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Résumé

Cette these présente I’étude de 'environnement de deux microquasars et d’un soft gamma-
ray repeater (SGR), principalement & partir d’images infrarouges (IR) entre 4 et 18 microns
prises avec la caméra ISOCAM a bord du satellite ISO, et en comparant les résultats a ceux des
autres longueurs d’onde de la radio aux X.

L’étude du microquasar GRS19154105 révele ’émission thermique en IR moyen de pous-
sieres entourant le systeme et probablement chauffées par son activité. L’observation multi-
longueurs d’onde de deux contreparties possibles des interactions des éjections relativistes de
cette binaire X avec le milieu environnant, situées a plus de 50 parsecs, ne permet pas de
conclure sur la réalité de ces interactions.

Le microquasar SS433 a aussi été observé spectroscopiquement entre 2 et 12 microns et

en mode photométrique dans I'IR lointain par un autre instrument d’ISO (PHOT). Les spectres
et I'estimation de perte de masse impliquent une forte probabilité pour que I’étoile non effondrée
de la binaire X, dont la nature n’a jamais été déterminée avec précision, soit une Wolf-Rayet.
La matiere éjectée par cette étoile s’échappe de la binaire et forme probablement de la poussiere
entourant le systéme et émettant dans IR lointain.
La nébuleuse W50 entourant SS433 et déformée sous 'action de ses jets relativistes a été en
partie cartographiée a 15 microns. Le lobe oriental ne révele pas d’émission particuliere. Le lobe
occidental montre des points chauds IR, correspondant en partie aux émissions radio et coin-
cidant avec des nuages moléculaires, situés sur le trajet apparent du jet relativiste X, tracant
éventuellement son interaction avec le milieu plus dense de ce lobe.

Prés de SGR1806-20 les images de I'IR proche et moyen ne montrent pas de trace de
I’activité a haute énergie de celui-ci, mais révelent la présence d’un amas d’étoiles jeunes encore
enfouies dans leur nuage de naissance, qui pourrait étre aussi le lieu d’origine du SGR, et donc
éventuellement une clé expliquant ses propriétés particulieres.
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Abstract

Environment of Microquasars
and other high energy sources in our Galaxy.

This thesis presents the study of the environment of two microquasars and one soft
gamma-ray repeater (SGR), mainly based on infrared (IR) images taken with ISOCAM, the
camera on board of the ISO satellite, between 4 to 18 micron. The results are compared to other
wavelengths ones, from radio to X-ray.

GRS19154+105’s study reveals mid-IR thermal emission from dust surrounding the micro-
quasar, and probably heated by its activity. The multi-wavelength observation of two possible
counterpart of this X-ray binary relativistic jet interactions with the surrounding medium, si-
tuated at more than 10 parsec from the source, are inconclusive.

SS433 has also been observed with PHOT, another instrument on board of ISO, spectro-

scopically at 2-12 micron and in far IR photometry. Spectra and mass-loss estimate imply the
visible companion of this microquasar, the nature of which has never been precisely determined,
to be likely a Wolf-Rayet star. The mass ejected by this star escapes from the X-ray binary to
form probably dust surrounding the system and emitting in far IR.
W50, the radio nebula surrounding SS433 and elongated under its relativistic jet action has
been partly mapped at 15 micron. No particular emission was found in the eastern lobe. In the
western lobe, IR hot-spots, partly corresponding to radio emission and coincident with molecular
clouds, lie in the apparent X-ray relativistic jet course, and they possibly trace its interactions
with the denser medium of this lobe.

Near and mid-IR images of SGR1806-20 do not show any evidence of its high energy
activity, but they reveal a young star cluster still enshrouded in their birth cloud, which could
also be the original place of the SGR, and then possibly be a key for the understanding of its
particular properties.
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Chapitre 1

Introduction

L’univers comporte une multitude d’objets a priori tres divers, mais qui parfois possedent
de trés grandes similitudes car régis par les mémes lois de la physique. Parmi ces objets, il existe
des sources dites “compactes” car résultant de I’effondrement de la matiere sur elle-méme, jusqu’a
des densités énormes pour les objets galactiques. La physique qui les régit est particuliere a cause
des importants champs gravitationnels induits par cet état. De plus, ce sont souvent des sources
émettrices de rayonnement a haute énergie, que ce soit par leurs propriétés intrinseques, ou par
interaction avec leur environnement, en particulier I’effondrement gravitationnel de matiere par
accrétion ou 1’éjection de particules relativistes. L’observation de ces sources permet donc de
vérifier les prédictions de la physique fondamentale les concernant, ou d’élaborer de nouvelles
théories pour expliquer les phénomenes observés. Ceux-ci se déroulent sur des échelles de distance
et de temps extrémement différentes en ordre de grandeur, et s’ils sont parfois remarquables dans
le domaine des hautes énergies, les compléments d’information apportés par les observations
dans les autres domaines de longueurs d’onde sont aussi essentiels a la compréhension de leurs
mécanismes.

Les sources compactes de haute énergie de notre Galaxie sont de natures diverses, et ’on
peut par exemple les classer en deux catégories: celles qui sont isolées et celles qui appartiennent
a des systémes binaires. Parmi les objets compacts isolés, les trous noirs n’ont pas encore été
détectés, et les étoiles a neutrons le sont grace a leurs émissions provoquées par leur tres fort
champ magnétique ou dans certains cas par leur déplacement rapide dans le milieu interstellaire.
Les “Soft Gamma-ray Repeaters” (SGRs) forment un petit groupe particulier de ces étoiles a
neutrons isolées, a cause de leurs émissions répétitives et aléatoires de sursauts observés dans les
domaines v et X. Les sources compactes appartenant a un systéme binaire dont le compagnon
est une étoile non effondrée émettent des rayons X provoqués par les interactions entre I’étoile
compagnon et I'objet compact. Celles-ci consistent en un transfert de matiere de I’étoile dite
normale a ’objet compact, qui accréte cette matiere via un disque d’accrétion plus ou moins
grand et plus ou moins épais selon les conditions du transfert. Celui-ci peut se faire via un
débordement du lobe de Roche de ’étoile compagnon, ou par un vent de matiere éjectée par
ce compagnon. Les systémes binaires émettant en X se divisent en de nombreuses catégories,
par exemple selon le type de 'objet compact, naine blanche dans les variables cataclysmiques,
étoile & neutrons ou trou noir dans les binaires X de faible masse, de grande masse ou de masse
intermédiaire selon le type de I’étoile compagnon.
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Parmi ces binaires X certaines ont été observées en train d’éjecter de la matiere sous forme
de lobes radio collimatés bipolaires, ressemblant de facon frappante aux lobes radio encadrant
les radiogalaxies et les quasars. Ces derniers sont des sources extragalactiques treés éloignées,
qui a ces distances cosmologiques apparaissent commme des sources ponctuelles émettant un
rayonnement particulierement fort en radio, d’olt leur nom abrégé de 'anglais “quasi-stellar
radio sources”. Cette grande ressemblance a inspiré le nom que 'on a donné aux binaires X a
jets: les microquasars. L’analogie entre ces derniers et les quasars n’est pas que morphologique.
Dans les deux cas, une source centrale compacte, une étoile a neutrons ou un trou noir stellaire
pour les microquasars, un trou noir supermassif d’au moins plusieurs millions de masses solaires
pour les quasars, accrete de la matiere venant de son compagnon stellaire dans ce premier cas
ou de la galaxie dont il est le cceur dans le deuxieme cas, et I'éjecte & des distances de plusieurs
ordres de grandeur supérieures a leur propre taille, des années lumiéres pour les microquasars et
des milliers d’années lumieres pour les quasars. La physique sous-jacente de ces objets est donc
probablement la méme, montrant une unité sur des échelles séparées en moyenne de six ordres de
grandeurs. L’observation d’une de ces deux catégories d’objets, galactiques ou extragalactiques,
peut ainsi apporter de précieuses informations a la fois sur leur propre physique et sur celle de
leurs homologues a plus grande ou plus petite échelle.

L’analogie est encore plus poussée pour certains microquasars dans lesquels des éjections
semblant se déplacer avec des vitesses supérieures a celles de la lumiere (leur vitesse réelle
étant en fait proche de celle-ci mais inférieure) ont été observées, comme pour certains quasars.
Mais alors qu’il faut des mois pour observer un tel phénomene d’éjections superluminiques dans
les quasars, il suffit de quelques jours dans les microquasars. C’est un exemple dans lequel la
réduction des échelles en lien avec la masse de 'objet compact, ici celle de temps, est un grand
avantage de ces sources galactiques. Cependant, tous les microquasars ne manifestent pas ces
éjections superluminiques, certains étant la source de jets relativistes, mais de vitesses plus
modérées, inférieures de moitié a celle de la lumiere. Pour d’autres microquasars, on ne détecte
pas directement les mouvements d’éjections, mais par exemple la trace de jets compacts dont
la taille radio est de 'ordre de 'unité astronomique, ou des lobes persistants en radio s’étalant
sur plusieurs années lumieres. Il existe donc des comportements différents dans les éjections des
microquasars, comme il existe plusieurs sortes de jets émis par les radiogalaxies et les quasars.

Les phases d’éjection de matiére et d’interaction entre les deux composantes des binaires X
se traduisent par des variations de flux du domaine radio a celui des X et des . Les éjections
de matiere sont observées par leurs émissions propres, souvent du rayonnement synchrotron
provenant des particules relativistes, mais aussi par leurs éventuelles interactions avec le milieu
environnant. Les observations multi-longueurs d’onde photométriques, spectrophotométriques et
en imagerie de ces objets sont donc essentielles & la compréhension des mécanismes ayant lieu en
leur sein. En particulier, U'infrarouge est situé a la croisée des phénomenes de hautes et de basses
énergies. Il permet d’observer des phénomenes thermiques ou non, provenant de composantes
aussi diverses que |’étoile compagnon de la binaire X, le disque d’accrétion, les jets relativistes,
ou le milieu environnant chauffé par 'un des ces trois éléments. Le domaine infrarouge a aussi
I’avantage de permettre des observations plus lointaines que dans le visible, car "absorption du
milieu interstellaire nous séparant de ces objets y est moindre. L’infrarouge est donc un domaine
privilégié pour étudier les phénomenes a l'interface entre I’astrophysique des hautes énergies, et
celle du milieu interstellaire froid.



Les observations formant la base de cette these ont principalement été fournies par le sa-
tellite ISO avec la caméra infrarouge ISOCAM, qui nous a permis d’étudier I’environnement des
sources par des images et d’effectuer leurs photométries dans des bandes larges de 'infrarouge
moyen entre 4 et 18 ym. Nous avons aussi utilisé les capacités de photométrie entre 12 et 60 pm,
et de spectrophotométrie entre 2 et 12 pm de 'instrument ISOPHOT. J’ai effectué le traitement
de toutes les données ISOCAM présentées ici, a 'aide de logiciels développés au service d’Astro-
physique de Saclay (SAp), lieu de ma these. J’ai aussi participé a la correction et & "Tamélioration
de certains programmes de ces logiciels écrits en langage IDL. Pour les données ISOPHOT, j’ai
collaboré avec Peter Abrahdm de I'observatoire Konkoly de I’Académie des Sciences Hongroise,
qui travaillait a ’époque au Max-Planck-Institut fiir Astronomie a Heidelberg, ol je suis allée
pour réduire les données avec son aide. Les autres données présentées dans ce travail, ont été
obtenues grace aux archives des télescopes et satellites disponibles sur internet, ou dans le cadre
de collaborations avec Sylvain Chaty actuellement en post-doctorat & ’Open University en An-
gleterre, Philippe Durouchoux du SAp, Ravi Sood de I’Australian Defence Force Academy et de
I’University of New South Wales en Australie, et enfin Lydie Koch-Miramond du SAp.

Les sources étudiées dans cette these, sont parmi les plus prolifiques en événements obser-
vés. GRS 19154105 est la premiere source superluminique repérée dans notre Galaxie, et c’est
aussi la plus variable sur de nombreuses échelles de temps et dans toutes les longueurs d’onde.
Les observations de cet objet en infrarouge moyen dans deux de ces états sont décrites dans le
chapitre II, et la recherche multi-longueurs d’onde des interactions lointaines de ses éjections
constitue le chapitre III. SS 433 est le premier microquasar découvert dans notre Galaxie, alors
que ce terme n’avait pas encore été inventé. Il éjecte de fagon quasi continuelle de la matiere a
travers des jets faiblement relativistes qui sont suivis jusqu’a une distance de ’ordre d’un dixieme
d’année lumiere de la source centrale, et qui réapparaissent ensuite plus loin, a plus d’une di-
zaine de parsecs pour interagir finalement avec la curieuse nébuleuse radio W50 entourant la
binaire X. Apres une revue détaillée du systéme formé par SS433 et W50 dans le chapitre 1V,
j’étudierai 'environnement de la binaire a travers son spectre infrarouge moyen et lointain dans
le chapitre V. Puis je comparerai dans le chapitre VI les émissions infrarouge de la nébuleuse
W50 avec celles des autres longueurs d’onde, de la radio au domaine X. Enfin je donnerai des
pistes de recherches sur les analogies entre les jets galactiques et extragalactiques, a travers la
comparaison de SS433 / W50 avec les radiogalaxies et les quasars (chapitre VII).

Les Soft Gamma-ray Repeaters ont été soupconnés un temps d’étre de nature binaire. Il
semble que cette hypothese soit définitivement abandonnée, mais ces objets restent tres mys-
térieux. L’étude de leur environnement peut apporter des clés dans la compréhension de ces
objets. Par exemple, on peut rechercher des traces de leur interaction avec le milieu interstel-
laire environnant, ou rechercher si celui-ci n’a pas de particularités expliquant les étonnantes
émissions 7y transitoires de ces objets. Dans une deuxieme partie, je décrirai donc plus préci-
sément les caractéristiques connues de ces objets (chapitre VIII) avant d’étudier en particulier
dans le chapitre IX ’environnement proche de I'un d’eux, SGR 1806-20.

Les résultats obtenus lors de ma thése seront rappelés dans la conclusion générale. Je décrirai
aussi les nombreuses perspectives de recherche liées a ces travaux, en particulier dans le cadre
des analogies entre les objets galactiques et extragalactiques.
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GRS 19154105 est la premiere source superluminique observée dans notre galaxie. Ce
microquasar est atypique par son extréme variabilité dans tous les domaines de fréquence et sur
des échelles de temps qui peuvent étre inférieures a la seconde. Les périodes d’intense activité
de cette source alternent avec des périodes de calme, ceci sur plusieurs mois, plusieurs jours
ou plusieurs heures. Les types de variabilités de GRS 19154105 sont eux-mémes tres différents
et font 'objet d’intenses recherches pour comprendre leurs origines. Ce microquasar est donc
intéressant a étudier dans tous les domaines du spectre électromagnétique, et nous présentons ici
les premieres observations de cette source en infrarouge moyen, grace a la sensibilité d’ISOCAM,
la caméra infrarouge du satellite ISO. Les deux états observés suggerent la présence d’un milieu
plus froid que le disque d’accrétion, englobant le systéme binaire et chauffé par son activité.

II.1 Présentation générale de GRS 19154105
II.1.1 Une source de haute énergie comportant un trou noir
GRS 19154105 est une source transitoire d’émission X dure, découverte en 1992 par I’ins-

trument WATCH chargé de la surveillance du ciel dans le domaine X & bord du satellite Granat
(Castro-Tirado et al. 1992). Les observations multi-longueurs d’onde qui ont suivi ont révélé
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que c’est un systéme binaire X composé d’un objet effondré et une étoile dite “normale” (cf la
suite). Cette source est caractérisée par des variabilités extrémes et aléatoires, et ceci du do-
maine X au domaine radio. Les suivis avec WATCH et BATSE (Harmon et al. 1992) on révélé
des courbes de lumiere inhabituelles consistant en une montée du flux moyen pendant trois mois,
un intervalle de huit mois de grande intensité (entre 280 et 400 mCrab entre 20 et 230keV) et
un déclin pendant deux mois (Greiner et al. 1996). L’indice spectral dans la bande 20-120 keV
des X durs était variable de —2,0 a —2,8 pendant cette période. C’est une des sources de
rayonnement X dur les plus brillantes dans notre Galaxie, qui peut atteindre des valeurs de
2 Crab entre 2 et 12keV lors de ses périodes de sursauts intenses. Ceux-ci sont aussi observés
dans le domaine radio (Rodriguez et Mirabel 1993), ce qui a mené Mirabel et Rodriguez (1994)
a découvrir a 3,5cm avec le VLA des structures radio se déplacant avec une vitesse apparente
supérieure a celle de la lumiere (cf la figure VIL.1 du chapitre VII). GRS 19154105 est ainsi
la premiere source superluminique découverte dans notre Galaxie, phénomene qui était réservé
jusque 13 a certains noyaux actifs de galaxies, parties centrales des quasars et radiogalaxies gé-
néralement supposée contenir des trous noir supermassifs (> 10° Mg). Cette similarité, ainsi
que la découverte peu apres d’une seconde source galactique superluminique en GRO J1655—40
(Tingay et al. 1995; Hjellming et Rupen 1995) dont la fonction de masse indique clairement un
trou noir (Bailyn et al. 1995), ont conduit & ’hypotheése que GRS 19154105 abrite un trou noir
stellaire.

De plus, un grand nombre d’oscillations quasi-périodiques (quasi-periodic oscillations ou
QPO en anglais) ont été observées avec RXTE dans le signal X de GRS 19154105, & la fré-
quence centrale constante de 67 Hz, de basses fréquences et dynamiques avec une grande variété
d’amplitudes et de largeurs entre 1073 et 10 Hz, et enfin des crépitements aux fréquences de
1073 —10"" Hz (voir Morgan et al. 1997 et les références associées). Si le QPO & 67 Hz représente
la fréquence de rotation de la derniere orbite stable autour d’un trou noir sans rotation, alors la
masse de celui-ci est de 33 Mg (Morgan et al. 1997). Si ce QPO représente un mode fondamental
d’oscillations d’ondes de gravité dans le disque interne, alors le trou noir a une masse de 10 Mg, s’il
ne tourne pas, et 36 Mg s’il est a son maximum de rotation (Nowak et al. 1997). Récemment,
Strohmayer (2001) a observé un QPO a ~ 40Hz, qui formerait une paire avec celui a 67 Hz,
comme ceux a 450 et 300 Hz dans GRO J1655—40 (voir les références dans Strohmayer 2001).
Les propriétés similaires de ces deux paires de QPO suggerent que le méme mécanisme les pro-
duit, et comme la fréquence Képler de la derniere orbite stable est proportionnelle a 'inverse de
la masse du trou noir, Strohmayer (2001) suggére que celle-ci serait 6 a 7 fois plus grande dans
GRS 19154105 que dans GRO J1655—40 (dont la masse est 4-6 Mg d’apres Phillips et al. 1999).
GRS 19154105 comporterait alors le trou noir stellaire le plus massif connu dans notre Galaxie.

I1.1.2 Les contreparties

GRS 19154105 est une source tres éloignée de nous dans la Galaxie, a environ 12kpc
(voir la discussion plus loin) de 'autre c6té du plan galactique par rapport a la Terre, ce qui la
rend tres difficile a étudier dans le visible et 'infrarouge proche. Elle fut d’abord repérée dans
le domaine radio par Mirabel et al. (1993a) avec le VLA grace a sa variabilité. La contrepar-
tie infrarouge variable de cette source X fut ensuite découverte par Mirabel et al. (1993b) et
Castro-Tirado et al. (1993) dans les bandes J, H et K. Une possible contrepartie dans le visible,



II.1. Présentation générale de GRS 19154105 9

tres faible (I1=23,4mag, R et V > 26,1 et B> 25,9) a été détectée par Boér et al. (1996).

