraire; le fait qu’il ne semble
pas perturbé par le processus de formation d‘é&toile laisse
penser qu’il se situe en avant de NHZ.

En suivant le modéle de formation d’étoile exposé au
paragraphe IV.2, étant donné que l’expansion de la région Hyp se
situe dans la phase finale de la formation de 1°étoile, on peut

estimer a4 quelques 10° ans 178ge de W48,

* Les masers OH par contre apparaissent 34 un stade moins avancé.

Ils se forment dans le cocon dense de poussiédres et de gaz qui
limite 1’effondrement de 1l°enveloppe interne (cf figure 18) et

les conditions physiques favorables 4 1'émission maser dispa-
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raissent lorsque la région Hyy s’étend. Il s’agit donec & 1la
position du maser OH d’un second site de formation d’étoile

moins évolué.

* Reste enfin le maximum d’émission NH3, 1l n'est associé avec

aucun objet apparent caractéristique d’un site de formation
d’étoile tel que maser ou composant IR compact. Il est situé a
environ 30 secondes d’arc i.e. 0.5 pc de la région maser. Se-
rait-il possible que l’instabilité gravitationnelle qui est &
l’origine des deux sites plus évoluéds ait laissé non perturbée
la partie la plus dense du nuage ? Il est plus vraissemblable
que nous ayons ici également un site de formation d’étoile, plus
jeune que les précédents, peut—-&tre au début de la phase d’ac-
crétion, dont 1’émission infra-rouge n’est pas encore détecta-
ble.

La région de W48 est donc le siége de formation d’un
groupe d’étoiles dont 1‘évolution est différemment avancée. Les
objets les plus évolués se situent prés du bord du nuage et les

objets les plus jeunes vers le centre du nuage.
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V.Les anomalies hyperfines

Dans 1le chapitre précédent nous venons de passer en revue
les différents éléments de W48 pour obtenir une vue d’ensemble
de la région. Revenons maintenant aux spectres individuels de 1la
raie d’inversion NH5(1,1) ; 1la figure 29 montre un échantillon
de ces spectres choisis le long de la diagonale orientée du Sud-
st au Nord-Ouest traversant la zone cartographiée (cf figure
2l.a). Il est remarquable que le profil de ces raies n’est pas
symétrique : les deux satellites externes comme les deux satel-
lites 1intermes ne sont pas identiques entre eux. Cette as-
symétrie se retrouve d’ailleurs dans la plupart des spectres du
nuage NM,; par contre seuls quelques spectres du nuage NM,

présentent un profil dissymétrique.

l.Explication et calculs théoriques

Cette assymétrie, dénommée anomalies hyperfines, a &té
étudiée par Matsakis et al. (1977) et Guilloteau (1984). Un
travail récent de J. Stutzki (1984) montre qu’elle est asez
répandue : sur 23 sources ol de 1“ammoniac a été observé, 13
présentent des spectres & profil assymétrique.

Le profil typique d’une raie d’inversion NH3(1,1) avec des
anomalies hyperfines est montré par la figure 30 - c’est le
spectre obtenu au maximum d’émission, A& la position d’offsets
A<i=—40",155=80" -. Le satellite externe 4 grande vitesse (Hext)

est beaucoup plus intense que le satellite externe A& petite

vitesse (L et le satellite interne & grande vitesse (H

ext)’ _ int)
est moins important que le satellite internme 3 petite vitesse

(L,

int)+ Ces écarts sont dds d une déviation des populations des

sous-niveaux du doublet (1,1) par rapport & leurs valeurs A
17équilibre thermodynamique. Ils peuvent s’expliquer par des
recouvrements des composantes hyperfines de la transition infra-
rouge (A J=1, AK=0 ) du doublet (2,1) vers le doublet (1,1).