A cause de la grande extinction due a la matiére située sur la ligne de visée de cette étoile
binaire, la nature précise de ses composantes a été le sujet d’un long débat. A partir de la
variabilité spectrale en infrarouge proche de GRS 19154105, et sa position sur le diagramme de
couleurs Hertzsprung-Rusell (la magnitude absolue Mk en fonction de J-K) par rapport aux
autres binaires X connues, Castro-Tirado et al. (1996) ont proposé une binaire de faible masse.
Ceci implique une accrétion via un débordement du lobe de roche. Mais & partir de la détection
de la raie Hel en émission, Mirabel et al. (1997) et Marti et al. (2000) ont suggéré que I’étoile
donneuse de ce systéeme est de grande masse, de type O ou B, et qu’ainsi ’accrétion a lieu
principalement par le vent de ce donneur. Récemment Greiner et al. (2001) semblent avoir clos
le débat, en découvrant avec le VLT des raies d’absorption du 2CO et 3CO, caractéristiques
des étoiles de température T< 7000 K, et ceci combiné avec d’autres raies leur fait conclure que
’étoile compagnon est de type K-M I1I donc de faible masse (~ 1 —1,5Mg).

I1.1.3 Les observations multi-longueurs d’onde: les états de la source

Les analyses détaillées des courbes de lumieres de GRS 1915+105 obtenues avec RXTE
ont révélé des changements drastiques dans le flux 2-12keV, sur des échelles de temps allant
de moins d’une seconde a plusieurs jours (Greiner et al. 1996). La source montre des “crépite-
ments” de brillance quasi-périodiques de forte amplitude, de durée variable et répétés aussi un
nombre variable de fois. Pendant ces épisodes, le spectre X de la source est différent de celui
de I'état de forte émission. Greiner et al. (1996) ont proposé que ces crépitements sont dus a
des instabilités majeures dans le disque d’accrétion. De plus, ils précédent des sursauts radio
forts, ce qui suggere qu’ils sont reliés aux éjections superluminiques. Le comportement spec-
tral et temporel de GRS 19154105 s’est avéré de plus en plus complexe avec 'accumulation
des observations. Belloni et al. (1997a) et Belloni et al. (1997b) ont montré a partir de ’analyse
du spectre pendant certaines périodes, que la grande variabilité du flux X peut étre interprétée
comme un cycle d’apparition / disparition de la région interne détectable d’un disque d’accrétion
optiquement épais, causé par des instabilités thermiques et visqueuses. Ce cycle correspondrait
a un vidage et un remplissage de la matiere du disque interne. Belloni et al. (2000) ont séparé
les observations RXTE en 12 classes, d’aprés leurs flux et leurs caractéristiques spectrales, et
ont pu réduire les types de variabilité & des transitions entre 3 états de base: un état dur cor-
respondant & la non observation des parties internes du disque d’accrétion, et deux états plus
mous avec un disque observable en entier, distingués par des températures différentes liées a des
taux d’accrétion différents.

De grands progres dans la compréhension de GRS 19154105 ont été permis par des obser-
vations simultanées ou quasi-simultanées de cette source a différentes longueurs d’onde. Ainsi
les observations en X, infrarouge proche et radio par Mirabel et al. (1998) renforcent la théorie
de vidage/remplissage de la partie interne du disque d’accrétion. Ils observent que pendant les
épisodes de disparition et remplissage rapide du disque d’accrétion mis en évidence par les os-
cillations en X, des éjections relativistes de nuages de plasma ont lieu, repérées sous la forme de
sursauts synchrotron en radio et infrarouge. Le délai observé entre les montées de flux de ces
longueurs d’onde, les plus petites longueurs d’onde apparaissant en premier puis les autres au
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fur et & mesure que le milieu émetteur devient optiquement plus mince, sont compatibles avec
des nuages de gaz en expansion adiabatique, qui contiennent des particules tres énergétiques (de
facteur de Lorentz supérieur & 10%). Ce seraient des analogues & plus petite échelle aux éjections
majeures plus massives associées aux sursauts radio géants. Il existe ainsi plusieurs types de
sursauts correspondant a des éjections de massses plus ou moins grandes. Dans l'infrarouge,
Eikenberry et al. (2000) a classé les sursauts en trois catégories: ceux associés aux éjections ma-
jeures superluminiques, ceux associés aux oscillations X que nous venons de décrire, et des faibles
sursauts qui seraient associés a des cycles de sursauts X mous. Il existe aussi des oscillations
quasi-périodiques simultanées dans les domaines millimétrique et infrarouge proche, observés
par Fender et Pooley (2000), et qui correspondraient a des éjections répétées de matiere dont le
bilan énergétique total pourrait étre plus élevé que celui des éjections majeures.

Les observations simultanées en X avec BATSE et en radio avec le Green Bank Inter-
ferometer (GBI) ont permis a Foster et al (1996) de distinguer deux états phénoménologiques
particuliers de la source. Le premier est appelé état “plateau”, il correspond a une émission
radio optiquement épaisse, avec une courbe de lumiére qui augmente de flux jusqu’a un niveau
de ~ 100 mJy puis reste plate avec un indice spectral plat ou inversé (« 2> 0 entre 2,25 et 8 GHz
avec S, x v) pendant un ou plusieurs jours ou plusieurs semaines, puis une redescente du flux
qui peut avoir une durée aussi courte qu’un jour (comme la montée). Ceci a toujours lieu de
facon simultané avec le flux des rayons X durs qui augmente puis reste constant pendant cette
période de plateau, et Fender et al. (1999a) montrent que cela coincide avec la diminution de
flux des X mous. L’autre état, qui succede a I’état plateau et toujours précédé de celui-ci, est
appelé “flaring” et il est caractérisé par une tres rapide augmentation du flux radio (en moins
d’un jour) jusqua des valeurs trés élevées de deux ordres de grandeurs supérieures au niveau de
départ, puis une décroissance exponentielle optiquement mince, reliée a une décroissance du flux
X dur. Ces sursauts radio géants sont compatibles avec la propagation de plasmoides émettant
des radiations synchrotron, et Fender et al. (1999q) les ont associé a des éjections majeures et
superluminiques en 1997.

I1.1.4 Distance et absorption dans le visible

La premieére estimation de la distance de GRS 19154105 a été faite grace a la découverte
de ses éjections superluminiques par Mirabel et Rodriguez (1994). Les contraintes relativistes
impliquaient D < 13,7kpc, et ’observation de I’absorption de la raie HI a 21 cm leur fait estimer
cette distance a 12,5+ 1, 5kpc, confirmée par I’étude de Rodriguez et al. (1995). L’observation
d’éjections superluminiques par Fender et al. (1999a) conclue a une valeur légérement plus faible,
11,2 £+ 0,8 kpc, mais compatible avec la premiere estimation. Les contraintes issues de 1’étude
du HI ménent a 6,1 kpc < D < 12,2kpc et celles du HIT montrent que GRS 19154105 est située
derriére une région HII située a 8,8 kpc d’aprés Dhawan et al. (2000a). lls adoptent une distance
de 12 4+ 1 kpc. Pour tenir compte de tous ces résultats, j’adopterai la valeur moyenne 11,5kpc
dans les modélisations des émissions infrarouge.

Une telle distance implique une grande absorption du rayonnement dans le visible, d’autant
plus que GRS 19154105 est située dans le plan galactique. La valeur de référence de Ay publiée
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jusqu’a présent est celle de Chaty et al. (1996) égale & 26,5+ 1 magnitudes. La valeur de cette
absorption dépend de I’évaluation de la densité de colonne de I'hydrogene. Celle-ci a souvent été
donnée par des modeles d’émission dans le domaine X, mais si elle est alors valable en ordre de
grandeur, ceci conduit souvent a des barres d’erreurs ayant de trés grandes conséquences pour
Av. La méthode la plus précise est d’évaluer les densités de colonne de HI via I"observation de
la raie & 21cm, et de Hy par observation du CO. Chapuis et al. (en préparation) ont effectué
de nouveau cette étude, et montrent que Chaty et al. (1996) ont largement surestimé la densité
de colonne en H,. Ils obtiennent une densité de colonne totale en hydrogene de 3,5.1022cm™2,
qui implique Ay = 19,6 & 1, 7mag. J’adopterai donc Ay = 20 mag pour dérougir les données
infrarouges ISOCAM.

II.2 Etude photométrique avec ISOCAM
I1.2.1 Les observations de GRS 19154105

GRS 19154105 est une source trés variable en infrarouge proche, mais son comportement
dans l'infrarouge moyen n’avait jamais été étudié. Elle a été observée avec ISOCAM, la caméra
infrarouge a bord du satellite ISO, pendant deux périodes en avril 1996 et octobre 1997, comme
le détaille le tableau II.1.

TaB. II.1 — Détail des observations de GRS 19154105 avec ISOCAM

date civile et MJD filtre PFOV ¢ mosaique
28 avril 1996 50201.45 LW3 12 - 18 pm 6" x 6" 2x2
LW7 8,5 - 10,7 um 6" x 6" 2x2
LW14 -5 um 6" x 6" 2x2
LW8 10,7 - 12 pm 6" x 6" 2x2
28 avril 1996 50201.48 LW2 5 - 8,5 um 3" x 3" 2x2
20 octobre 1997 50742.94 | LW10 8 — 15 pm 1,5" x 1,5" 2x2
24 octobre 1997 50745.68 | LW3 12 — 18 pym 3" x 3" 3x3
LW7 8,5 - 10,7 um 3" x 3" 3x3
LW9 14 — 16 pm 3" x 3" 3x3
LW6 7 - 8,5 ym 3" x 3" 3x3
LW8 10,7 - 12 pm 3" x 3" 3x3
LW4 5,5 - 6,5 pum 3" x 3" 3x3
25 octobre 1997 50746.02 | LW2 5 — 8,5 um 1,5" x 1,5" 3x3

?Pixel Field of View = résolution spatiale par pixel

¥ nombre de positions d’observations dans deux directions perpendiculaires pour former l'image totale

Un des objectifs de la campagne d’observation de GRS 19154105 avec [SOCAM était d’ob-
server d’éventuelles traces de jets ou d’interactions avec le milieu environnant. Sur les images
obtenues, GRS 19154105 apparait comme une source ponctuelle faible. Mais la source étant
située trop pres, par rapport a la résolution spatiale d’ISOCAM, d’une étoile tres brillante en
infrarouge moyen, il est probable que d’éventuelles traces de ces interactions seraient non repé-
rables a cause de la contamination du flux de cette étoile brillante.
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Connaissant la grande variabilité de GRS 19154105, on peut se demander si son observation
dans des conditions de non simultanéité et de résolutions spatiales aussi différentes que celles
décrites dans le tableau II.1 donne des résultats cohérents entre eux. Par exemple, la variation
dans les flux mesurés sera-t-elle réelle ou causée par ces conditions d’observation? Pour cela, j’ai
mesuré dans chaque cas le flux de I’étoile brillante située pres de GRS 19154105 et supposée
non variable. Le résultat montre une bonne compatibilité dans les flux des filtres différents mais
qui se recoupent, mesurés en 1996 et dans les trois jours d’octobre 1997. Les variations de flux
de GRS 19154105 sont donc dues a la source et non aux conditions d’observation différentes.

Les densités flux de GRS 19154105 aux différentes longueurs d’onde ont été mesurées avec
une précision évaluée a 30% & cause de la faiblesse de la source. Les répartitions spectrales de
flux obtenues sont tres déformées & cause de la forte absorption du milieu interstellaire nous
séparant de la source, correspondant a Ay =~ 20. Il faut donc dérougir ces flux, mais deux lois
peuvent étre utilisées pour cela : celle de Draine (1989) et celle de Lutz et al. (1996) sans qu’il
soit encore possible de préférer en particulier 'une ou l'autre (voir 'annexe C). Avec une telle
absorption dans le visible, ces deux lois donnent des résultats tres différents, et nous avons donc
étudié le flux infrarouge moyen de GRS 19154105 dans ces deux cas.

GRS 1915+105 étant une source extréemement variable sur des échelles de temps allant de
moins d’une seconde a plusieurs mois, il est important de tenir compte de son état dans les autres
longueurs d’onde au moment de nos observations avec ISOCAM. Les figures II.1 et I1.2 montrent
les variations des flux X et radio dans la période d’observation infrarouge de 1996. Le flux en X
mous (2-10keV) mesuré avec ASM a bord du satellite RXTE est globalement dans une phase
de légere décroissance, mais il a un niveau élevé de ~ 80 coups.s~!, tandis que le flux des X durs
est si faible qu’il correspond a une valeur négative non significative mesurée par BATSE entre
20 et 100keV (cf figure I1.1). En avril 1996, le radiotélescope GBI, chargé de la surveillance
radio de nombreuses binaires X, n’était pas opérationnel. Il n’existe pas d’observations radio de
GRS 19154105 au 28 avril 1996 (50201 en MJD), mais le Ryle Telescope (RT) I’avait observé a
15 GHz quelques jours avant et apres cette date. Le résultat de ces mesures constitue la figure 11.2,
ol GRS 19154105 parait étre dans un état radio bas, méme si on ne peut pas exclure la possibilité
d’un sursaut de moins d’un jour précisément ce jour la. D’aprés Pooley (communication privée)
les mesures du RT sont des détections, mais des variations de flux sont tres peu probables. Le
28 avril 1996, GRS 19154105 était donc dans un état “High/Soft”, c’est-a-dire X fort et mou,
et bas en radio.

En octobre 1997, lors de la deuxiéme série d’observation de GRS 19154105 en infrarouge
moyen avec ISOCAM, la source était dans un état tres différent, illustré par les figures I1.3 et
I1.4. La premiere figure montre que le flux en X durs (20-100keV) était assez élevé (~ 0,06—0, 09)
alors que celui en X mous (2-10keV) était plutét faible (~ 35coups.s™!) et trés constant sur
une longue période avant fin octobre 1997. Parallelement, les flux en radio a 2,25 et 8,3 GHz
mesurés avec le GBI, sont aussi restés constant sur la méme période, avec des niveaux élevés
(respectivement ~ 45mJy et ~ 50 mJy), et un indice spectral “inversé”, c’est-a-dire légerement
positif (avec a tel que S, o v®) correspondant & une émission synchrotron optiquement épaisse.
Juste apres les observations ISOCAM (a 50750 MJD), un sursaut géant a eu lieu en radio et en

1. voir la liste des acronymes en annexe E
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Fic. 1.1 — Fvolution du fluz X de GRS 1915+105 auz alentours du 28 avril 1996. En haut :
flur observé par RXTE/ASM entre 2 et 10keV. En bas: flur observé par BATSE entre 20 et
100keV.
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X, correspondant a des éjections “majeurs” superluminiques étudiées par Fender et al. (1999a).
Celui-ci correspond a de tres fortes augmentation de flux, particulierement en radio (les échelles
des figures 11.3 et 1.4 sont logarithmiques dans ce domaine). Peu avant ce sursaut, I'indice
spectral était redevenu négatif, correspondant donc a une émission optiquement mince. C’est
précisément lors du passage des valeurs positives aux valeurs négatives qu’ont eu lieu les ob-
servations ISOCAM. La période de ces observations correspond donc a un état “plateau” dont
nous avons parlé auparavant, avec des flux constants faibles dans les X mous et forts dans les
X durs, élevés en radio avec un indice spectral inversé. Cette période précédant les éjections
superluminiques est une clé importante pour comprendre leur déclenchement.

I1.2.2 L’état High/Soft en 1996

Nous avons vu que les caractéristiques des flux radio et X de GRS 19154105 aux alen-
tours du 28 avril 1996 correspondent a un état “High/Soft”. Le résultat des mesures ISO-
CAM de ce jour, corrigées par les lois de Lutz et al. (1996) et de Draine (1989) sont mon-
trés dans la figure I1.5. Aux observations ISOCAM, nous avons ajouté les observations de
Mahoney et al. (1997) du 28 avril 1996, qui ont observé GRS 19154105 avec les filtres J (1,25 pm)
H (1,65 um) et K (2,2um) exactement en méme temps qu’ ISOCAM, puisque leurs observations
ont eu lieu entre 11h15 et 11h27 (temps universel) alors que celles d’ISOCAM s’étalent de 10h54
a 11h35. De plus, les valeurs des flux mesurés dans ces trois bandes de I'infrarouge proche ré-
pertoriées par Chaty (1998) donnent les maxima et minima dans ce domaine que nous avons
reportés en pointillés sur la figure I1.5. La valeur du flux mesuré a 15 GHz avec le Ryle Telescope
moins d’un jour apres les observations ISOCAM a aussi été tracée comme référence du flux radio
probable correspondant.

On remarque la grande différence entre les répartitions spectrales de flux obtenues en dé-
rougissant les mesures ISOCAM avec les deux lois d’absorption du milieu interstellaire. Celle-ci
vient principalement de la valeur du flux du filtre LTW2 5-8,5um (~ 4.10* GHz) par rapport
aux autres filtres, car c’est un filtre tres large et qui couvre 'intervalle de fréquence ot les deux
lois sont les plus différentes. On remarque aussi que les flux de 'infrarouge proche mesurés par
Mahoney et al. (1997) sont particulierement élevés, celui de la bande J correspondant au maxi-
mum des valeurs publiées. Ceci indique la présence d’un sursaut ou d’une période de plusieurs
sursauts infrarouge au moment des observations ISOCAM, qui a peut-étre eu lieu simultanément
en radio (n’ayant pas de mesure simultanées on ne peut pas le vérifier). Ces sursauts peuvent
correspondre aux petites variations X (2-10keV) visibles sur la figure 1.1, comme ils peuvent
étre isolés dans le domaine infrarouge. Ce type de sursauts infrarouge a une durée variable, ce
qui implique que les images ISOCAM ont été prises lors d’une période de grande variabilité
de flux. Ceci explique peut-étre la forme compliquée du “spectre” formé par les flux ISOCAM
quelle que soit la loi d’absorption utilisée.

I1 est difficile de modéliser le spectre de la source dans ces conditions. La figure 11.5 montre
les composantes possibles de ce spectre. La courbe jaune représente le flux émis par une étoile
géante correspondant au type K-MIII déterminé pour le compagnon de GRS 19154105 par
Greiner et al. (2001). La température est estimée a typiquement 4000K, et si on suppose un
dépassement du lobe de Roche, le rayon de I’étoile est plus grand que celui des étoiles isolées de
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Fic. 11.3 — Fvolution du flux X et radio de GRS 1915+105 vers octobre 1997. En haut: flux
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10keV. En bas: flux observé par le GBI a 2,25 GHz, Uéchelle des flux élant logarithmique pour
Jaire ressorti Uélat plateau entre ~ 50730 el 50750 MJD.
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Fic. 1.4 — Fvolution du flux X radio de GRS 1915+105 vers octobre 1997. En haut: flux ob-
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plateau entre ~ 50730 et 50750 MJD. Au milieu: flux observé par le GBI a 8,3 GHz (échelle
logarithmique). En bas : indice spectral o entre les flur a 2,25 GHz et 8,3 GHz (S, «x v®).
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GRS 1915+105 28/04/96 (Lutz, Av=20 magq.)
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Fic. 1.5 — Spectre infrarouge de GRS 1915+105 le 28 avril 1996 et modélisation de celui-
ci. En haut les flux ont élé corrigés avec la loi de Lulz et al. (1996) et en bas avec la loi de
Draine (1989). Les fluz J (2,4.10° GHz), H (1,8.10° GHz) et K (1,4.10° GHz) ont €été publiés
par Mahoney et al. (1997). Les pointillés représentent les valeurs extrémales publiées dans ces
trois bandes. La valeur du fluz mesuré a 15 GHz avec le Ryle Telescope moins d’un jour apreés
les observations ISOCAM a aussi €l€ tracée.
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cette catégorie. Le flux de ce compagnon est dans tous les cas bien trop faible pour expliquer les
observations. Si des sursauts ont lieu, les émissions en infrarouge proche sont probablement de
type synchrotron, ce qui est représenté par la droite turquoise en prenant la pente la plus forte
possible (a = 2,5), c’est-a-dire le cas du synchrotron optiquement épais. Pour tenir compte des
flux de l'infrarouge moyen deux composantes de poussiéres chaudes (en noir) et trés chaudes
(en bleu) ont été modélisées par des corps noirs de température 650 K pour les plus grandes lon-
gueurs d’onde, et 1100-1200K pour les plus basses. La superposition de ces composantes donne
un résultat moyennement satisfaisant pour les flux corrigés avec la loi de Lutz et al. (1996),
et pas satisfaisant pour ceux corrigés avec la loi de Draine (1989). Malgré la variabilité de
GRS 19154105, il est certain que son spectre ne peut pas étre modélisé simplement par une
loi de puissance de l'infrarouge proche (qui correspond a une pente d’indice spectral ~ 1,7)
a l'infrarouge moyen, méme en tenant compte de la contribution de I’étoile compagnon. Une
ou plusieurs composantes supplémentaires sont donc nécessaires pour expliquer les émissions de
I’infrarouge moyen, et il est probable qu’il s’agisse de poussiéres plus ou moins chauffées par 'ac-
tivité de la binaire, comme suggéré auparavant par Mirabel et al. (1996a) lors de 'observation
d’un fort sursaut en infrarouge proche.

I1.2.3 L’état plateau en 1997

Les observations effectuées avec ISOCAM en octobre 1997 sont particulierement intéres-
santes car elles correspondent a la fin d’un état plateau qui précede une éjection superluminique
provenant de GRS 19154+105. La source a été observée les 20, 24 et 25 octobre, et seule ’ob-
servation du 24 comporte plusieurs bandes de longueurs d’onde permettant de construire un
“spectre”. On ne peut pas y ajouter la valeur & 12 um du 20 octobre, qui est plus élevée que les
valeurs correspondantes du 24 octobre. L’observation a 6,7 um du 25 octobre n’est décalée que
de 6 heures par rapport a la fin des observations du 24 octobre, et son flux est légerement plus
faible que ceux & 6 et 7,7 um mesurés ~ 6 heures plus tot, ce qui semble confirmer la tendance a
la baisse des émissions infrarouge. Le niveau moyen de flux de ces observations de 1997 est plus
élevé que celui de 1996. La figure I1.6 montre le “spectre” obtenu le 24 octobre 1997 avec en haut
le résultat de la correction de loi de Lutz et al. (1996) et en bas celui avec la loi de Draine (1989).
De nouveau les extrema de flux de l'infrarouge proche (bandes J, H et K en tirets) ont été in-
diqués. Les deux valeurs mesurées par le GBI encadrant les observations ISOCAM sont aussi
tracées, mais la deuxieéme qui est la plus basse, ayant été prise deux heures seulement apres les
observations du satellite infrarouge, c’est celle-ci que 'on prend comme référence pour ’ajus-
tement des modeles. Ceci n’est fait qu’a titre indicatif, la figure I1.4 montrant que les valeurs
mesurées par le GBI souffrent d’une assez grande dispersion, mais ont une tendance générale a
une tres légere baisse autour du 24 octobre 1997.

Les corrections des deux lois d’absorption conduisent de nouveau a des résultats tres dif-
férents. Le spectre infrarouge corrigé avec la loi de Lutz et al. (1996) montre globalement une
croissance du flux avec la fréquence, correspondant & un indice spectral a ~ 0,9. Celui corrigé
avec la loi de Draine (1989) est moins étalé en flux et a un maximum vers 9 ym. La contri-
bution de I’étoile compagnon de GRS 19154105, modélisée par un corps noir a 4000 K et de
rayon 35Rg (cf le paragraphe sur les observations de 1996), n’est pas du tout responsable
de cette émission dans l'infrarouge moyen. L’émission radio de ’état plateau est de type syn-
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GRS 1915+105 24/10/97 (Lutz, Av=20 magq.)
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Fic. 11.6 — Spectre infrarouge de GRS 1915+105 le 24 octobre 1997 el modélisation de celui-
ci. En haut les fluz onl €lé corrigés avec la loi de Lutz et al. (1996) el en bas avec la loi
de Draine (1989). Les lirels représentent les valeurs extrémales publiées dans les bandes J
(2,4.10° GHz), H (1,8.10° GHz) et K (1,4.10° GHz). Les deuz valeurs mesurées par le GBI a
50745.10 MJD et a 50745.847, et encadrant les observations ISOCAM (cf le tableau I1.1) sont
aussi tracées.
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chrotron optiquement épais, caractérisé par un indice spectral nul ou tres faiblement positif.
Mais on ne sait pas jusqu’ou se prolonge cette émission. Dans le cas d’autres microquasars
comme GX 339 (Corbel 1999a) et XTEJ11184480 (Hynes et al. 2000 ; Fender 2001b) il a été
observé une émission de spectre inversé dans les domaines radio et submillimétrique typique de
I’état “Low/Hard” bas et dur en X, interprétée comme une émission synchrotron optiquement
épaisse venant d’un jet compact partiellement auto-absorbé et allant peut-étre jusqu’a l'infra-
rouge (Fender 2001a; Markoff et al. 2001) ou elle peut aussi correspondre & du synchrotron
optiquement mince (Corbel 1999a; Fender 20015). Or I’état plateau de GRS 19154105 corres-
pond & un état “Low/Hard” et I’émission synchrotron en infrarouge est donc une possibilité a
explorer ici.

La figure I1.4 montre le résultat de nos essais de modélisation. Ici I’émission synchrotron dont
Iindice spectral & = —0, 08 correspondant a celui des mesures du GBI est encore trés plat, peut
encore étre considérée comme optiquement épaisse ou en transition vers I'optiquement mince.
On voit qu’on ne peut pas prolonger cette émission synchrotron jusque dans I’infrarouge, sans
introduire une coupure schématisant le passage a 'optiquement mince (courbe verte). Pour le
spectre corrigé avec la loi de Draine (1989), cette émission synchrotron ajoutée a celle de I’étoile
compagnon (en jaune) suffit & modéliser de fagon satisfaisante les flux en infrarouge moyen
(courbe rouge), a condition de considérer que les variations dans les flux des filtres ISOCAM sont
négligeables compte tenu des barres d’erreur. La solution alternative a I’émission synchrotron,
est une émission thermique de poussiére a ~ 500 K (en bleu), qui donne un résultat légérement
plus satisfaisant. Le spectre corrigé avec la loi de Lutz et al. (1996) montre de fagon plus claire
ce besoin d’une composante autre que ’émission synchrotron, qui méme sans coupure ne peut
pas expliquer les observations ISOCAM. Elle est modélisée ici par une émission thermique de
poussieres chauffées & ~ 1100 K. 1l est a noter que dans les deux cas, on peut considérer que
le spectre est globalement plat de la radio a l'infrarouge, la pente reliant les flux des deux
domaine étant de —0,08 donc presque nulle. Ceci rejoint les observations faites dans les autres
microquasars citées plus haut. Compte tenu des incertitudes sur les flux ISOCAM et de la largeur
des filtres, une étude statistique plus poussée sur la qualité de ’ajustement des modeles serait
sans signification.

Les observations de 1997 montrent ainsi la présence trés probable d’une composante ther-
mique autour de GRS 19154105, probablement de la poussiére, éventuel vestige de 1’évolution
passée de ’étoile précurseur du trou noir de cette binaire, ou production de I’étoile compagnon.
La taille de cette région est estimée a ~ 270Rg (1,26 u.a.) si elle est chaude et ~ 900Rg (4,2u.a.)
si elle est froide, ce qui est tout a fait compatible avec une enveloppe entourant un systéeme bi-
naire entre un trou noir et une étoile géante K-M III. La présence d’un milieu froid et absorbant
est par ailleurs nécessaire a ’explication des derniéres observations en X de GRS 19154105 avec
Chandra. Lee et al. (2000a) et Lee et al. (2000b) mesurent des densités d’absorption de colonne
supérieures a celles prévues par I’absorption galactique, ce qui les aménent a supposer qu’il existe
de la matiere froide et absorbante pour les X, intrinseque a la source. La poussiere révélée par
ses émissions dans le domaine infrarouge moyen pourrait jouer ce role.
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I1.3 Conclusion: de la matiere autour de GRS 19154105

Nos observations dévoilent pour la premiere fois ’émission de GRS 19154105 en infrarouge
moyen. Celle-ci, comme dans les autres domaines, est trés dépendante de I’état de la source. En
1996, alors que GRS 19154105 est dans I’état “High/Soft” en X, nous avons probablement ob-
servé le flux résultant d’une série de sursauts infrarouge, dont nous ne savons pas s’ils étaient
corrélés a d’autres dans les autres domaines. L’information principale du spectre infrarouge de
GRS 19154105 ainsi perturbé est qu’il est nécessaire de faire appel & une autre composante que
celle responsable de ’émission dans 'infrarouge proche pour expliquer celle dans 'infrarouge
moyen. Ceci est renforcé par les observations de 1997, situées lors un état plateau et précé-
dant de quelques jours des éjections superluminiques suivies en radio. Cet état particulier est
caractérisé par un spectre radio inversé, correspondant d’apres les modeles et la comparaison
avec les autres microquasars a ’émission synchrotron optiquement épaisse de jets compacts,
émission qui se prolonge jusqu’a 'infrarouge pour certains de ces objets. C’est éventuellement
le cas pour GRS 19154105 qui manifeste un spectre globalement plat de la radio a l'infrarouge
moyen dans I’état plateau observé, mais alternativement une émission thermique est tout aussi
probable pour expliquer le flux de l'infrarouge moyen. Cette composante supplémentaire serait
due a de la poussiere chauffée par ’activité a haute énergie de GRS 19154105, et envelopperait
le systeme binaire, absorbant alors de facon intrinséque une partie du rayonnement X.
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III.1 Description générale des éjections observées directement
dans GRS 19154105

Les manifestations les plus spectaculaires de GRS 19154105, consistent en des éjections
radio superluminiques, c’est-a-dire dont les vitesses de déplacement sur le fond du ciel sont
apparemment supérieures a la vitesse de la lumiere, et qui correspondent en réalité a des vitesses
treés proches de celle-ci (0,92¢-0,98 ¢ d’apres Mirabel et Rodriguez 1994 et Fender et al. 1999aq).
Des observations plus détaillées de GRS 19154105 par Dhawan et al. (20000) avec le VLBA
entre 13 et 0,7 cm, montrent un jet compact de longueur ~ 10, u.a., toujours résolu dans I’état
plateau qui précede une éjection superluminique (voir le chapitre précédent). Ce jet compact
semble disparaitre lors de cette éjection correspondant a un sursaut radio majeur, pour se rétablir
moins de 18 heures apres. Il correspond a une émission synchrotron optiquement épaisse.

A une plus grande échelle, I’existence de jets infrarouge a été annoncée par Sams et al. (1996q)
qui ont observé en juillet 1995 une élongation dans une image prise dans la bande K (2,2 ym),
mais non confirmée en juin 1996 malgré une activité de sursauts X durs (Sams et al. 1996b;
Eikenberry et Fazio 1997). Dans le domaine centimétrique, aucune trace de jets ou de nuages
étendus n’est apparente dans le voisinage proche de GRS 19154105 sur les cartes a 20 cm. Cepen-
dant, deux petites sources radio positionnées de facon axisymétrique par rapport a GRS 19154105
ont été trouvées a 17’ chacune de la position de GRS 19154105 (Rodriguez et Mirabel 1998).
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Ces sources sont coincidentes avec des sources IRAS brillantes, 1912441106 et 1913241035, et
leur angle de position par rapport & GRS 19154105 est trés similaire a celui des éjections obser-
vées aux échelles inférieures a la seconde d’angle. Elles représentent donc des traces éventuelles
de l'interaction des jets avec le milieu environnant.

II1.2 Etude multi-longueurs d’onde des contreparties possibles
d’interactions a grande échelle

I11.2.1 Résumé

Les sources IRAS 1912441106 et 1913241035, de par leur position particuliere symé-
trique par rapport & GRS 19154105, sont donc deux contreparties possibles d’éjections de
GRS 19154105 observées lors de leurs interactions a grande échelle avec le milieu interstel-
laire environnant. Pour vérifier cette hypothése, une campagne d’observations multi-longueurs
d’onde a été menée par Chaty et al. (2001) a laquelle j’ai participé, en particulier concernant
I’étude des données ISOCAM de ces deux sources IRAS. Des images de ces sources ont été
prises avec plusieurs filtres larges d’ISOCAM entre 5 et 18 um, et comparées aux observations a
20 cm obtenues par Rodriguez et Mirabel (1998). Ces sources IRAS ont aussi été observées dans
'infrarouge proche en J (1,25 um) et en K (2,2 um) ol un spectre de IRAS 1913241035 a aussi
été pris, et dans le domaine millimétrique avec les transitions de plusieurs molécules servant de
traceur de chocs (voir les détails dans I’article).

La source IRAS 1912441106 située au Nord de GRS 19154105 a la morphologie d’une région
HIil commune. La source IRAS 1913241035 située au Sud de GRS 19154105 posséde en son
extrémité une structure collimatée non thermique orientée dans la direction de GRS 1915+4105.
Celle-ci pourrait étre la trace terminale d’un jet de matiere venant de GRS 19154+105. Les deux
sources possedent des amas denses de matiere moléculaire et des morphologies (& 20 cm et aussi
en infrarouge moyen pour la source Sud) faisant penser a des interactions sous forme de chocs. Ce-
pendant les raies émises sont étroites. L’ensemble de ces observations ne permet pas de conclure
sur ’existence ou non d’interactions produites par des jets issus de GRS 19154105. Cependant,
la comparaison avec des observations prises dans 'extrémité occidentale de la nébuleuse radio
W50, ot les jets relativistes de la binaire X SS 433 interagissent avec le milieu interstellaire en-
vironnant (cf les descriptions détaillées de I’étude de cette source dans les chapitres IV a VII),
montre des morphologies similaires a celles de GRS 19154105 dans les raies moléculaires. Les
phénomenes observés dans les deux sources IRAS pourraient donc ne pas étre inhabituels dans
le cadre d’interactions a grande distance aux extrémités de cavités crées par des jets relativistes
sur une longue période de temps.

II1.2.2 Article de recherche publié dans A& A

Voici l'article de recherche auquel j’ai participé et dont je viens de résumer les résultats.
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Abstract. We have observed an extended region surrounding the first discovered galactic superluminal source
GRS 1915+105, seeking evidence of interaction between the relativistic ejecta of that object and the interstel-
lar medium. We find two radio sources axisymmetrically aligned along the sub-arcsecond relativistic ejecta of
GRS 19154105 and roughly 17’ distant from it, which coincide with the luminous IRAS sources 19124+1106
and 19132+41035. We have observed these sources at centimeter (VLA), millimeter (IRAM 30 m), and infrared
(ISO, UKIRT, ESO/MPI 2.2 m) wavelengths in both line and continuum emission. At centimeter wavelengths a
non-thermal jet-like feature aligned along the outflow axis is located adjacent to the inner edge of the southern
source. Strong density enhancements are found in the millimeter tracers CO and H**CO™ at the positions of both
sources and some of the morphology is reminiscent of shock-like interactions; however, linewidths are narrow. At
infrared wavelengths strong hydrogen recombination lines and weak lines of molecular hydrogen are observed at
the southern source. We discuss these results as possible evidence of the sought-after interaction, both in terms
of the regions undergoing ongoing shock-heating and in terms of them being locations of shock-induced star for-
mation. The evidence for each of these is inconclusive. Millimeter line mapping of a portion of W 50 where the
relativistic jets of the X-ray binary SS 433 interact with the interstellar medium shows roughly similar morphology
as GRS 1915+105, suggesting that the phenomena observed at the IRAS sources may not be unusual for such a

long distance interaction.

Key words. stars: individual: GRS 19154105, SS 433 — ISM: individual objects: IRAS 19124+1106,
TRAS 19132+1035 — ISM: jets and outflows — X-rays: stars

1. Introduction

The hard X-ray transient GRS 19154105 was discovered
in 1992 by the all-sky monitor WATCH on GRANAT
(Castro-Tirado et al. 1994). It has been intensively studied
since then in many wavebands, including the radio, where
ejected plasma clouds with apparently superluminal veloc-
ities, a common extragalactic phenomenon, were found for
the first time in our Galaxy (Mirabel & Rodriguez 1994).
Material ejected from GRS 19154105 would be expected
to interact with the surrounding interstellar medium, pro-
viding an opportunity to study in detail for the first time

Send offprint requests to: S. Chaty,
e-mail: S.Chaty@open.ac.uk

such a relativistic interaction (for a review see Mirabel &
Rodriguez 1999).

In a program to look for these interactions we have
detected two compact sources of bright radio emis-
sion, each coincident with a bright IRAS source near
GRS 19154+105. These sources are located axisymetri-
cally with respect to GRS 1915+105 and at same position
angle as its normal sub-arsec ejections, suggesting that
they could be the zones of interaction between the ejecta
and the interstellar medium as described in Sect. 2. We
have observed these two IRAS sources at near-infrared
(ESO/MPT 2.2 m, UKIRT), mid-infrared (ISO), millime-
ter (IRAM 30 m) and centimeter (VLA) wavelengths.
The observations are detailed in Sect. 3. We discuss in
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Sect. 4 the possibility of a physical association between
the ejections of GRS 1915+105 and the two IRAS sources,
comparing some of the results obtained in the putative
interaction zones with new measurements of the interac-
tion between one of the jets of SS 443 and the interstellar
medium. Some of the observations and results described
here have been briefly described in Chaty (1998), Chaty
et al. (2000) and Rodriguez & Mirabel (1998) (hereafter
RM98).

2. The context: Two axisymmetric sources around
GRS 19154105

In order to search for interactions involving the ener-
getic and relativistic ejections of GRS 1915+105, the re-
gion surrounding GRS 19154105 was observed at radio
wavelengths as described by RM98. This search was per-
formed at A = 20 cm, using the Very Large Array (VLA)
of NRAO!, in its C-configuration, giving a resolution
of 15”. The resulting map is shown in Fig. 1. The re-
gion in the map referred to as G45.4540.06 was misla-
belled G45.4640.06 in the original papers (e.g., RM98).
Characteristics of this radio source are given in Downes
et al. (1980) and in Feldt et al. (1998). No evidence of
jets or elongated clouds appears in the figure. However,
two small radio continuum sources positioned nearly ax-
isymmetrically with respect to GRS 19154105 were found
at angular separations of 17’ each from GRS 1915+105
(RM98). These small sources are coincident with the
bright IRAS sources, 1912441106 and 191324-1035. Their
coordinates are given in Table 1. The position angle of the
line connecting the northwest source and GRS 1915+105
is 157°9, and their separation is 1676, the equivalent
values for the southeastern source and GRS 1915+105
are 156°6 and 16’9. The position angles are very simi-
lar to the position angle of the sub-arcsec radio-ejections
from GRS 19154105 (~150°) (Mirabel & Rodriguez 1994;
Fender et al. 1999). The angle between these ejections and
the line of sight towards GRS 1915+105 is 70°, with the
southeastern ejection approaching and the northwestern
one receding (Mirabel & Rodriguez 1994).