La structure hyperfine de cette raie est donnée par la

figure 37. Les deux groupes de composantes reliant, d‘une part
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le niveau inférieur du doublet (2,1) au niveau supérieur du
doublet (1,1) - les raies 1 & 6 - et, d’autre part, le niveau
supérieur de (2,1) au niveau inférieur de (1,1) - les raies 7 2
12 - ont un comportement similaire. Considérons par exemple le
premier groupe : 1“écart entre les composantes externes est de
w0.6 km/s. Lorsque la largeur des raies est assez importante
pour que toutes les composantes se recouvrent, tous les photons
infra-rouge sont également pidgés par capture radiative et les
six raies tendent & saturer. Les échanges entre les niveaux sont
alors trop nombreux pour que leur population puisse dévier de
1équilibre thefmodynamique. Par contre, lorsque ia largeur des
raies est inférieure ou égale 3 0.5 km/s, le recouvrement,
toujours important entre les raies 2, 3, 4 et 5, touche moins
fortement les raies 1 et 6. L intensité de ces dernidres augmen-
te, mais, comme elles sont moins soumises aux captures radia-
tives,\ elles n’atteignent pas la saturation et ne redépeuplent
pas les niveaux F;=1 et F;=0 de (1,1). Le bilan est :

- un surpeuplement relatif des niveaux F; = 0 par l’effet des
composantes 6 et 12 qui explique 1l ’intensité relative anormale-

ment é&levée du satellite externe H

ext
- un surpeuplement des niveaux F, = 1l par rapport aux niveaux
F; = 2 dd & l’affaiblissement de la composante 4 au profit des

composantes 3 et surtout 1, Ceci explique la dissymétrie entre

les satellites internes et la prépondérance de Lige (Fy=1 -=>
Pour vérifier ce modéle Guilloteau (1984) a résolu

numériquement sur ordinateur les équations d’équilibre statisti-
que en utilisant le formalisme des probabilités d’échappement
que nous avons vu dans le paragraphe II1.2. Le programme de
calcul adopte les mémes hypothédses simplificatrices & savoir un
nuage sphérique et uniforme avec une redistribution compléte des
fréquences; ce qui permet d’utiliser une expression simple de
l’intensité moyenne du rayonnement émis par une raie i au centre

du nuage :

Les résultats obtenus, en ce qui concerne 1l ’intensité des compo-



Tableau 16 : Résultats théoriques

Intensités des cing composantes (C, L L

ext? int> Hine>
Hext) calculées avec les paramétres suivants
_ 14 =2
NNHS = 2.5 10 cm
(A vp)iner = 0+4 km/s
ny2 ¢ Lext Lext/C Lint LJ‘.nt/C
(cn™2) () (K) (K)
8.5 103 4.84 2.04 0.42 2.82 0.58
2.7 10% 8.16 2.76 0.34 4.0 0.50
8.5 10% 10.9 3.18 0.29 4.76 0.44
2.7 107 12.3 3.35 0.27 5.07 0.41
8.5 10° 12.8 3.37 0.26 5.11 0.40
obs. 4.11 1.26 0.31 1.98 0.48
Hint Hine/C Hoxe Hoxe/C 2
(K) (X)
2.67 0.55 2.48 0.51
3.64 0.45 3.68 0.45
4,23 0.39 4.48 0.41
4.48 0.36 4.81 0.39
4.51 0.35 4.84 0.38

O s e o - - . — - R —" D — - — - D . — —— ) — — — — - O — -



santes de la raie (1,1), sont rassemblés dans le tableau 16. Les
calculs ont été effectués en prenant en compte les cing premiers
niveaux du para-NHg - i.e. les doublets (1,1), (2;2),' (2,1),
(3,2) et (3,1) - et pour une valeur de la colonne-densité de NH3
de 2.5 10l4 cm_3, une température cinétique du nuage de 25 K et
des 1largeurs intrinséques de raies de 0.4 km/s, 1la densité du
nuage, npy,, variant de 8.5 103 2 8.5 10° cm™3.

Comme le montre le tableau 16, les valeurs calculées sont
en parfait accord avec les prévisions du mod@le : 1les anomalies
hyperfines de la raie d“inversion NH4(1,1) sont dfies & un recou-
vrement partiel des composantes hyperfines de la transition
(2,1) =-=-> (1,1) et apparaissent dans un milieu ot la largeur

intrinséque des raies est inférieure & 0.6 km/s.

2.Conséquences

La plupart des profils de NH3(1,1) observés dans NM,
présentent des anomalies hyperfines similaires & celles du spec-—
tre de la figure 30. Cependant les largeurs de raies mesurées
dans le nuage sont supérieures ou égales & 2 km/s alors que 1la
théorie implique des largeurs de raies de 1l’ordre de 0.5 km/s.