The distance to GRS 19154105 is crucial for determin-
ing many of the physical parameters of the object (e.g.,
mass loss rate, velocity of ejecta, energetics). It was esti-
mated to be 12.541.5 kpe by Mirabel & Rodriguez (1994)
and by Chaty et al. (1996). Recent VLBA observations are
consistent with this value (Dhawan et al. 2000). However,
the uncertainty may be larger than 1.5 kpc, as the above
lower limit was based on a distance to G45.45+0.06 of
8.8 kpc, whereas Feldt et al. (1998) have placed the Hit
region at only 6.6 kpc. Moreover, Fender et al. (1999), who
derived an upper limit of 11.2+0.8 kpc, consider that the
source is constrained to lie between 7 and 12 kpc.

! The National Radio Astronomy Observatory is operated
by Associated Universities, Inc., under cooperative agreement
with the USA National Science Foundation.
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Table 1. Positions of GRS 1915+105, IRAS 1912441106 and
TRAS 19132+41035. These coordinates are the positions of peak
signal at 20 cm as observed by the VLA

Source J2000.0 coord. gal. coord.

GRS 19154105 | o = 19215™115545 | [T = 45°40

§ = 10°56'44”80 b = —0°29

IRAS 19124+1106 | a = 19%14™45%77 | " = 45°54

5 =11°12'06""4 bt = —0°007
IRAS 1913241035 | a = 19"15™39513 | ' = 45°19
§=10°41"17"1 b= —0°44
GRS 1915+105 20cm 1412.5 MHz
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Fig. 1. Map of the surroundings of GRS 19154105, taken with
the VLA-C at A = 20 cm. Contour levels are -3, 3, 4, 6, 10, 15,
20, 30, 40, 60, 100, 200, 400 and 800 x3 mJy beam~'. The half
power contour of the beam is shown in the bottom right corner.
The arrows around GRS 1915+105 indicate the position angle
of the sub-arc relativistic ejecta

If the radio sources are at the same distances from the
Sun as GRS 19154105, and if we assume that the distance
of this source is 12.5 & 1.5 kpc, their angular separations
correspond to the distance of 60 pc from GRS 1915+105.

3. Observations and results

3.1. Centimeter

High-resolution maps of the two radio sources have been
obtained with the VLA. Details of these observations can
be found in RM98. These maps, at three different wave-
lengths, 2, 6 and 20 cm, are shown in Fig. 2. The morphol-
ogy of the northern source resembles that of a cometary
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Table 2. Flux densities of IRAS 1912441106 and IRAS 19132+1035. All the flux densities with A from 12 pm to 20 cm come
from RM98. We refer to Table 3 for the fluxes at mid-infrared wavelengths

Source 1.25 pum 2.2 pm 12 pm 25 pm 60 pm 100 pm 2 cm 6 cm 20 cm
mag mag Jy Jy Jy Jy mJy mJy mJy
TRAS 19124+1106 179+0.1 121+01 3.9 19.6 260.6 581.5 114+6 130+4 114+4
IRAS 19132+1035 1745+0.1 10.7+0.1 6.9 34.0 277.4 488.8 5246 63 +4 60 +4
IRAS 1913241035 “jet” <1 2 5

HII region, but it also shows a bow shock-like structure
to the South-East, e.g. towards GRS 1915+105. At the
southern lobe a non-thermal jet extends to the northwest
along the line between the source and GRS 1915+105.
The flux densities of this jet are <1, 2 and 5 mJy at
2,6 and 20 cm, respectively, indicating a spectral index
of a = —0.8 (f, x v*), therefore noticeably different than
that of the rest of the southern radio lobe, which exhibits
thermal emission, as it can be seen in the Table 2. We
also reported in Fig. 32 a spectral index map of IRAS
1913241035 made from the 20 and 6-cm maps. The south-
ern lobe also shows a sharp edge to the south, which could
be either a bow shock, or the ionization front of an H 11 re-
gion.

Additional radio observations of these sources in the
H92a recombination line and adjacent continuum at
3.6 ¢cm are detailed in RM98. The line strengths, profiles,
and radial velocities are typical of H1I regions at kine-
matic distances of 7.4 4 1.4 kpc for the north lobe and
6.0 £ 1.4 kpc for the south lobe (distance errors are es-
timated from the mean value for deviations of circular
rotation of 12 kms™! given by Brand & Blitz 1993). We
note that the distance uncertainties are large because of
the low velocity resolution (+12 kms ') of the H92 obser-
vations (RM98). These estimates are most consistent with
the distance to G45.4540.06 given by Feldt et al. (1998).
The radio luminosities of the sources derived using these
distances are similar to those of H1I regions powered by
09.5 ZAMS and B0 ZAMS stars (RM98). If instead they
are at the nominal distance of GRS 19154105 hotter in-
dividual stars or two stars of the above spectral types
would be required to power each source. However, the in-
terpretation of these objects as normal H11 regions does
not explain the presence of the non-thermal jet-like struc-
ture in IRAS 19132+1035. Furthermore, given the large
uncertainty in the distance of GRS 19154105, we cannot
a priori rule out the possibility that GRS 19154105 is
roughly at the kinematic distance of the H 11 regions.

A search for OH maser emission was performed with
the VLA in the vicinity of GRS 19154105, at 1720 MHz.
Such emission can be a signpost for interaction between
a SNR and molecular gas (as in the case of IC 443, e.g.
Denoyer 1979). No detection was obtained. However, this
does not imply necessarily that there is no interaction
(Rodriguez, Goss, Mirabel, private communication).

2 On the color page at the end of this article.

3.2. Infrared
3.2.1. Near-infrared
Broad-band imaging®

We imaged the IRAS sources in the J (1.25 pm) and K
(2.2 pm) bands. The observations were made on 1997,
April 5, with TRAC2b installed on the Max Planck
Institute’s 2.2 m telescope at the European Southern
Observatory (ESO). The IRAC2b camera, which contains
a Rockwell 256 x 256 pixel Hg:Cd:Te NICMOS 3 array
detector was mounted at the /35 infrared adapter of the
telescope. It was used with lens C, providing an image
scale of 0.49 arcsec/pixel and a field of 136 x 136 arcsec?.
The typical seeing for these observations was 1.2 arcsec.
Each final image is the median of 5 frames, each exposed
for 2 min. After taking each image of the object, an im-
age of adjacent sky was taken, to allow subtraction of sky
emission. The images were processed by removing bias and
dark current, and applying a flat field correction. These
steps were performed using IRAF procedures, in particu-
lar the DAOPHOT package for the photometry in crowded
fields.

The images reveal a compact near-infrared counter-
part at the position of IRAS 1912441106, with J =
17.9 4+ 0.1 mag and K = 12.1 &£ 0.1 mag, and a brighter
and more extended counterpart of IRAS 19132+1035,
with J = 17.45 &+ 0.1 mag and K = 10.7 £ 0.1 mag.
Figure 4 shows the central portions of the images con-
taining TRAS 19132+1035.

Spectroscopy

A low resolution K-band spectrum of IRAS 1913241035
was obtained with the facility instrument CGS4 on the UK
Infrared 3.8 m Telescope (UKIRT) on UT 1997 July 13, as
part of the UKIRT Service Program. The 75 1/mm grat-
ing was used in CGS4 together with a slit of width 1.2
to provide a spectral coverage of 0.67 ym at a resolution
of 0.0026 zm (370 kms™" at 2.15 um) on the 256 x 256
array of InSb detectors. The slit was oriented at a posi-
tion angle of 148° and the telescope was moved to center
the peak signal from the infrared counterpart in one row
of the array. Observations were obtained in the standard

3 Based on observations collected at the European Southern
Observatory, Chile.
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Fig.2. Maps of the two continuum radio sources
IRAS 1913241035 (left) and IRAS 1912441106 (right),

acquired with the VLA respectively in the D-configuration
for the A = 2 cm map (bottom), in the C-configuration for
the A = 6 cm map (middle) and in the B-configuration
for the X = 20cm map (top). Contour levels are
—4,4,6,8,10, 15,20, 40, 60, 100, 200,300 and 400x the rms
noise of 0.05 mJybeam™'. The half power contour of the
beam, with diameter of 4”, is shown in each bottom right
corner

stare/nod-along-slit mode. The total integration time was
8 minutes. A near simultaneous spectrum of the F3V star
HR 6987 (1" = 6700 K, K = 4.50 assumed) was obtained
at the same airmass; in order to remove telluric absorp-
tion lines (the Brackett v (7-4) absorption line, with a
central depth of 0.88 of the continuum at this spectral
resolution, was artificially removed from the spectrum of
the comparison star prior to ratioing). Wavelength cali-
bration was obtained from observations of an argon arc
lamp and is accurate to 0.0005 pm.

The spectrum of IRAS 19132+1035 is shown in Fig. 5.
It is the sum of the spectra of three adjacent rows, cov-
ering an area of 1.2 x 3.6 arcsec. Most of the flux is con-
tained in the central row. The spectrum exhibits a very red
continuum and a number of emission lines. Most promi-
nent are three recombination lines of atomic hydrogen: a
very strong Paschen « (4-3) line at 1.876 pm, and weaker
Brackett vy (7—4) and Brackett 0 (8—4) lines, at 2.166 pm
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Fig.4. J (top) and K (bottom) band images of the source
TRAS 1913241035, taken with TRAC2b on the 2.2 m of the
ESO. The coordinates are for the J2000 equinox. The ADU
flux contour levels are in a logarithmic scale, each separated

by a factor V/2, the first one is equal respectively to 0.864 for
the J band and to 25.501 for the K band

and 1.945 pm, respectively. The Pa « and Br ¢ lines are
uncorrected for the absorption due to the same line in the
comparison star and both it and the Br 6 line occur near
strong telluric absorption lines of water vapor; thus their
strengths and profiles are subject to systematic errors.

The peak of the Br v emission line occurs at
445 4+ 70 kms~ ' in the Local Standard of Rest (LSR).
The Full Width at Half Maximum (FWHM) of the pro-
file is only marginally broader than the instrumental res-
olution, but the profile appears to exhibit a weak high-
velocity wing, displaced towards the red. No such wing
is present in the profile of either of the other two atomic
hydrogen lines. We note that lines displaced towards the
blue are much more common in the H1I regions, because
the front part of an expanding H1I region is more easily
detected.
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IRAS 19132+1035

Flux (107 W/m?/um)

2.2 24
Wavelength (um)

Fig. 5. K-band spectrum of IRAS 1913241035 obtained with
CGS 4 on UKIRT. The upper trace is multiplied by a fac-
tor of 3.33 to allow an easier reading of the weakest lines.
Identifications and positions of detected and marginal lines are
indicated

Two fainter emission lines also are visible: the singlet
He I 2P—2S transition at 2.059 pum and the Ho1—0S5(1) line
at 2.122 pm. The flux in the Hy line is ~1 10717 W m™2.
There is also evidence for the presence of the Hy 2—1 S(1)
line at 2.224 pum, at roughly one-fourth the strength of
the 1-0 line, which suggests that most of the excitation of
Hs is due to absorbed UV radiation rather than collisions.
The 1-0 line appears partly resolved with a deconvolved
FWHM of ~500 km 5717 but new measurements are
required to confirm this. The signal-to-noise ratio of the
2—1 line is too low to determine if its profile is resolved.

3.2.2. Mid-infrared

Both infrared sources were imaged in six wavebands from
7 to 15 pm with the infrared camera ISOCAM? (Cesarsky
et al. 1996), on the Infrared Space Observatory (ISO)
satellite mission as part of the Guaranteed and Open Time
Programme. The observations were performed on 1996
April 28 and on 1997 October 20. The log of the obser-
vations and the derived fluxes in all bands are found in
Table 3. The images were taken through the Large Width
(LW) filters at angular resolutions given in this Table.
Data reduction used the CIA package and included sub-
traction of the dark current, suppression of the cosmic ray
impacts by a multiresolution median method, correction of
the detector transient behaviour, flat field correction and
when necessary a distortion correction (see Starck et al.
1999 and references therein).

The observation at 7 pym of the south lobe, shown at
the bottom of Fig. 6°, is particularly striking, because

4 ISOCAM was constructed under the scientific direction and
the technical expertise of the Service d’Astrophysique of the
CEA /Saclay. The ISOCAM Consortium is led by the PI C.
Cesarsky.

5 On the color page at the end of this article.
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it shows thermal emission, presumably from heated dust,
exactly coincident with the radio counterpart. One com-
ponent of this emission is localized, between the maximum
and the jet feature seen at radio wavelengths, on a line con-
necting GRS 19154105 and IRAS 19132+1035. The other
component is more extended, and closely resembles the re-
mainder of the radio image with its bow-shock morphology
at the south-east edge. The 15 pm image of the north lobe
is shown at the top of Fig. 6. The morphology is similar
to the radio images, resembling a common cometary H 11
region, but with two bow shock-like structures facing each
other.

3.3. Millimeter

We used the 30 m radio telescope of the Instituto de Radio
Astronomfa Milimetrica (IRAMS) to observe molecular
lines which are good density tracers and are diagnostics
of shock excitation and chemistry.

The observations, totalling 70 hours, took place dur-
ing 1997 April 1724, November 29-December 3, and
during 1997 December 31-1998 January 5. The observed
molecules and transitions, together with their respective
frequencies were: 12CO (J = 2 — 1) at v = 230.5 GHz,
1BCO (J =2—1) at v = 220.4 GHz, H¥COT(J =1-0)
at v = 89.2 GHz, SiO (J =2—-1,v=0) at v = 86.8 GHz,
SiO (J = 3—2,v = 0) at v = 130.3 GHz, SiO (J =
5—4,v=0) at v = 217.1 GHz and CS (J =2 — 1) at
v = 98.0 GHz. Details are given in Table 4.

We used position switching during the observations,
with the off-source position located (—500”, —1200") from
the position of GRS 1915+105. Tests demonstrated that
the off position contained no significant line emission. The
treatment and analysis of the millimetric data were stan-
dard, consisting for each spectrum of a subtraction of a
polynomial baseline of first or second order, in order to
remove instrumental fringes.

3.3.1. IRAS 1913241035

For each of the '2CO, 3CO, H¥COT and SiO 2-1
transitions, we obtained 23 spectra at positions separated
by 6”, along the line joining GRS 19154105 to the
South lobe and crossing the maximum of the centimetric
continuum shown at the bottom left panel of Fig. 2; this
maximum was defined as the (0, 0) position. Integration
times were 15 min per point, except at the (0, 0) position
where it was 45 min, ( 13, 20) where it was 135 min,
and (10, 15) where it was 90 min. The two latter
locations correspond to the jet-like feature. In addition
we obtained spectra at eight locations adjacent to the
jet. The observations of CS, SiO 3 2 and SiO 5 4 each

6 IRAM is an European institute for millimeter astron-
omy, founded by the French Centre National de la Recherche
Scientifique (CNRS) and the German Max-Planck-Gesellschaft
(MPG), in collaboration with the Spanish Instituto Geografico
Nacional (IGN).
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Table 3. Log, characteristics and fluxes of the sources from ISO observations. PFOV = Pixel Field Of View

Source Date Filter PFOV Flux
IRAS 19132+1035 28/04/96 LW2 (5-8.5 pum) 3" 13.24+2.6 Jy
IRAS 1913241035 28/04/96 LW7 (8.7-10.7 pm) 6" 59+1.2 Jy
IRAS 1913241035 28/04/96 LW3 (12-18 pm) 6" 10.7+2.2 Jy
IRAS 19132+1035 20/10/97 LW10 (8-15 pm) 1.5” 6.3+1.2Jy
IRAS 19124+1106 20/10/97 LW9 (14-16 pm) R 3.3+ 0.66 Jy

Table 4. Frequencies of the transitions and receivers used at IRAM. The filter bank b3*, divided into sections b31, b32, b33
and b34, provides a low resolution of 1 MHz, and contains 4 X 256 channels, for a total bandwidth of 1 GHz; the filterbank b20
provides a high resolution of 100 kHz, and contains 2 x 128 channels, for a total bandwidth of 25.3 MHz; the autocorrelator b4*,
divided into sections b41, b42, b43 and b44 offers resolutions ranging from 10 kHz to 1.25 MHz, a variable number of channels,

and a variable total bandwidth from 20 MHz to 1 GHz

Abbr Transition Frequency Receiver Banks Beam
2co 2co(J=2-1) v =230.537990 GHz  230g2 b44 b34 10.9”
BCO BCO (J=2—1) v = 220.398686 GHz  230gl b43 b33 b20  11.4”
H®COt HYMCOT(J=1-0) v =289.188523 GHz  3mml b42 b32 28.2"
cs CcsS (J=2-1) v =97.980968 GHz  3mml b4l b3l 25.7"
Sio 2-1 SiO (J=2-1,v=0) v =286.846891 GHz 3mm?2 b4l b3l 29"
SiO 3-2 SiO (J=3-2,v=0) v»=130.268702 GHz 2mm b42 b32 19.4”
SiO 5-4 SiO (J=5—4,v=0) v=217.104935 GHz 230gl b43 b33 b20 11.6”
consisted of 15 spectra at 6” separation along the same ' ' ‘
line, with integration times of 15 min per position with
the exception of (0, 0) and (10, —=15) where the times were 02 - 1
30 and 7 min, respectively.
Results for 12C0, 3C0O, H3CO" and CS ot
Figure 77 contains position-velocity plots with an ex-
panded velocity scale for the observed lines of '2CO, 13CO,  -o02 1
H™CO™ and CS. ‘ , . , ‘
-50 0 50 100 150

For all transitions the line peak occurs at an LSR
velocity of 67 kms ™', close to the velocity of 75.7 kms ™"
of the H92a recombination line observations as seen by
RM98 with much lower velocity resolution. The intensity
distributions of the millimeter lines are not symmetric,
each showing a sharper edge to the south (positive RA
offset), as seen in the VLA images, and a slightly shifted
peak velocity. The CS transition, which is a high density
tracer, exhibits a peak shifted to the northwest (more
negative RA offsets), towards the jet-like feature.

Si0

The SiO 2 1 transition was detected only close to the
position ( 10, 14); the spectrum at that location is
shown in Fig. 8. The line is weak, but its velocity,
67.6 £ 0.5kms ! and width, 4.4 + 1.2kms ! are
similar to those seen for much stronger lines and give
us confidence that it is real. The 3-2 transition was not
detected at any individual position, but the average of the
spectra between (0, 0) and (-17, 25) yields a 30 detection

7 On the color page at the end of this article.

Velocity (km/s)

Fig. 8. Spectrum of the SiO 2-1 line at IRAS 1913241035,
obtained at the offset (a, §) = (—10”, +14”). In this and the
following spectra, the y-axis is the antenna temperature in K
and the z-axis is the radial velocity with respect to the LSR

of a narrow (1.0 + 0.3 kms ') line at 67.3 kms ' +0.2,
exhibiting an antenna temperature of 7} = 0.044 K and
an intensity of 0.05+0.01 Kkms~! (Fig. 9). The SiO 5-4
transition was not detected at any individual location or
when all of the spectra were averaged.

Discussion

Figure 7 demonstrates clearly that brightness maxima for
transitions with higher critical densities are displaced in-
creasingly towards the northwest where the non-thermal
jet-like structure is located. What little SiO emission is
detected also originates largely in this region. The very
densest region could be the main interaction zone between
the putative jet and the ambient medium. However, the
narrow lines that are observed are difficult to explain in
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Fig.9. Spectrum of the SiO 3-2 line at IRAS 1913241035,
averaged over all positions from (0, 0) to (-17, 25)

the above scenario, as an energetic shock might be ex-
pected to lead to line emission over a much wider range
of velocities than is observed. If a shock is present, it ap-
parently must be of very low velocity.

3.3.2. IRAS 19124+1106

For the 2CO, 3CO, H¥CO" and SiO 2-1 transitions,
we acquired 24 spectra at positions separated by 6”, along
the line joining GRS 19154105 to the northern lobe. As in
the case of the southern lobe, the reference position (0, 0)
is defined as the position of maximum radio continuum
signal in the northern lobe, as observed by the VLA.
The integration time at each position was 5 min, except
at the reference position, where it was 10 min. Each of
the above transitions was detected over a wide range of
positions. Spectra of the CS 2-1, SiO 3-2 and SiO 54
transitions were obtained only at the (0, 0) position,
each with an integration time of 15 min. None of the
three SiO transitions were detected at any position at an
upper limit of 0.05 K, or when all positions were averaged.

Results for 2C0O, ¥ CO and H**CO*

Position velocity diagrams for 12C0O, 3CO and HP¥*CO™
are presented using an expanded velocity scale in
Fig. 108. Two strong velocity components are readily
apparent in all three transitions. For '2CO at the
(0, 0) position, the strongest component is centered at
53.95 £+ 0.03 kms ™', with a width of 4.05 &+ 0.09 kms ™!,
an intensity of 12.9 K, and an integrated brightness
of 55.5 + 0.09 Kkms '. For 3CO, this component
is peaked at 55.10 £+ 0.04 kmsfl, and has a width
of 3.88 + 0.10 kms™!, an intensity of 7.32 K, and an
integrated brightness of 30.3 & 0.60 Kkms™*. A second
velocity component occurs at 59.5 £ 0.1 km s with a
width of 3.9+ 0.2 kms™!, an intensity of 3.11 K and an
integrated brightness of 12.8 + 0.6 Kkms™! at the '2CO
(0, 0) position. The velocities of these two components
are close to that of the H92a recombination line peak
at 57.3 kms™' (RM98). A third velocity component, at

8 On the color page at the end of this article.

50 100
Velacity (km/s)

Fig.11. TRAS 19124+1106, CS, b41, spectrum taken at the
position (0, 0)

~6 kms™! is visible in the northwestern part of this
cloud for CO and in the southeastern part for H*CO™.
Given the very different velocity the line emission proba-
bly originates in a foreground or background cloud.

Results for CS

The single spectrum obtained at (0, 0), shown in
Fig. 11, contains a strong component centered at
56.17 + 0.03kms ', of width 3.039 + 0.07 kms™ ',
intensity 0.937 K and integrated brightness 3.03 =+
0.06 Kkms™'. Adjacent to it is a weaker component at
59.91 £+ 0.11 kms ™', with width 1.589 £ 0.22 kms™ ',
intensity 0.298 K and integrated brightness 0.504 =+
0.07 Kkms™'. These velocities are similar to those
detected in other molecules and in H92« (RM98).

Discussion

As already noted by RM98 from the centimeter observa-
tions, the morphology of the northern source is that of a
cometary H1I region. The millimeter wave spectroscopy,
which reveals two velocity components, is consistent with
this morphology.

4. Discussion

The new data do not definitively prove or disprove an as-
sociation between GRS 19154105 and either of the IRAS
sources. The strongest lines of evidence supporting an as-
sociation are (1) the axisymmetric locations of the two
sources at nearly the same position angle as the recent
sub-arcsecond ejections observed at radio wavelengths, (2)
the spatial coincidence of the non-thermal radio jet with
the inner edge of the southern source, IRAS 1913241035,
as well as the orientation of this jet along the axis, (3) the
location of the highest densities in IRAS 1912441106 and
TRAS 1913241035 on the sides closest to GRS 19154105
and, in the case of IRAS 1913241035, close to the
non-thermal jet, and (4) the bow shock — like struc-
ture in the portion of TRAS 19132+1035 most distant
from GRS 19154105. Some of these lines of evidence are
associated only with the southern source. Evidence against
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an association includes (1) the lack of detected high
velocity gas at the IRAS sources, (2) the luminosities
of the IRAS sources, which are consistent with each
of them being powered by one or more hot stars, and
(3) the cometary morphology of the northern source,
TRAS 1912441106, which is common in star forming re-
gions.

Although the physical alignment of the IRAS sources
could be a background coincidence, the probability of this
is low in view of the small number of IRAS sources, the
existence of a jet at IRAS 1913241035, and the locations
of these sources within the Galaxy. It remains possible
that the jet at IRAS 1913241035 is an extragalactic back-
ground source. This should be tested by radio observa-
tions at higher resolution. Because an association between
GRS 1915+105 and these objects may be real we explore
in the following the potential characteristics of interac-
tions of ejecta from GRS 19154105 with the interstellar
gas and compare these examples with observations of an-
other somewhat similar source.

4.1. Production of a large scale cavity

The angular separation between each IRAS sources and
GRS 19154105 is 17’. The measured proper motions of
the most recent ejections from GRS 1915+105 are respec-
tively for the approaching and receding ejecta in the inter-
val papp = [17.6, 23.6] £0.5 mas/d and pirec = [9.0, 10.0] =
0.5 mas/d (Mirabel & Rodriguez 1994; Fender et al. 1999).
This implies typical travel times to reach the lobes of
140 years for the approaching ejecta and of 300 years for
the receding ejecta. It is therefore interesting to note that
the impact due to the South lobe with the southern IRAS
source would appear to occur much earlier than that of the
North lobe with the northern IRAS source. Evidence for
precession of the jets during the last five years is marginal
(Rodriguez & Mirabel 1999), with the maximum angle
no more than 10 degrees. Thus a close alignment of cur-
rently observed jets close to GRS 19154105 with those
from long past outbursts that may be responsible for the
IRAS sources may not be a coincidence.

It is perhaps surprising that the separations from
GRS 19154105 of the two possible interaction zones are
identical to better than two percent. These are determined
not only by properties of the outflow from GRS 1915+105,
but also by the density and uniformity of the interstel-
lar medium. In order for ejected matter to travel up to
60 pc, a large scale cavity must have been created around
GRS 1915+105. Over time this cavity could tend to ex-
tend an equal distance in each direction. The probable
existence of a cavity around GRS 19154105 already has
been pointed out by Mirabel & Rodriguez (1996). The
plasma clouds ejected during the last few years exhibit bal-
listic motions (i.e., with no evidence of deceleration), indi-
cating that the density in the interstellar medium through
which they have passed is less than 0.05 protons cm™3
(Mirabel & Rodriguez 1996). These clouds have been ob-
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served until their emission faded out or became unobserv-
able with the available VLA configuration, typically at
distances of one arcsecond from the central source.

Although direct evidence for a cavity is limited to a
region very close to GRS 19154105, it is likely that the
cavity extends well beyond one arcsecond from it. Apart
from the two TRAS sources, no phenomena that might
be associated with deceleration of recent ejecta have been
observed from 1” angular separation from GRS 1915+105
to 17". In order to produce a cavity with a linear dimen-
sion of many tens of parsecs, even a relativistic source
must be active for a much longer period of time than
GRS 19154105 has been observed. From EXOSAT mea-
surements (Reynolds et al. 1999) GRS 1915+105 was ac-
tive in 1985 but much fainter than it has been since 1992.
For the second discovered superluminal galactic source,
GRO J1655—40, Kolb et al. (1997) suggested that the ac-
tivity of the source is caused by the companion crossing
the Hertzsprung gap, a transient phase lasting ~1 Myr.
The companion of GRS 19154105 (Marti et al. 2000)
is believed to be more massive than the companion of
GRO J1655—40 (Shahbaz et al. 1999), and thus the dura-
tion of the active phase would be much shorter, although
still sufficiently long, especially since GRS 19154105 has
been much more active than GRO J1655—40.

4.2. Interaction between ejecta and ambient material

Considerable heating of the gas must occur at the ends
of the cavities, where the ejecta, whether or not par-
tially decelerated en route, impact ambient material. One
would expect that much of heating would occur via shock
excitation. For the case of GRS 19154105 the speed and
density of the incident material and the relative amounts
of atomic and molecular gas (both in the incident and im-
pacted material) are not known, and thus the spectrum
of the shock-heated gas is uncertain. The southern IRAS
source shows strong infrared lines of atomic hydrogen and
weak infrared line emission from molecular hydrogen, very
unlike the emission observed in molecular clouds impacted
by protostellar winds having speeds of up to 100 kms ™,
in which lines of molecular hydrogen dominate and hy-
drogen recombination lines are nearly non-existent (e.g.
Geballe & Garden 1987).

We note that if the non-thermal feature near the
southern lobe is an element of the interaction involving
the ejecta of GRS 19154105, the collimation of the jet
iS feon = 1‘:15:;:: = 17—§,l > 100, ten times larger than
the most highly collimated Herbig-Haro objects (see e.g.
Bachiller 1996). This implies a jet opening angle of < 0.5°
which is consistent with the limit of <8° derived by
Fender et al. (1999) based on observations of the core,
but is more highly constraining. This jet opening angle
seems to be in agreement with the jet full opening angle
as function of distance from the core for M 87 (Junor
et al. 1999), if we take into account the scaling factor
between galactic and extragalactic black holes. Therefore,



II1.2. Etude multi-longueurs d’onde des contreparties possibles d’interactions a grande échelle33

S. Chaty et al.: Interactions between GRS 19154105 and its surroundings

as for extragalactic jets, it would require in the galactic
case ongoing confinement of the jet at large distances
from the source, ruling out free expansion of a relativistic
gas.

Induced star formation?

The similarity of the luminosities of the IRAS sources to
those of compact H 1I regions containing one or more mas-
sive stars, as well as the spectrum of IRAS 1913241035,
which shows strong hydrogen recombination line emission,
suggest the possibility that ejecta from GRS 19154105
have induced massive star formation at the locations
of the TRAS sources, via compression of the interstel-
lar gas. In this scenario the non-thermal radio jet ob-
served at TRAS 1913241035 might be interpreted as a
Herbig-Haro-like feature, the result of a protostellar wind
breaking out of the natal cloud. However, given the
length of time for star formation to proceed to this
phase, such an explanation would require activity from
GRS 19154105 at a much earlier time than mentioned
above. Moreover, there appears to be no reason for star
formation at IRAS 1913241035 to produce a close co-
incidence between the position angle of the radio jet
at IRAS 1913241035 and that of the line connecting
GRS 19154+105 and TRAS 1913241035, as is observed.
Finally, the radio emission from Herbig-Haro jets usu-
ally is thermal (free-free; Rodriguez 1999). In view of
these arguments, we do not regard induced star forma-
tion to be a likely explanation for the luminosities of
TRAS 1912441106 and TRAS 19132+1035. Dubner et al.
(1998) note that in the case of the relativistic jets from
SS 433 there is no evidence of induced star formation in
the impacted gas.

4.3. Comparison with SS 433

In view of the inconclusive evidence linking the IRAS
sources with activity originating at GRS 19154105, it is
perhaps useful to examine other possible examples of such
an interaction. Like GRS 19154105, the famous X-ray bi-
nary SS 433 ejects beams of material at relativistic speeds.
This object is located inside the radio shell/supernova
remnant W50, which exhibits two lateral extensions with
dimensions of tens of parsecs (Dubner et al. 1998). The
morphology can be attributed to continuous ejection of
magnetic field and high-energy particles from the central
source. Sub-arcsecond jets are present at SS 433, with 5 or-
ders of magnitude difference between their extents and
those of the far lobes. The power injected into these jets is
~10%° ergs™! according to Dubner et al. (1998), who also
estimate that the kinetic energy transferred to the sur-
roundings of SS 433 during the last ~2 10* years amounts
to 2 10! erg.

Major ejection events in GRS 19154105 are more
sporadic than in SS 433, and therefore the average ki-
netic energy injected into the surroundings over long
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periods of time may be smaller (Mirabel & Rodriguez
1999). The kinetic energy of the 1994 March 19 event
in GRS 19154105 was ~10*3 erg (Rodriguez & Mirabel
1999). GRS 1915+105 would need to exhibit one ejection
event per hour similar to this one in order to match SS 443.
A more likely rate is one event per month (Rodriguez &
Mirabel 1999), in which case ~2 107 years would be re-
quired to equal the energy output of SS 443 in 2 104 years.
However, we note also that the jets emanating from
GRS 19154105 always are compact close to the source
(Dhawan et al. 2000), which indicates that a continuous
injection of energy from GRS 19154105 is occuring. In
addition to the large events described above, there are
also smaller ones, observed at X-ray, radio and infrared
wavelengths, where the mechanical luminosities are in the
range 1037 —103° ergs™!, and where the synchrotron emis-
sion is seen up to the infrared wavelengths (e.g. Mirabel
et al. 1998; Fender & Pooley 2000). A comparison of the
energetics of GRS 19154105 with SS 433 and a Herbig-
Haro object is reported in Table 5.

Despite the differences between GRS 1915+105 and
SS 433, each may have created a cavity of similar linear
extent. In view of the uncertainty as to what effects might
be observable at the putative ends of the cavity produced
by GRS 19154105, we have observed the western tip of
W50 where the ejecta of SS 443 and the shell remnant in-
teract, in some of the same millimeter lines of 12CO, 3CO,
H'3CO™ and SiO as were observed for the IRAS sources.
The observed region in W50 is at the constant declina-
tion 05°00°00” and right ascensions between 19M05™27°
and 19"06™24% (B1950) (see Dubner et al. 1998, Figs. la
and 1b). The off position was 15 arcmin east and north
of the reference point located at 19*06™00%; 05°00'00".
Measurements at W50 were separated by 24", with inte-
gration times of 5 min each, except at (0, 0) where the
integration time was 10 min.

The results are shown in Fig. 12° over the relevant
velocity range. Emission from '2CO, 3CO and H*CO™
are found roughly 200-300” west of the reference position,
at the westernmost edge of the radio shell (Dubner et al.
1998, Figs. 1a and 1b).

The emission from the high density tracer H**CO™
is the most compact and probably indicates the loca-
tion of the strongest interaction. The line profiles of all
three species are asymmetric but narrow. SiO 2-1 emis-
sion was not detected. These results are very similar to
those for TRAS 19132+1035. These similarities between
SS 433/W50 and GRS 1915+105/IRAS 1913241035 and
TRAS 1912441106 suggest that high density, low velocity
molecular clumps may not be unusual products of the in-
teraction of the ejecta of a distant energetic source and
the surrounding medium.

® On the color page at the end of this article.
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Table 5. Characteristics of jets from different sources. HH =
Herbig-Haro. The range is the ratio of distance between the far
lobes and the subarcsec jets, the collimation factor is the ratio
between the length of the jet and its width, and the kinetic
power of the ejections is a time average

HH SS 433 GRS 1915
Velocity  [1-500 kms™* 0.26 ¢ 0.92 ¢
Separation | 1 au-10 pc 50 pc 60 pc
Range 10° 10° 10* — 10°
Collimation 2-10 > 12 ~ 1007
Kinetic Pow.| 1032 ergs™ {103 ergs™![10%07% ergs™!

5. Conclusions

We have performed extensive multi-wavelength obser-
vations from IR to radio of two radio/IRAS sources
axisymetrically located with respect to GRS 19154105
and aligned with the position angle of the subarcsec
jets. The northern source has the morphology of a
common cometary Hi region. The observations of the
southern cloud reveal a collimated non-thermal struc-
ture which may be the far end of a jet of material from
GRS 1915+105. Both sources contain dense clumps of
molecular material. Overall the evidence for these regions
being interaction zones seems inconclusive. An abbrevi-
ated study of what may be a very similar interaction be-
tween the ejecta of SS 433 and the surrounding interstellar
medium reveals strikingly similar (and also apparently in-
conclusive) phenomena, perhaps indicating that such phe-
nomena might be produced by sources which via their vio-
lent behavior have created large cavities over long periods
of time.
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Fig. 3. Spectral index map of IRAS 1913241035 made from
the 20 and 6-cm maps. The color coding for the spectral index
is given at the bottom of the figure. Note the negative, non-
thermal spectral index of the jet feature to the northwest

432000

332000

Fig. 6. Top: ISO map of the source IRAS 1912441106, at A =
15 pm, taken with the LW9 filter. Superimposed are the 20cm
radio contours at 0.4, 0.6, 1, 2, 5, 10 and 15 mJy. Bottom: ISO
map of the source IRAS 1913241035, at A = 7 um, taken with
the LW2 filter. Superimposed are the 20 ¢cm radio contours at
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the levels 0.2, 0.4, 0.7, 1.2, 1.8, 2.5, 3, 4 and 5 mJy

75

LSR Velocity (km/s)

RA Offset (arcsec)

Fig. 7. Observations of IRAS 19132+41035. Offsets are relative
to the position of maximum radio emission observed at the
VLA. The black contours are antennae iso-temperature: “2CO:
TA = —1, and from 1 to 20 K separated by an interval of 1 K;
13C0: T4 = —1, and from 1 to 11 K separated by an interval
of 1 K; H¥CO™: Ty = —1, and from 0.2 to 2.1 K separated
by an interval of 0.1 K; CS: T4 = —1, and from 0.2 to 2.2 K
separated by an interval of 0.2 K
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Fig. 10. Observations of IRAS 19124+1106. Offsets are rela-
tive to the position of maximum radio emission observed at
the VLA. The black contours are antennae iso-temperatures:
12C0: 1% = -1, and from 1 to 14 K separated by an interval
of 1 K; '¥CO: —1 and from 0.5 to 8 K separated by an interval
of 0.5 K; H'3CO™: -1 0.3 0.4 and from 0.5 to 0.8 K separated
by an interval of 0.05 K
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Fig.12. Observations of W50, the supernova remnant shell
surrounding SS 433. Offsets are relative to the position of
the central source. The black contours are antennae iso-
temperatures: *>?CO: 1% = -1 and from 1 to 12 K separated by
1 K; ¥CO: -1 and from 0.5 to 5 K separated by 1 K; H'3CO™*:
—1 and from 0.2 to 1 K separated by 0.1 K
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SS 433 est une source connue depuis tres longtemps, plus de vingt ans, mais comme nous
allons le voir par la suite, c’est un objet qui tout en étant bien connu par certains aspects, reste
trés mystérieux. Cette source a été intensivement étudiée pendant les années 80, avec plusieurs
centaines d’articles sortis & ce sujet, puis presque plus rien, elle est passée de mode! Les gens se
sont peut-étre découragés de ne pas percer ses mysteres... De nos jours, SS 433 est classée dans
la catégorie des microquasars, mais elle est longtemps restée la seule source de jets relativistes
connue dans notre Galaxie. Ce fut donc un objet tout a fait unique, jusqu’aux années 90, ou la
découverte de plusieurs sources de jets bipolaires relativistes ouvra la voie aux microquasars.