Dans le chapitre IV.3.b. nous avons vu que la température
cinétique de NM, est de 26 K, & cette valeur <correspond wune
largeur thermique des raies de 0.2 km/s. Cependant la réparti-
tion d’ammoniac n’est pas uniforme; le nuage est trés probable-
ment formé de plusieurs grappes denses, & raison d’une dizaine
de grappes par lobe d’antenne et les raies observées sont le
résultat de la superposition des raies émises dans chaque glo-
bule.

Considérons maintenant une grappe du nuage NM2 . les mouve=—

ments thermiques des molécules y provoquent des raies larges de
quelques diziédmes de km/s et les conditions sont favorables a la
formation de raies (1,1) présentant des anomalies hyperfines. Si
quelques turbulences & l’intérieur du nuage engendrent des mou-

vements relatifs entre les globules, les raies formées dans



chaque grappe auront des vitesses centrales légérement différen-
tes. Le profil mesuré, résultant de 1’émission des globules
compris dans un lobe d’antenne, aura alors effectivement quel-
ques km/s de largeur tout en présentant les anomalies'hyperfines
qui se forment dans chaque grappe. Cela correspond aux observa-
tions faites dans W48. De plus la valeur de n, - le nombre de
grappes par lobe - de 18 pour NM,, calculé au paragraphe 3.c,
est compatible avec wune largeur de 2.5 km/s pour le profil
résultant observé.

Les caractéristiques de la raie (1,1) & la position du
maximun d’émission NH5 ont été reportées dans le tableau 16,
Elles sont intermédiaires entre les valeurs théoriques calculées

-3

3 une densité gy = 2.7 104 cm et ny, = 8.5 104 ecn™3. 11 en

résulte que, d’aprés ce modéle, la densité & 1’intérieur d’une
-3

grappe est proche de 5 104 cm L’estimation de la densité du

nuage & partir de la température d’excitation, et en négligeant
la granulation, avait donné une valeur de sensiblement 104 cn”3,
Une densité de 5 10% cm™3 correspond, selon le modéle 4 deux
niveaux, A4 uﬁe température d’excitation de 15.9 K pour wune
température cinétique de 25 K (cf figure 9). En comparant cette
valeur de Toyx 8ux valeurs obtenues en négligeant la granulation,
soit T,, w8 K (cf tableau 14), on obtient un facteur de remplis-
sage qpm 0.5. Cette valeur est bon accord avec les résultats du
chapitre IV ol le facteur de remplissage minimum, correspondant
32 la thermalisation des doublets d’inversion métastables, cal-
culé pour le nuage NM,, variait autour de 0.2. Il en régsulte que

=3 et un facteur de

le nuage NM, a une densité de Nyon 5 104 cm
remplissage du lobe d’antenne de ~ 50%.

Le fait que les profils des spectres issus de NM, soient,
dans 1”ensemble, & peu prés symétriques peut s’expliquer par 1la
plus faible température cinétique de ce nuage. Dans un milieu
trop froid pour peupler de fagon notable le niveau (2,1), 1la
transition (2,1) =-=-> (1,1) ne sera pas assez intense pour faire
dévier les populations des sous—-niveaux de (1,1) de leurs va-

leurs A& 1'ETL. En effet, reprenons le schéma des 3 premiers

niveaux du para-NH5y que nous avons vu dans le paragraphe II.1



c = (2,1)

A collisions

dmission
spontanée
b = (2,2)

collisions

N a = (1,1)

L’intensité de 1la transition radiative de (2,1) wvers (1,1)
dépend de l’efficacité des collisions excitatives qui peuplent
le niveau (2,1) c’est & dire des taux de collisions Cpo et Cgos
la contribution des autres niveaux étant nééligeable.

Les valeurs de ces taux, calculés par S. Green, sont

Te (K) 15 30
Cpe (s™liem™) ¢ 1.5 10711 2.7 10711
Coe (s7licn™) 7.0 10713 5.4 10712

- — — —————— —— o ——— —— i ———— — ——— —— " —— ———— D s D T VoS Tt " | D T o

Le rapport des taux de collisions entre 15K et 30 X vaut ~ 1.8
pour Cy. et mw7.7 pour Choo+ Les collisions excitatives qui peu-
plent le niveau (2,1) sont done 2 a 8 fois moins efficaces & 15
K qu’a 30 K. Ceci explique la différence entre NM,, od Ty ~26 K,
et NM; ol Ty ~18 K.

Notons enfin que l’exploitation des résultats observation-
nels et le calcul des paramédtres physiques exposés au‘ chapitre
I1 reposent sur 1l ’hypothé&se que les niveaux sont en équilibre
thermodynamique. Dans quelle mesure des déviations par rapport a
cet équilibre, du moins pour les sous-niveaux de (1l,1), se
répercutent~elles sur les résultats obtenus? Une comparaison
entre les vrésultats du programme de calcul de transfert de
rayonnement et les résultats déduits de profils symétriques

montre que



* 1‘épaisseur optique, telle qu’elle est calculéde de fagon
classique (& 1°ETL), est sur—estimée d’envi;on un facteur 2

* les températures d’excitation, par contre, des composantes
centrales de (1,1) et (2,2) ne sont pas modifiées.

La présence d’anomalies hyperfines ne remet donc pas en
question les résultats obtenus au chapitre III.3., é&tant donné
les incertitudes de mesures. Simplement le fait que les anoma-
lies hyperfines soient plus répandues dans le nuage NM, que dans
NM; provoque une surestimation de 1’épaisseur optique de NM, par
rapport & celle de NM;. L'opacité réelle de NM, est probablement

proche de 1, celle de NM; avoisinant 2.



Conclusion

Nous avons abordé dans ce travail quelques aspects de
1’étude du milieu interstellaire en recherchant des raies, du
domaine centimétrique, de la molécule d’ammoniac dans un nuage

moléculaire chaud.

, Nous avons vu combien il est nécessaire, tout d’a-
bord, de <connaitre la structure de la molécule choisie pour
l’investigation de la source galactique, et donc combien 1la
précision des mesures faites en laboratoire de spectroscopie est

utile & l’astrophysicien.

Nous avons pu apprécier également les performances
techniques d’un radio-téléscope tel que celui d’Effelsberg qui
est particuliédrement bien adapté & la recherche détaillée de 1la
structure interne d’une source galactique. Il est tout & fait
complémentaire de plus petits téléscopes, du domaine mil-
limétrique, tel que celui de Bordeaux ou le tout nouveau
téléscope de 3 m de l'université de Cologne, qui, eux, sont

particuliérement efficaces pour étudier des objets étendus.

Ce que nous avons également constaté au cours de
cette étude est la grande incertitude sur les résultats obtenus.
Elle est en partie d’origine instrumentale étant donné qu’il est
impossible d’éliminer compldtement le bruit du signal mesuré.
Mais 1l y a également une incertitude fondamentale dde au fait
que tous les calculs présentés ici sont basés sur des modédles
théoriques . Pour tester leur validité des confrontations avec

de nombreuses observations sont encore nécessaires.
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Annexe A

Distance cinématique

Les observations de spectroscopie permettent de déterminer
la vitesse radiale d’une source (par le déplacement Doppler) et,
34 condition de connaitre la distribution de vitesse dans mnotre
galaxie, d’en déduire sa distance. La distance ainsi déterminée
est la distance cinématique de la source.

La structure de la galaxie est 3 peu prés connue =~ grice A
la raie de 1”’atome d’hydrogéne & 21 c¢m -. La distribution de
masse n’est pas homogéne, la matidre étant fortement concentrée
dans les bras spiraux, mais a approximativement wune symétrie
radiale (la figure 32, empruntée 3 Georgelin et Georgelin (1975)
montre une vue du plan galactique avec les bras spiraux). La
vitesse radiale augmente avec la distance au centre : la figure
33 (Blaauw and Schmidt,1965) donne la courbe de rotation galac-

tique résultant du modé&le de Schmidt.
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Fie. .33 Galactic rotation curve'for a mass model in which the mass density, pis given k?) p= .\‘)_\.() R
~0.02489 R for R<R,. and p=14392R™* for R>R,. Here the mass density is in wmts of .\«.ﬂur
misses per cubic parsec, and R s the distanee from the aalactic center in parsees. Near the Sun.