De trés bonnes revues ont été publiées décrivant le systeme SS433 / W50 (Margon 1984 ;
Zwitter et al. 1989 et Vermeulen 1996) mais elles sont un peu anciennes ou restreintes a un as-
pect particulier, aussi vais-je présenter ici ma propre revue, qui sera certainement incompléte,
mais axée sur les phénomenes utiles a ’étude de ce systeme développée dans les chapitres sui-
vants.
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IV.1 La découverte de SS 433

Les premieres coordonnées exactes de SS 433 apparaissent en 1977 dans le catalogue de
Stephenson et Sanduleak, qui rassemble des étoiles possédant des raies d’émission Ha particu-
lierement fortes. Cet objet se trouvant en 433° position du catalogue, fut logiquement appelé
SS 433. Cette source avait probablement été repérée pour la premiére fois en radio, comme assez
brillante dans la constellation de I’Aigle, et notée au début des année 1970 dans le Fourth Cam-
bridge Catalogue sous I"appellation 4C 04.66, mais avec des coordonnées ne correspondant pas
a celles actuelles. De son c6té, la nébuleuse radio W50 était connue sous le nom de G 40.0-3.1,
correspondant a 'extrémité orientale de ce qu’on appelle maintenant W50. Elle était considé-
rée a I’époque comme un objet distinct du reste de supernovae G 39.7-2.0, constituant le reste
de ’actuelle W50, englobant en apparence, mais sans lien physique prouvé, la source 4C04.66
(Velusamy et Kundu 1974). En 1976, D.H. Clark publia une carte de W50 comportant une
source ponctuelle (SS433), mais elle ne montrait que la moitié nord de W50, expliquant peut-
étre pourquoi la position centrale de SS 433 ne fut pas remarquée. La méme année, SS 433 fut
notée comme une source X variable dans les catalogues de deux satellites: le 4¢ catalogue de
Uhuru (4U1908405), et celui de Ariel 5 (A1909+4-04) (cf les références dans Zwitter et al. 1989).
La mauvaise résolution spatiale de ces instruments ne permit pas d’identifier la contrepartie
optique, mais le caractere variable de la source fut déja relevé. Ce n’est qu’en 1978, en redécou-
vrant la source radio variable pointée avec précision, que deux groupes indépendants se rendirent
compte que les émissions radio, optiques et X provenaient de la méme source. Puis on observa
de facon plus détaillée son spectre optique, dans lequel des raies brillantes et au comportement
tres inhabituel apparaissaient, ce qui déclencha une ruée d’études sur cet objet dans les années
qui suivirent.

IV.2 Le systeme binaire SS 433 en bref

C’est principalement griace aux études photométriques et spectroscopiques de I’émission de
SS 433 dans les domaines visible et de 'infrarouge proche que les chercheurs ont obtenu le plus
d’informations sur ce systeme. Paradoxalement, malgré le nombre impressionnant de campagnes
d’observation de SS433 qui ont conduit a de nombreux modeles tentant de décrire cette source,
peu de preuves concluantes ont pu étre apportées. Ceci est di a la complexité du systeme, et
aussi & sa position dans notre Galaxie, ses coordonnées étant :

a = 19h 11m 49.6s = 39.69°

’ . 1 l
équatoriales J2000 { § = 104° 58’ 58" galactiques { b— —2.94°

ce qui correspond au disque galactique, une région trés “encombrée” du ciel et donc plus difficile
a étudier. Les seules certitudes sur SS 433 peuvent étre résumées par ce qui suit : c’est un systeme
binaire entre un objet compact et une étoile non effondrée, les natures exactes de ces deux objets
restant sujets a spéculations, entourés d’une zone optiquement épaisse de forme indéterminée
(disque, tore...); ce systéme, de période orbitale de ~ 13 jours, produit des jets bipolaires relati-
vistes, de vitesse de 'ordre de 0,26 fois la vitesse de la lumiére, qui subissent un mouvement de
précession d’une période d’environ 162 jours. La figure IV.1 schématise ce systéme a jets, dont
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les parametres supplémentaires sont : 8 le demi-angle d’ouverture du cone tracé par les jets lors
de leur précession et ¢ ’angle d’inclinaison de ’axe de précession par rapport a la ligne de visée.

| =78.82°
6 = 19.80°
v=0.26c¢C
P o= 162.5]
P =1308]

Fic. IV.1 — Schéma de la précession des jels de 55 433. La figure se place dans le plan formé par
la ligne de visée et l'are de précession des jets. Les phases de précessions ®, et U correspondent
auz deur conventlions choisies respectivement par Kemp et al. (1986) et par Margon (1984), la
premiéere étant celle que nous utiliserons dans notre étude du systéme au chapitre suivant.

En plus de ces éléments, la présence d’un disque d’accrétion important est justifiée par de
nombreux arguments comme le besoin d’expliquer le mouvement de précession qui doit corres-
pondre physiquement a un couple s’exercant sur un objet suffisamment grand, I’envie d’avoir
un plan de symétrie simple pour expliquer ’excellent alignement des jets relativistes de di-
rections opposés, la supposition qu’un transfert de masse substantiel doit avoir lieu de I’étoile
dite normale & I'objet compact, et I’analogie avec les autres systémes binaires X (Margon 1984).
La structure et la dynamique de ce disque d’accrétion est encore mal connue. tous les auteurs
s’accordent pour dire qu’au moins la partie interne de ce disque est en permanence perpendi-
culaire aux jets relativistes. Mais la forme de la partie la plus externe ainsi que sa taille sont
plus controversées. Le modele le plus courant est celui du disque asservi, décrit par exemple par
Whitmire et Matese (1980), van den Heuvel et al. (1980) et Hut et van den Heuvel (1981). Ce
modele suppose que I’axe de rotation de I’étoile donneuse n’est pas aligné avec la perpendiculaire
au plan de l'orbite, ce qui le contraint & un mouvement de précession sous le couple gravitation-
nel exercé alors par I’'objet compact. Si le flot de matiere transféré a 'objet compact a travers
le disque d’accrétion est suffisamment rapide pour que la matiére préserve le moment angulaire
qu’elle a acquis en quittant I’étoile donneuse, alors le disque d’accrétion suit le mouvement de
précession de celle-ci. Le mauvais alignement des axes provoque aussi un léger mouvement de
précession du plan de 'orbite selon un angle < 12° d’aprés Whitmire et Matese (1980). Ce disque
d’accrétion est géométriquement épais d’apres l'observation des courbes de lumiére dans les do-
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maines X et visible (Stewart et al. 1987 ; Antokhina et al. 1992 ; Fukue et al. 1997). Cependant
I’assombrissement observé est peut-étre aussi di a la présence de matiere dense entourant le

systeme et provenant éventuellement d’un écoulement de ce disque vers ’extérieur du systeme
(Shklovskii 1981; Zwitter et al. 1991 ; Fabrika 1993 ; Kotani et al. 1996 ; Paragi et al. 1999).

Je vais résumer dans ce qui suit, les observations (trés nombreuses) qui ont mené a ces
conclusions et & la construction de ce modele largement accepté pour ce systéme binaire.

IV.3 Un spectre particulier
IV.3.1 Les raies “en mouvement”
Le modéle cinématique

La premieére chose, tres surprenante a I’époque, qui fut remarquée dans le spectre de SS433
apres les fortes raies Ha en émission, c’est la présence de raies larges d’Hel et d’hydrogene de la
série de Balmer, a des positions représentant des décalages Doppler énormes et variables, avec
un maximum de 50 000 km.s~! vers le rouge et de 35000 km.s™! vers le bleu (Margon 1979). Ces
changements de longueur d’ondes, périodiques sur une échelle de 163 jours aux petites déviations
pres, donnerent a ces raies "appellation de “raies en mouvement”. Des jets collimatés et opposés
ont rapidement été proposés comme explication de ce phénomene, et de nombreux auteurs ont
contribué a résoudre les éléments troublants de ce comportement (cf les revues de Margon 1984
et Zwitter et al. 1989 pour les détails), pour finalement constituer le modele dit cinématique
représenté sur la figure IV.1 et décrit par:

— La matiere émettant ces raies se déplace suivant deux jets exactement alignés et opposés,
a une vitesse constante de v = 0,2601 £ 0,0014c.

— Chaque jet change de direction avec un vecteur directeur qui suit la surface d’un cone de
demi-angle d’ouverture # = 19,80+ 0, 18 °. La période de ce mouvement de précession est
Pprec = 162,532+ 0,062 jours.

— L’angle entre ’axe de symétrie du cone et la ligne de visée de 'objet est ¢ = 78,82+0,11°.

Les valeurs données ci-dessus représentent les parametres les plus adaptés pour reconstituer
les décalages Doppler des observations. Il faut étre prudent avec leurs incertitudes données par
Margon (1984) sans prendre en compte les déviations par rapport au modeéle. Celles-ci avaient
d’apres lui trois causes:

La premiere est la nutation, d’une période de 6,28 jours et d’une amplitude de 5-10% de
la variation venant de la précession. Cette nutation, prédite par Katz et al. (1982) est due a
Iinteraction entre le mouvement orbital du compagnon de ’objet compact et la précession du
disque d’accrétion autour de celui-ci (la présence d’un systeme binaire rapproché comprenant un
objet compact accrétant de la matiere de son compagnon ayant été logiquement supposée par
le besoin d’un mécanisme pour provoquer la précession, d’une source de matiere pour fournir
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les jets et d’une source produisant un rayonnement X). En effet, la période orbitale de 13 jours
du compagnon est non négligeable par rapport aux 163 jours de la précession du disque, ce qui
provoque un couple de torsion sur ce disque, variable dans le temps de fagon périodique. Les
jets étant contraints de suivre la normale au disque d’accrétion, et précessant comme celui-ci,
ils répercutent ce mouvement de nutation, qui se traduit alors par une perturbation du décalage
Doppler de la précession.

La deuxieme cause de déviation est un apparent changement dans la période de préces-
sion pendant quelques semaines a quelques mois, mais de facon non systématique. Récemment
Eikenberry et al. (2001a) en étudiant les données sur une période de vingt ans ont observé de
telles déviations, mais pas a long terme d’ou leur limite Pprec < 5.1072.

La troisieme cause de déviation invoquée par Margon (1984) est une variation aléatoire sur
un a quelques jours, de nature inexpliquée. Collins et Garasi (1994) ne trouvent pas de preuve
de cette variation aléatoire, et ils attribuent les précédentes détections a une modélisation incom-
plete du mouvement de nutation et éventuellement aussi de celui de précession. Il est a noter que
Eikenberry et al. (2001a) ont effectué une nouvelle détermination des parametres de ce modele
cinématique, en réduisant I'impact de la nutation, et trouvent un résidu important indépendant
de la phase, qui pourrait étre provoqué par du bruit dans deux parametres a la fois. Le résul-
tat de leur modélisation donne les valeurs suivantes: v = 0,2647 £ 0, 0008¢c, § = 20,9240, 08°,
Pprec = 162,375+ 0,011 jours et ¢ = 78,05+ 0,05°, qui sont similaires a celles déterminées
auparavant.

La structure des jets optiques

Les raies “en mouvements”, Hel, Balmer, mais aussi Paschen et Brackett dans I’infrarouge
proche, ont été étudiées intensivement. La figure V.2 montre un exemple de spectre dans le
domaine visible, ol ces raies en mouvement sont clairement repérées. J’essaie dans ce para-
graphe de résumer leurs propriétés assez complexes et leurs implications sur la structure des jets
“visibles”.

Ces raies sont non polarisées et ont des profils, réguliers ou tres irréguliers, tres variables
en moins d’un jour (Margon 1984). Elles apparaissent et disparaissent — leur absence étant
notée parfois pendant quelques jours — de facon symétrique dans les décalages vers le rouge
et vers le bleu (Margon et al. 1984). Leur intensité est aussi variable, pouvant décroitre d’un
facteur 10 en 24 heures. Les raies ne se déplacent pas de maniere lisse comme venant d’un jet
continu de matiere, mais elles semblent provenir de “paquets” séparés, parcelles de matiere se
déplacant avec un mouvement balistique a 0,26 fois la vitesse de la lumiere, chacune donnant
naissance a une composante discréte de raie qui augmente en flux et s’affaiblit & une longueur
d’onde correspondant a sa vitesse radiale projetée sur la ligne de visée (Murdin et al. 1980;
Vermeulen 1996). Ces raies atteignent leur maximum de brillance en ~ 10 heures, ont un temps
de vie total de typiquement ~ 2 jours, mais certaines persistent jusqu’a 6 jours. Les “paquets”
étant générés a des intervalles inférieurs & un jour, plus d’une composante par type de raie est
habituellement visible dans le spectre (Vermeulen et al. 1993b).

La largeur des raies “en mouvement” correspond a quelques milliers de kilomeétres par se-
conde, ce qui meéne a une limite supérieure de = 0, 1radian (~ 6°) pour 'angle d’ouverture
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des jets (Zwitter et al. 1989). Panferov et Fabrika (1997) précisent que les jets “visibles” obser-
vés A travers la raie Ho s’étendent de ~ 2.10'cm & ~ 3.10'® cm avec un angle d’ouverture de
1-1,4°. Le fait qu’aucune raie interdite, et particulierement la raie d’Hell & 4686 A n’a été obser-
vée parmi ces raies “en mouvement”, implique que la matiere émettant ces raies a une densité
ne > 108cm™ et une température de ~ 10* K (Vermeulen 1996). Panferov et Fabrika (1997)
estiment la densité du gaz & ~ 10 cm~3 & partir des rapport d’intensité de raies de Balmer.
Des considérations énergétiques conduisent & penser que la matiere émettrice est “granuleuse”,
mais la raison de cette inhomogénéité n’est pas clairement établie. Une variation dans la den-
sité ou la température de ces inhomogénéités pourrait expliquer la séparation en “paquets”, de
méme que des chocs internes dans les jets et leur interaction avec le vent de I’étoile compagnon
(Begelman et al. 1980) pourraient jouer un role dans leur formation, car aux densités probables
de la matiere émettrice, le temps de refroidissement dans les raies optiques est de 'ordre de
quelques secondes a quelques minutes, ce qui ne peut expliquer le temps de vie de ces “paquets”
(Vermeulen 1996). Panferov et Fabrika (1997) suggérent la présence de nuages de gaz, optique-
ment épais dans la raie Ho, ayant des tailles de ~ 10%cm et pouvant se grouper en amas de
~ 10'2cm. IIs envisagent 'interaction des jets avec un vent lent venant du disque d’accrétion
jusqu’a une distance de la source de ~ 3.10'° cm. Puis les nuages de gaz s’étendent pour remplir
entierement le jet & ~ 4.10'° cm de la source centrale, distance & laquelle il n’émet plus dans le
domaine visible.
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FiG. IV.2 — Spectre typique de SS433, obtenu le 20 mars 1979 (reproduction de la figure 1 de
Margon 1979). Les principales raies sont identifiées et les préfizes “+7 et “—7 distinguent les
raies en mouvement ayant des décalages respectivement vers le rouge et vers le bleu. L’échelle
des flux est logarithmique, chaque division représentant 0,83 mag.
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IV.3.2 Les raies “stationnaires” : fonction de masse

Comparées aux raies “en mouvement”, la série de raies qui ne connaissent pas des décalages
Doppler aussi importants forme ce que 'on appelle le spectre “stationnaire”. Il est dominé
par des raies d’émission trés intenses et larges, de la série de Balmer et d’Hel, d’intensités
typiquement trois fois plus grandes que celles des raies “en mouvement” (cf la figure IV.2 ol
le flux est représenté avec une échelle logarithmique). Par exemple, la raie Ha peut avoir une
largeur équivalente de plus de 500 A (Margon 1984) ce qui a provoqué l'inclusion de SS433
dans le catalogue de Stephenson et Sanduleak. Des raies d’Hell a 4686 et 10124 A ainsi que
les raies confondues CITI/NIIT & 4640-50 A sont aussi présentes dans ce spectre, comme dans de
nombreuses sources X de la Galaxie (binaires X, étoiles Wolf-Rayet). On observe aussi nettement
la raie OI & 8446 A (Zwitter et al. 1989). Le spectre de SS433 montre de nombreuses raies
d’absorption, mais la plupart viennent du milieu interstellaire qui nous sépare de cet objet.
Seules la raie O1 & 7773 A et quelques raies de Fell sont intrinseques a la source. De nouveau
les profils des raies d’émission sont complexes et variables sur des temps de moins d’un jour,
et parfois les raies d’Hel et de Balmer montrent sur leurs ailes des profils d’absorption de type
P-Cygni.

Ces raies sont appelées stationnaires, mais cela ne veut pas dire qu’elles ne subissent pas des
décalages Doppler. En fait, toutes ces raies montrent des modulations périodiques de 13 jours.
Cette découverte en 1980, sur les raies HI, Hel en émission et Fell en absorption, a bien sir
conforté I'idée d’un systéme binaire a l'origine de ce spectre, d’autant plus que ce mouvement
se faisait en phase (Zwitter et al. 1989). Cependant, en 1981 Crampton et Hutchings publierent
I’analyse de la raie d’Hell a 4686A7 montrant qu’elle connaissait des variations périodiques
du méme ordre (F,;, = 13,11 £ 0,02j), mais avec une amplitude différente et un déphasage
de 0,27 par rapport aux autres raies, son maximum de vitesse positive ayant lieu avant celui
de celles-ci. Les raies proviennent donc de régions d’émission différentes, et ce résultat montre
qu’au moins une de ces deux régions ne peut pas étre simplement associée avec une des deux
étoiles du systéme. Crampton et Hutchings (1981) ont supposé que la raie de Hell est formée
tres pres de I'objet compact, a cause de la similarité de situation avec les binaires X, mais aussi
parce que les autres raies disparaissent presqu’au moment de leur maximum de décalage de vi-
tesse au lieu que cela arrive au décalage zéro comme dans tous les systémes binaires (voir aussi
Zwitter et al. 1989). Ces autres raies sont plus probablement formées dans le flot de matiere
ayant quitté I’étoile compagnon pour s’accréter sur 'objet compact, de vitesse plus faible et
presque perpendiculaire au mouvement de ce dernier. Cette hypothese a été vérifée par ’obser-
vation combinée du minimum primaire photométrique et du décalage spectral di a la nutation
(voir les détails dans Margon 1984). Cependant Zwitter et al. (1989) relevent des différences
dans les amplitude de décalage des raies non expliquées par cette interprétation.