R=R,=10 kiloparsees and p=0.145 solur masses per cubic parsee. (After Scrnun T, 1963 by pei-
misston of the University of Chicugo Press)

Pla%ons-nous dans le repére fixe du plan galactique ayant son
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origine au soleil, Sxyz, représenté sur la figure 34.

Le vecteur de rotation angulaire w (R) est paralldle A Sz.
— comedy,  ——
La vitesse linéaire d’un objet 0 est : Vo = v ~ R par rapport A

Sxyz et, par rapport 3 un repdre 1ié & la terre, sa vitesse
— e —py, ol
relative est : V = [ w (R) - w (RO) 1 A~ R

)
et la vitesse radiale V, est la projection de V sur la ligne de

visée
— et —
V. = [ ( w (R) - w (RO) ) AR 1] . u
Ve =l ua(w (R -~w(Rg) )] . R
F =l w(R) - w (Rg) |+.R.sinB.cosp
O est 1l’angle entre T et ?(R) : B=T/2 + b et sin® = cosb

D
et P est 1’angle entre R et la perpendiculaire au plan (—?,5*)

Dans 1l’expression de Ve 1'anglely intervient seulement par
son cosinus; donc pour une méme valeur de Ve, deux directions de
;‘ sont possibles selon que /M soit positif ou négatif. Elles
correspondent A deux positions de 1l’objet O, en-dega (courte
distance) et au~deld (grande distance) de T, le point d’ol part
la perpendiculaire 3 la ligne de visée,??, passant par le centre
galactique, CG. L’ambiguité ne peut &tre levée par les calculs,
il faut faire appel 3 d’autres critédres.

Pour des objets peu éloignés du soleil, tels que : D ¢<Rg
RwRy et pM=T/2 -1

Alors Ve = Rge| w (R) - w (RO) .sinl.cosb

‘Vr = ~2A.( R - Ry Y.sinl.cosb
en notant : A = —1/2.RO.(dw/dR)RO
et en assimilant | w (R) - w (RO) | a (dw/dR)Ro

* Cas o b = 0% et |1| < 902

R*= Ry + D? - 2Ry.D.cosl
Pour des objets peu éloignés R~ R(;'x - 2Ry.D.cosl
2 2

Alors Vrcv 2A.D.cosl,8inl = A.,D.sin2l



* Cas ol b # 0% et |1] < 9082

z est la distance au plan galactique de l’objet 0
Notons D’ la projection de D sur ce plan

et R’ la projection de R
z = D.sinb : D’ = D.cosbh

0
R’ RS + D’% = 2Re.D’.cosl

2
R + Dz.cosbz - 2R.D.cosb.cosl

D .sinb* + R’ * = R: + D° - 2R.D.cosb.cosl

R Z=
D’ou Vo~ A.D.sin2l.cosb

Les grandeurs solaires valent
RO =10 kpC
A =15 (km/s)/kpc
V(Rg) = Rg. |w (Rp)| = 250 km/s
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MIQNT S C L'E S5

Radio-astronomie centimétrique
Milieu interstellaire

Nuage moléculaire

Région de formation d'étoiles
Ammoniac interstellaire.

RESUME

La connaissance de la structure de l'ammoniac permet
d'utiliser les raies d'inversion de la molécule comme moyen

d'investigation du milieu interstellaire.

En particulier les principaux parametres d'un nuage
moléculaire chaud se déduisent de l'observation des raies
d'inversion des niveaux métastables (1,1) et (2,2) a 23.69 GHz
et 23.72 GHz.

Dans la source galactique W 48, par exemple, une carto-
graphie avec l'antenne de 100 m du radio-télescope d'Effelsberg
(R.F.A.) a permis de découvrir deux nuages moléculaires et d'en
donner les principales caractéristiques : température, densité,
dimensions, masse. L'un d'eux est le sidge de la formation d'un

groupe d'étoiles de type 0.B.

Les anomalies dans les spectres de la raie NHj (1,1) gui
apparaissent dans ces mesures a haute résolution permettent
une analyse plus détaillée des conditions physiques régnant

dans la source.