A partir de la vitesse présumée de 'objet compact, on peut théoriquement calculer la fonction
de masse du systeme binaire, définie et donnée par les formules :

(My sin ¢)3

T« K3 213/2
(My + My)? 1,035.1077 x K% P, (1 — €)% Mg

=

ol My est la masse de I’étoile dite “normale”, Mx est la masse de I’étoile compacte, ¢ est 'angle
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d’inclinaison entre la ligne de visée et la normale au plan de l'orbite, Kx est 'amplitude de vi-
tesse radiale de cette étoile compacte projetée sur la ligne de visée en km.s™!, P,.; est la période
orbitale du systeme en jours, et e est 'excentricité de 'orbite. Les variations sinusoidales des
décalages spectraux des raies stationnaires et des mesures photométriques ainsi que leur modé-
lisation montrent que l'orbite est circulaire ou excentrique de fagon négligeable (e < 0.05 pour
Collins et Newsom 1986) donc e ~ 0. Les modeéles supposent que le plan de I'orbite est peu in-
cliné par rapport a celui du disque d’accrétion (< 20° d’aprés van den Heuvel et al. 1980) donc
on peut considérer que ’angle ¢ est le méme que celui entre la ligne de visée et I’axe des jets rela-
tivistes : ¢ >~ 80°. Par définition la fonction de masse dépend tres fortement de 'amplitude de la
vitesse orbitale, dont la valeur n’est pas facile a déterminer a cause du profil complexe de la raie
Hell & 4686 A. Crampton et Hutchings (1981) ont les premiers évalué Kx = 195km.s™1, puis
diverses analyses ont été menées, en particulier celle de Fabrika et Bychkova (1990) qui ont me-
suré Ky = 175420 km.s~!, et la plus récente donnant la valeur la plus faible, 11245 km.s~! par
D’Odorico et al. (1991). Ces trois valeurs correspondent & des fonction de masse f}, = far/sin? s
respectivement de: 10,6 Mg, 7,7 Mg (allant de 5,3 3 10,7 Mg) et 2,0+ 0,3Mg. Cependant toutes
ces valeurs sont a prendre avec précaution, méme celle de D’Odorico et al. (1991) bénéficiant de
spectres de meilleure résolution, car Vermeulen et al. (1993b) suggere que les vitesses radiales
de ces raies stationnaires pourraient étre affectées par des phénomenes d’éclipse et aussi par des
perturbations venant de la matiere s’échappant du systeme.

IV.3.3 Le continuum autour du domaine visible

SS 433 est une étoile de magnitude apparente V = 14, mais qui correspond en réalité
a un objet extrémement lumineux si on tient compte de ’absorption du milieu interstellaire
traversé par son rayonnement. McAlary et McLaren (1980) ont estimé ’absorption dans le vi-
sible & Ay ~ 7,5 mag, donnant pour une distance de 3,5kpc un objet de magnitude visuelle
absolue inférieure a —5,7. Le continuum visible et proche infrarouge ressemble & la descente
de flux de Rayleigh-Jeans d’un corps noir de température T = 30.000 K pour Wagner (1986),
qui trouve Ay = 7,8 & 0,5 mag, calcule une luminosité bolométrique de ~ 4,4.10%? erg.s~! pour
une distance de 5,1kpc, et fait la comparaison avec les modélisations des études précédentes
donnant des températures allant de 40.000K & 15.000K. Cette derniére valeur trouvée par
McAlary et McLaren (1980) est plus faible car ils ajoutent au modeéle de corps noir une émission
free-free d’un gaz ionisé a 7500 K. Ce type d’émission avait été envisagé par Giles et al. (1979)
qui expliquent I'excés constaté en infrarouge proche par des émissions free-free et free-bound
d’une région de gaz optiquement mince, correspondant a un rayon, une température et une
densité électroniques tels que 10?2 < R < 10'® cm, soit 14Re < R < 67u.a., T, ~ 10*K et
10® < N, < 10'2 cm ™3, ces valeurs étant peu contraignantes.

I1 est raisonnable de penser que le spectre de SS 433 présente un maximum dans le domaine
ultra-violet, mais cette source étant située dans le plan galactique ou ’absorption UV est tres
forte, il est tres difficile de la détecter dans ce domaine. Dolan et al. (1997) ont mesuré des flux
de l'ordre de 8 uJy entre 1400 et 3000 A (principalement aux plus grandes longueurs d’onde),
et de ~ 15 a 40 uJy avec leur polarimetre centré sur 2770 A. Ils modélisent ’émission la plus
forte par un corps noir de température T = (7,2 & 2,0) x10* K et de rayon (1,5—2,0) x10'% cm
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(~ 21 — 29 Rg) avec Ay = 8,4. Cependant il faut considérer leurs résultats avec prudence car
la correction de ’absorption du milieu interstellaire dans ce domaine pour SS 433 est trés mal
connue.

Le continuum visible ressemble & un corps noir, mais cela ne prouve pas qu’il soit émis
par une étoile. La question est de savoir si c’est le disque ou 1’étoile donneuse qui est vue.
Cherepashchuk (1981) estime a partir des profondeurs des minima dans les courbes de lumiére
visible, que la contribution du disque d’accrétion a la luminosité visible totale est d’au moins
60%. Kemp et al. (1986) a partir d’une mesure de flux tres faible dans la bande V prise exac-
tement au moment du minimum primaire orbital, qui correspond pour lui a ’éclipse de 'objet
compact par I’étoile compagnon, suggere que le disque est beaucoup plus brillant que I’étoile
compagnon. Stewart et al. (1987) ont montré pour la premiére fois que le minimum primaire de
la courbe de lumiere visible, donc I’éclipse partielle du composant le plus lumineux, coincide avec
une éclipse dans le domaine X, démontrant que le disque d’accrétion est la source dominante de
radiations visibles qui est eclipsée lors de ce minimum primaire. Ces conclusions sont mises en
doutes par Goranskii et al. (1998) qui suggerent que ’éclipse du disque est partielle ou qu’'une
grande fraction de la matiere émettrice est située en dehors du lobe de Roche de I’objet compact,
et que I’étoile normale contribue de facon importante au flux total.

Les variations périodiques des raies et du continuum du spectre de SS 433 ont conduit
a la construction de divers éphémérides, fondées sur 'observation des décalages spectraux des
raies d’émission, ou sur la photométrie dans la bande visible V 4 0,55 pum. Concernant la période
orbitale, la phase de départ ¢ = 0,0 est souvent choisie coincidente avec le minimum primaire
de la courbe de lumiere orbitale. Kemp et al. (1986) ont étudié les données photométriques sur
6 années et ont pu construire une courbe de lumiére orbitale moyennée, de facon a s’affranchir
de la variation due & la précession (cf la figure V.11 du chapitre suivant). Leurs statistiques
donnent une période orbitale P,.;, = 13,081 £ 0,003j avec comme époque de référence un mi-
nimum primaire ayant lieu le jour Julien (JD) 2440003,434. D’apres Zwitter et al. (1989) leur
analyse est compatible avec celle de Crampton et Hutchings (1981) effectuée 5 ans auparavant,
en choisissant comme phase de départ le décalage nul en vitesse de la raie d’Hell a 4686 A. De
plus, la validité de cette éphéméride a été vérifiée sur plusieurs années, car Aslanov et al. (1993)
ont observé un minimum primaire en 1987 qui coincide avec la prédiction de Kemp et al. (1986).
Ces auteurs ont aussi construit des courbes de lumiéres en fonction de la phase de précession,
a différentes phases orbitales (cf la figure V.12 du chapitre suivant). Leur point de départ est
différent de certaines éphémérides précédentes qui ont pour phase ¥ = 0,0 au moment du maxi-
mum de séparation des paires de raies “en mouvement”. En choisissant ®, = 0,0 au moment du
minimum de flux dans le visible en terme de composante de Fourier correspondant a 162 jours,
Kemp et al. (1986) placent ce maximum de séparation des raies a ®, = 0,5 qui correspond en
fait au moment ou le disque présente le maximum de sa surface vers nous (cf précédemment la
figure IV.1). C’est cette éphéméride que nous utiliserons au chapitre suivant dans notre étude
du systeme binaire SS433.

On peut noter qu’en plus de la variation de flux due a la fois & la précession et au mouve-
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ment orbital, Zwitter et al. (1991) observent dans le domaine visible, des variabilités a différentes
échelles de temps: > 6h, =~ 1h et =~ 10 minutes. Le premier type de variations est attribué aux
mouvements orbitaux et de précession; le deuxieme correspond a des variations presque pério-
diques et assez fortes (~ 10%) dues a une éventuelle couronne étendue entourant les jets; la
troisieme sorte de variations beaucoup plus faible que les deux autres est peut-étre liée aux
activités de la source centrale. La variabilité de la luminosité dans le visible sur quelques jours
est aussi parfois due a des sursauts qui sont observés a la fois dans le continuum et dans les
raies stationnaires (Aslanov et al. 1993; Vermeulen et al. 19935). Ces sursauts dans le visible
précedent de quelques jours des sursauts radio (Goranskii et al. 1998).

En conclusion de cette revue de I’émission de SS433 dans le domaine visible, il n’est pas
évident de savoir quels composants du spectre — raies en émission, en absorption, continuum
— si aucun, sont dominés par 1’étoile “normale” (non compacte) du systéme, par la matiére du
disque d’accrétion ou par celle en transition entre les deux objets.

IV.4 Les observations a haute énergie

IV.4.1 Les jets X compacts

L’émission X qui fut observée en premier dans SS433 correspondait au continuum, puis
les progres des satellites de ce domaine ont permis d’observer son spectre a haute énergie
avec plus de précision. Le continuum peut étre modélisé par un rayonnement free-free ap-
pelé plus souvent bremsstrahlung thermique, avec une température vérifiant kT ~ 30 keV pour
Brinkmann et al. (1991) et kT ~ 20keV pour Kotani et al. (1996). Ces auteurs ont développé
le modele décrivant 'origine des émissions en X dans le gaz extrémement chaud s’échappant
pres de la base dans les jets, qui s’étirent et se refroidissent adiabatiquement jusqu’a atteindre
100eV ou ils deviennent thermiquement instables. L’observation des éclipses partielles en X
dues au passage de I’étoile compagnon montre que le spectre “s’amollit” durant ’éclipse, pas-
sant d’une température du continuum vérifiant kT ~ 30keV a kT ~ 12keV (Kawai et al. 1989;
Brinkmann et al. 1991), ce qui indique une obscuration de la partie interne la plus chaude des
jets (Brinkmann et al. 1996) et donc un gradient de température le long de ceux-ci. Ces éclipses
permettent aussi d’évaluer la taille de la partie de chaque jet qui émet dans le domaine X, de
I'ordre de 10*? cm d’apreés Stewart et al. (1987).

La confirmation de l'origine de ’émission X dans le plasma a haute température des jets
est venue de l'observation, par Kotani et al. (1994) entre 1 et 9 keV avec le satellite ASCA,
des décalages Doppler de paires de raies d’émission dans le spectre X, c’est-a-dire venant a la
fois du jet se rapprochant de nous et de celui qui s’éloigne. L’observation récente de SS 433
avec le satellite Chandra, confirme que son spectre présente de nombreuses raies d’émission
entre 1,5 et 11,5 A (0,8-8keV), principalement dues & des espéces hautement ionisées (hydrogé-
noides et héliumoides) de Ne, Na, Mg, Si, S, Ar, Ca et Fe, la plupart déja détectées avec ASCA
(Kotani et al. 1994 ; Kotani et al. 1996). Toutes les raies sont élargies selon des vitesses allant
jusqu’a 1700 km /s et cette largeur ne dépend pas significativement de la température caractéris-
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tique d’émission, ce qui suggere que cette émission X a lieu dans une région qui s’étend librement
avec une collimation constante (Marshall et al. 2001b). Les mesures de profils de raies sont ainsi
compatibles avec le modele de jet conique d’angle d’ouverture constant et égal & 1,23 £ 0,06°,
ainsi qu’avec un flot de vitesse constante. Marshall et al. (20015) notent aussi que les raies dans
le visible donnent une valeur plus large pour 'ouverture du cone, ce qui peut indiquer que cette
émission visible résulte des interactions du jet relativiste avec le milieu ambiant situé plus loin
le long du jet, comme le propose Begelman et al. (1980). La vitesse des jets, mesurée avec préci-
sion par Marshall et al. (200156) dans le décalage des raies X, est de v = 0,2699 + 0,0007 ¢, soit
2920 + 440 km.s~! de plus que celle déduite des raies d’émission dans le visible, ce qui renforce
I’hypothése que les régions d’émission des deux domaines sont physiquement distinctes.

La région produisant 1’émission observée en X est donc selon Marshall et al. (20015) celle
des jets ayant déja atteint leur vitesse relativiste terminale, optiquement mince, de température
décroissant de 1,1.108K & 6.10°K et de densité allant de 2.10>cm=3 & 4.103cm™3. Cette
évolution se fait & des distance comprises entre 2.10'°cm et 2.10'* cm par rapport a leur point
de formation, et le rayon de la base du jet conique ou commence I’émission X est estimé a
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~ 10% cm. La puissance cinétique de ces jets est de 3,2.10%8 erg.s~!, soit 1000 fois plus importante

en moyenne que la luminosité X non absorbée entre 2 et 10 keV, et I'estimation de leur taux
d’éjection de matiere est de 1,5.1077 Mg.an~!.

Enfin, Kotani et al. (1996) et Marshall et al. (20016) ont remarqué que les raies du spectre
X décalées vers le bleu sont bien plus fortes que celles décalées vers le rouge, I’effet Doppler
ne pouvant pas suffire pour expliquer ce rapport d’intensité, ce qui nécessite la présence d’un
milieu absorbant le jet qui s’éloigne de nous, probablement de la matiére s’écoulant du disque
d’accrétion.

IV.4.2 Les jets X a grande échelle

Dans le domaine X, les jets sont aussi observés a de plus grandes distances de la source
centrale, ot ils ont une structure morcelée. Leur maximum d’émission est atteint a ~ 35’ (32,6 pc)
de SS 433 du coté est et a ~ 30" (28 pc) du c6té ouest (Brinkmann et al. 1996), et ils n’émettent
pratiquement pas autour de SS433 jusqu’a 15" (14 pc) de distance (Safi-Harb et Ogelman 1997).
Les deux jets montrent des morphologies et des propriétés spectrales différentes, indiquant une
forte influence de la matiére environnante sur le mécanisme de perte d’énergie des jets.

Le spectre du jet oriental est non thermique entre 0,1 et 2 keV, en loi de puissance avec un
indice photon (vS, o< v') de I' ~ 1,6 d’aprés Brinkmann et al. (1996). Ce résultat est renforcé
par I’étude de Safi-Harb et Ogelman (1997) d’observations du satellite ASCA entre 1 et 9 keV
donnant I' ~ 1-2, et par Safi-Harb et Petre (1999) grace a des observations avec RXTE entre 3
et 100 keV qui favorisent un modeéle non thermique (I' ~ 1,5). Safi-Harb et al. (2001) confirment
ceci par de nouvelles modélisations du spectre de ce jet oriental entre 10 et 20 keV. Le jet se ter-
mine dans une région en forme de choc terminal, & ~ 65" de SS 433, coincident spatialement avec
la structure radio de la nébuleuse W50 entourant cette source (cf plus loin et la figure V1.4 du
chapitre VT). L’émission X de cette région est trés molle et brillante (Safi-Harb et Ogelman 1997)
de nature non déterminée d’apres eux, mais Brinkmann et al. (1996) affirment qu’elle est ther-
mique.
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Le jet occidental a un spectre X nettement plus mou, d’origine thermique ou de loi de puis-
sance & forte pente I' 2 2,3 entre 0,1 et 2 keV pour Brinkmann et al. (1996). Les résultats
de la modélisation des observations RXTE par Safi-Harb et al. (2001) montrent qu’une loi de
puissance mene a un indice photon variant entre 1,7 et 2,0 , tandis que le modeéle bremss-
trahlung thermique donne des températures élevées (kT = 6,5-10,2keV). Aucune émission X
n’est trouvée en coincidence spatiale avec I'extrémité occidentale de la nébuleuse radio W50

(Safi-Harb et Ogelman 1997).

Les spectres des deux jets ne présentent pas de raies d’émission (Namiki et al. 2000) et
ils s’amollissent (c’est-a-dire que leur flux diminue plus vite vers les plus hautes fréquences)
en s’éloignant de la source centrale (voir Brinkmann et al. 1996; Safi-Harb et Ogelman 1997;
Namiki et al. 2000). Les deux lobes X ont une luminosité totale de ~ 10%° — 10%® erg.s™* si on les
suppose a une distance de 5,5kpc de nous (Safi-Harb et égelman 1997). Les propriétés de ces
jets X & grande échelle seront détaillées dans le chapitre VI pour les comparer a nos observations
en infrarouge.

IV.4.3 Pas de rayonnement ~?

A plus haute énergie, une seule détection a été publiée par Lamb et al. (1983) dans le
domaine v avec le satellite HEAO 3, une raie d’émission a 1,5MeV, mais dont I'interprétation
par ces auteurs comme une transition nucléaire du 2*Mg dans le cadre du modele cinétique,
implique une abondance anormalement élevée de magnésium par rapport au carbone et a I'oxy-
gene. De plus, cette détection n’a jamais été confirmée par les études suivantes (cf les références
dans Zwitter et al. 1989). Geldzahler et Geller (1994) ont cherché a détecter cette raie avec le
satellite SMM (Solar Maximum Mission), mais n’ont rien trouvé entre 1980 et 1989. Récemment,
Rowell et al. (2001) n’ont trouvé avec HEGRA que des limites supérieures pour des émissions
au dessus de 1TeV, a I’endroit du choc terminal du jet oriental, ou les observations X suggerent
une accélération de particules ou des diffusions Compton-inverse possibles.

IV.5 Nature de la binaire

Nous venons de décrire de nombreuses observations qui prouvent que SS 433 est un sys-
teme binaire entre une étoile effondrée appelée objet compact et une étoile dite “normale”.
Nous avons aussi vu précédemment que le continuum visible émis par SS433 a souvent été
modélisé par un corps noir dont la température varie de 15.00 K a 40.000K selon les auteurs
(Wagner 1986). Certains en ont un peu rapidement déduit que ’étoile compagnon de l'objet
compact était une étoile de type O ou B remplissant son lobe de Roche (Cherepashchuk 1981).
En complétant avec les raies stationnaires, Murdin et al. (1980) proposent méme un type précis
d’étoile, une OB5f. A partir du spectre stationnaire et des caractéristiques photométriques de
SS 433 dans le visible et I'infrarouge, van den Heuvel et al. (1980) proposent que ce compagnon
est une étoile Of ou Wolf-Rayet (WR). Avec cette hypothese, et celle du modele de disque as-
servi, Hut et van den Heuvel (1981) en déduisent qu’avec une période orbitale de 13 jours, si
I’étoile compacte est un trou noir, ces deux types d’étoiles sont possibles pour le compagnon,
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mais si 'objet compact est une étoile & neutrons, seule une WR est autorisée comme compa-
gnon de type précoce. lls couplent ce résultat au fait que seules les Wolf-Rayet de type WN7 a
WN9 montrent clairement des raies d’émission d’hydrogene, ce qui est observé dans le spectre
de SS433, et en déduisent donc que ’étoile compagnon est le plus probablement une Wolf-Rayet
WNT7-9. Nous reviendrons sur la nature de I’étoile compagnon dans le chapitre suivant, a partir
de nos observations du systéme en infrarouge moyen.

Une maniére habituelle de déterminer la nature des deux composantes d’un systéme bi-
naire, en particulier celle de I’objet compact dans les binaires X, est de connaitre leurs masses,
et pour cela d’utiliser la fonction de masse du systéeme. Or, comme nous "avons vu en décri-
vant les valeurs de la fonction de masse calculées pour SS 433, celles-ci doivent étre interprétées
avec de grandes précautions, en particulier dans leur utilisation pour la détermination de la
nature de I’objet compact. En premier lieu, la valeur méme de cette fonction de masse est incer-
taine, contrairement a ce qu’affirmait Margon (1984). Ensuite, cette fonction de masse dépend
de l’inclinaison ¢ de l'orbite sur la ligne de visée, et du rapport des masses ¢:

s My sin? ¢ My sin® i . Mx
M = = ou ¢g=——
(1+q)? q(1+ q)? My

ces deux parametres étant indispensables pour déterminer la masse de chaque composante du
systeme. Nous avons vu que ¢ est proche de ’angle d’inclinaison des jets par rapport a la ligne
de visée, donc 7 ~ 79°. Mais la détermination du rapport des masses est plus compliquée.

Cette détermination se fait principalement grice a ’observation des éclipses du systeme dans
les courbes de lumieére, qui sont interprétées suivant un modele choisi pour représenter le sys-
teme binaire et son disque d’accrétion. Zwitter et al. (1989) font une revue de différents modeles
clagsés en deux groupes: ceux qui essaient de reproduire toute la courbe de lumiere, et né-
cessitent ainsi de nombreux parameéetres libres qui donnent des solutions non uniques, et ceux
qui ne consideérent que certains aspects de la courbe de lumiere, ne permettant pas de décrire
la physique du systeme dans son ensemble. Aucun de ces différents modeles, donnant parfois
des résultats compléetement opposés, ne parait le mieux adapté pour décrire SS433. Ils ont en
commun de supposer une orbite circulaire, une étoile compagnon d’axe de rotation presque per-
pendiculaire au plan orbital et en corotation avec le mouvement orbital, cette étoile compagnon
remplissant son lobe de Roche. Cependant, Hut et van den Heuvel (1981) avaient conclu que la
corotation était incompatible avec une période de 13 jours dans le cadre d’un disque d’accrétion
asservi. Brinkmann et al. (1989) trouvent aussi des incompatibilités entre la durée de 'éclipse
en X, et les hypotheses de corotation et de remplissage de lobe de Roche par I’étoile compagnon.
Ces différents modeles aux arguments contradictoires ont pour conséquence que le rapport des
masses dans SS 433 n’est toujours pas connu, ne serait-ce qu’approximativement. Dans les éva-
luations des dix derniéres années, sa valeur varie de ¢ = 0,15 (Antokhina et al. 1992) a ¢ = 2
(Fukue et al. 1998), ce qui implique en prenant la fonction de masse de D’Odorico et al. (1991)
fu/sin®i = 2,0 Mg des masses allant de 2,6 & 18 Mg pour ’étoile compagnon, et de 0,4 &
36 Mgpour l'objet compact! La nature de ce dernier n’a donc pas encore été contrainte par
cette méthode.
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Une autre maniére de prouver que par exemple SS433 contient une étoile a neutrons serait
de la découvrir sous la forme d’un pulsar. Mais d’aprés Vermeulen (1996) les tentatives pour
détecter dans les émissions radio et X des fluctuations périodiques sur des échelles de quelques
secondes ou inférieures a la seconde n’ont rien révélé de tel. De méme, 'examen des données UV
ne montre aucune modulation périodique entre 200 us et 100s (Dolan et al. 1997) qui pourrait
étre due a une reproduction des pulsation X d’un éventuel pulsar dans ’atmosphere de I’étoile
compagnon, comme dans d’autres binaires X (Dolan et al. 1998).

Enfin, Iidée actuellement la plus couramment répandue, selon laquelle 'objet compact de
SS 433 est une étoile a neutrons, vient de la comparaison de cette binaire X émettant des jets re-
lativistes, avec les autres binaires X de ce type appelées microquasars (voir la revue de ces sources
par Mirabel et Rodriguez 1999). On peut remarquer que les jets relativistes émis par les binaires
qui contiennent probablement un trou noir (GRS 19154105, GRO J1655-40 et XTE J1748-288)
ont des vitesses trés proches de celle de la lumiere, tandis que ceux des binaires contenant plus
probablement une étoile a neutrons (Cygnus X-3, CI Cam, Scorpio X-1 et Circinus X-1) ont des
vitesses < 0,5c¢. Un argument en faveur de I’étoile a neutrons pour SS433 est le fait que son
spectre en X est “mou” c’est-a-dire qu’il diminue fortement & partir de ~ 7keV et ne s’étend
pas beaucoup au dela de ~ 30keV (Brinkmann et al. 1991), alors que tous les microquasars a
candidats trous noirs présentent des spectres trés durs dépassant les 100 keV.

IV.6 Les jets compacts vus en radio

SS 433 est une source variable dans le domaine radio. Elle a pu étree étudiée directement
a différentes échelles spatiales, comme le détaille Vermeulen (1996).

Le VLBI! permet de “voir” avec le plus de précision la région du cceur radio de la source,
4 moins de 100 millisecondes d’angle (mas?). Ce coeur a une structure allongée & 5 GHz, avec
deux “ailes” qui s’étendent sur ~ 20 mas (~ 70 u.a. soit ~ 1013 m) sur deux cétés opposés d’un
centre peu brillant (Vermeulen et al. 1993q4, confirmé par Paragi et al. 1999). Ces extensions
sont visibles en permanence mais ont des flux variables, leur rapport de flux indiquant un effet
Doppler. Vermeulen et al. (19934) en ont déduit que cette émission provient de matiere éjectée
de facon quasi-continue. Autour de ce cceur sont observés des paquets d’émission qui s’éloignent
dans des directions opposées avec des vitesses angulaires correspondant a une vitesse réelle
de 0,26¢ (cf la figure IV.3 reproduite de Vermeulen et al. 1993q). Il n’existe aucun signe de
décélération des jets. Ces structures suivent globalement le comportement prévu par le modele
cinématique, a la fois dans les asymétries dues a l’effet Doppler, que dans la vitesse projetée, et
méme selon les perturbations dues a la nutation. Les parameétres de ce modele cinématique sont
donc vérifiés ou déterminés de facon indépendante des observations dans le visible. Les écarts
au modele dans les rapports de flux entre les éjections symétriques, qui ne peuvent s’expliquer
par leffet Doppler, sont d’apres Paragi et al. (1999) dus a une absorption free-free d’un milieu
enveloppant de facon non sphérique différentes parties du jet avec des profondeurs optiques
variables.

1. voir 'annexe E expliquant les acronymes
2. millisecondes d’angle
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Fic. 1IV.3 — Images VLBI de 55433 a 5 GHz, observé a deux jours d’intervalles en 1987 par
Vermeulen et al. (1993a). Les contours correspondent aux mémes niveaur de flux sur les 6
images (2, 4, 8, 16, 32, 60, 100, 140, 180, 240 mJy/beam). La ligne verticale en larges ti-
rets représente la position du centre des éjections au cours du temps. La posiltion des émissions
prédites par le modéle cinématique, incluant le mouvement de nutation, est indiquée sur chaque
tmage par la ligne continue, les poinls représentant des intervalles de 2 jours.
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Les structures vues avec le VLBI diminuent rapidement en intensité au deld de ~ 5.10'% cm,
probablement & cause d’une expansion adiabatique. A une résolution moins précise, ~ 106 cm,
les images prises avec MERLIN montrent des émissions de jets compacts le long du trajet prédit
par le modeéle cinématique (Vermeulen 1996). De nouveau ces jets n’ont pas une apparence
continue, mais contiennent des “nceuds” plus ou moins brillants, qui se déplacent comme des
entités discretes ayant une vitesse de 0,26 c. Les nceuds les plus brillants peuvent étre reliés aux
épisodes de sursauts observés auparavant dans les mesures photométriques radio regroupant
I’ensemble de la source, c’est-a-dire probablement au moment de leur départ du systeme binaire.
Cependant, ces noeuds de taille ~ 10 cm n’ont pas encore été clairement reliés aux structures
de tailles presque dix fois plus petites vues avec le VLBI.

A plus grande échelle encore, les observations plus anciennes avec le VLA montrent des
lobes continus de forme enroulée, qui s’étendent jusqu’a ~ 2.10'7cm (2-3") des deux cotés de
la source centrale. Cette distance correspond & environ 300 jours de voyage a 0,26 ¢, ce qui est
moins que deux périodes de précession. Ces jets changent nettement de morphologie en plusieurs
semaines, comme on peut le voir sur la figure V.4 reproduite de Hjellming et Johnston (1981%),
donnant I'impression d’un motif en forme de colimacon projeté sur le plan du ciel. Aucune
émission radio venant des jets n’a été détectée a de plus grandes distances (Vermeulen 1996)
jusqu’a la coquille de la nébuleuse radio W50 que je décris dans la section suivante. Les images
VLA étudiées par Hjellming et Johnston (1981%) ont permis a I’époque une vérification tres
importante, car indépendante, des parametres du modele cinématique. Elles ont aussi permis de
compléter ce modele, en donnant ’angle de position apparente de "axe des jets sur le plan du
ciel (Hjellming et Johnston 19814), 100° par rapport a ’axe vertical de déclinaison (en partant
dans le sens opposé a celui des aiguilles d’'une montre), le sens de rotation des jets (celui des
aiguilles d’une montre quand on regarde I’axe des jets s’éloigner de nous) et surtout en révélant
que le jet oriental est situé du coté de ’axe de rotation le plus proche de nous, tandis que le jet
occidental est situé du coté le plus éloigné (cf la figure IV.1).

L’émission radio de ces lobes correspond a un indice spectral de o =~ 0,6 (la densité de
flux vérifiant S o v*) & des fréquences > 1GHz. Cet indice est caractéristique d’une émis-
sion synchrotron optiquement mince dont I'identification est renforcée par la présence dans ces
lobes d’une polarisation linéaire de 8 a 20% selon les époques (Hjellming et Johnston 1981a).
Hjellming et Johnston (1988) ont développé un modele de jets coniques relativistes pour expli-
quer le spectre et la morphologie radio de cette source. La densité de flux typique de ces périodes
de calme pour SS 433 est de 0,5Jy a 5 GHz. Mais la source présente aussi des périodes de sursauts
radio bien au dessus de 1Jy (Vermeulen 1996). L’origine de ces sursauts est difficile a trouver car
ces émissions correspondent aux contributions de plusieurs structures évoluant simultanément
dans les jets. Il existe apparemment deux types de sursauts radio, avec ou sans délai net entre
les maxima des pics de flux aux différentes fréquences, qui d’aprés Bursov et Trushkin (1995)
pourraient provenir de deux régions différentes des jets: le cceur lui méme (< 10'%cm) et une
zone de brillance & ~ 4.10'% cm.

Enfin les derniéeres images publiées des jets radio ont été prises avec le VLBA+VLA par
Paragi et al. (1999). IlIs confirment la structure habituelle des jets, mais surtout détectent la
présence a 1,6 et 5 GHz de deux composantes faibles & des angles de position inhabituels
(PA ~ 30 + 20° donc loin des positions possibles des jets relativistes ou PA = 80 + 20°). Ces
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F1G. IV.4 — Image radio de SS 433 prise avec le VLA a 4885 MHz (reproduction de la figure 2 de
Hjellming et Johnston 1981b). Le ceeur radio non résolu a été enlevé, et les positions de bouffées
de malieres €jectées avec des intervalles de 20jours sont représentées par des points le long des
trajectoires prédites par le modeéle cinématique (avec les paramétres de celte époque).

structures s’étendent au nord-est et au sud-ouest de la source centrale sur des distances de
30mas a 70 mas. Ces régions d’émission radio pourraient étre reliées a une extension du disque
d’accrétion, ou a un vent équatorial de matiere s’écoulant vers 'extérieur du systéme binaire.
Cet aspect sera plus amplement discuté dans le chapitre suivant.

IV.7 La nébuleuse W50

SS 433 est donc une source tres particuliere de par son systéme binaire, mais aussi a cause
de son environnement interstellaire : elle est au centre de la curieuse nébuleuse radio W50. Bien
qu’il n’y ait plus de doute concernant I'association réelle entre SS433 et W50, aussi bien la
vraie nature de W50, que le mécanisme en jeu dans 'interaction entre les jets relativistes et le
plasma environnant restent sources d’interrogations. La description la plus complete de W50 a
été faite par Dubner et al. (1998) ou pour la premiere fois cette nébuleuse radio non thermique
a été cartographiée dans son entier avec une bonne résolution angulaire (55”) permettant de
faire ressortir toutes les structures spatiales. Comme on le voit sur la figure IV.5 montrant W50
a 1465 MHz (20cm), cette nébuleuse est de grande taille apparente, s’étalant sur ~ 1° x 2°, ce
qui représente ~ 56 pc X 112pc & une distance de 3,2kpc. Sa forme est trés particuliere: une
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enveloppe sphérique de rayon 29, avec deux extensions latérales appelées “oreilles”, “anses” ou
“ailes” selon les auteurs, qui font ressembler le tout a un coquillage ou a un bec de canard selon

I'imagination des observateurs.

FiGc. IV.5 — La nébuleuse radio W50 observée a 20 cm (1465 MHz) avec le VLA (reproduction de
la figure 1a de Dubner et al. 1998). Le Nord est vers le haut et I’Est vers la gauche. S5 433 est la
source ponctuelle au centre de cette nébuleuse. Les autres sources ponctuelles dans la nébuleuse
sont probablement d’origine extragalactique. La région brillante au nord-ouest de l'image est la
région HII 57} située en avant-plan de W50, a 2,7kpc de nous.

Différentes hypotheses ont été émises pour expliquer la forme et la nature de W50. Les
deux plus plausibles invoquent un reste de supernova (cf par exemple Velusamy et Kundu 1974
et Elston et Baum 1987), ou une bulle interstellaire en expansion provoquée par le fort vent
stellaire du compagnon visible de SS433, et dans laquelle les jets s’étirent (Konigl 1983). La
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plupart du temps, W50 est classé comme un reste de supernova, mais son type n’est pas vraiment
défini: il n’est ni du type coquille (comme le caractéristique Cassiopeia A), ni du type plérion
(de morphologie remplie au centre comme la nébuleuse du Crabe), mais ressemble aux deux par
certains aspects, ce qui le range dans la catégorie des restes de supernova “composites”. Autre
particularité, sa morphologie est allongée, correspondant a la déformation due a I’interaction
avec les jets provenant de SS 433, qui poussent la coquille et ont ainsi construit les “ailes” de
cette nébuleuse, en lui injectant continuellement de la matiere, des particules de hautes énergies
et du champ magnétique pour Begelman et al. (1980).

On observe une certaine asymétrie dans ces deux ailes, le lobe Est étant plus étendu que
le lobe Ouest. Ceci est interprété comme venant d’une asymétrie du milieu interstellaire envi-
ronnant SS 433, supposé étre plus dense a 'Ouest qu’a I’Est, ce qui expliquerait aussi la plus
grande intensité de flux du c6té occidental, ol la coquille externe du reste de supernova et le jet
rencontreraient plus de matiére provoquant une plus forte émission. Cette asymétrie est aussi
observée dans les valeurs des indices spectraux mesurés par Dubner et al. (1998) en radio: le
spectre (S, o< v~%) est plus mou dans le lobe oriental (o ~ 0.8) que dans le lobe occidental
(av ~ 0.48), avec une composante centrale ayant un indice spectral typique des restes de super-
nova en coquille, o ~ 0.56. Cette évolution spectrale est compatible avec la distribution supposée
de matiére environnante, l'indice le plus pentu correspondant aux régions en expansion dans un
milieu plus diffus et le plus plat correspondant au milieu plus dense. L’extrémité occidentale
de la nébuleuse peut ainsi étre interprétée comme la trace d’un choc terminal sur un milieu
ambiant plus dense, similaire a celui observé dans les jets extragalactiques (Dubner et al. 1998).
Cette interprétation peut aussi étre appliquée pour la partie Nord de W50, qui est probable-
ment produite par I’émission synchrotron d’électrons accélérés par ’onde de choc lors de la
rencontre de la coquille du reste de supernova (ou du vent stellaire) avec le milieu environnant
(Safi-Harb et Petre 1999). L’'image & 20cm de W50 révele dans le lobe oriental une série de
filaments pratiquement verticaux, a des distances de 0,5° & 1° de SS433 (Dubner et al. 1998).
Ces filaments, régulierement espacés de 5,2 40,4’ et dont le dernier est particulierement brillant,
ressemblent a la projection d’une structure en hélice sur le plan du ciel. Le diametre de cette
structure correspond aux 40° du cone de précession des jets compacts, suggerant qu’elle repré-
sente la trace a grande échelle de ces jets relativistes. A partir de simulations numériques de
'interaction de jets dans un reste de supernova, Veldzquez et Raga (2000) proposent que cette
structure en hélice a pour origine des chocs secondaires incidents et réféchis dans le faisceau du
jet.

L’étude du milieu insterstellaire environnant W50, a I'aide de la raie d’émission HI a 21 cm,
permet & Dubner et al. (1998) d’observer que la nébuleuse a balayé le gaz environnant sur une
coquille elliptique représentant environ 30.000 Mg d’hydrogene neutre (en plagant la source a
une distance de 3kpc). A partir de I'estimation de la vitesse d’expansion de cette coquille, ils
déduisent I’énergie cinétique transférée au milieu environnant: ~ 2.10%! erg. Cette valeur est
bien plus grande que I’énergie cinétique typique associée aux restes de supernova classiques,
~ 10%¥erg. Ceci confirme que les jets de SS433 ont fourni une quantité importante d’énergie
cinétique au milieu extérieur, car ce résultat est compatible avec ’estimation du taux mini-
mal d’injection d’énergie cinétique dans les jets, quelques 10%?erg.s™! (Margon 1984), et 'age
estimé de la nébuleuse, supérieur & ~ 2.10*ans (Zealey et al. 1980), donnant ~ 10°! erg pour
I’énergie cinétique totale fournie par les jets. L’étude des vitesses radiales de la raie HI & 21 cm
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permet aussi & Dubner et al. (1998) d’ajouter un argument en faveur du modeéle cinématique
de Hjellming et Johnston (19813) ou le lobe oriental pointe vers nous, contrairement au lobe
occidental situé du coté de ’axe de précession le plus éloigné de la Terre.

L’aspect multi-longueurs d’onde de la nébuleuse W50 sera développé dans le chapitre VI
consacré a I’étude infrarouge de celle-ci comparée aux autres domaines du spectre électromagné-
tique.

IV.8 Distance

Malgré les nombreuses études sur le systeme SS433 /W50, une incertitude plane en-
core sur la distance qui le sépare de la Terre. Les estimations varient selon la technique em-
ployée. Par exemple, a partir des observations radio, précises a la seconde d’angle, de la struc-
ture en tire-bouchon des jets, Hjellming et Johnston (19815) simulérent cette précession des
jets relativistes, et en supposant que leur vitesse se maintient a 0.26c¢, il en déduisirent une
distance de 5,5 & 1,1 kpc. A partir d’observation de la différence de polarisation des lobes,
Elston et Baum (1987) obtiennent ~ 3kpc. A l'aide d’observations VLBI, donc a ’échelle de
la milliseconde d’angle, Vermeulen et ses collaborateurs mesurerent le déplacement sur le fond
du ciel d’éjections discretes de SS433 pendant une dizaine de jours, et ils en déduisirent une
distance de 4,85 + 0,2 kpc (Vermeulen et al. 19934). Une assez bonne revue des différentes
valeurs publiées se trouve dans l’article de Dubner et al. (1998), qui mentionne aussi la dé-
termination de cette distance par des mesures d’absorption de HI ayant donné 3,1kpc, et les
estimations & partir des relations diameétre-brillance de surface (entre 2,2 et 3,6 kpc). Dubner
et ses collaborateurs ont mesuré cette distance par des observations précises de I’émission HI a
21cm, et ils en ont déduit la vitesse radiale associée & W50, 42km.s™!, ce qui correspond & une
distance de 3,0 + 0,2 kpc d’apres les courbes de rotation de la Galaxie de Fich et al. (1989).
Durouchoux et al. (2000) ont observé la transition 1-0 du CO dans le lobe occidental de W50,

1 semblant étre associé avec la nébu-

et ont trouvé un nuage moléculaire de vitesse ~50km.s™
leuse (voir plus loin le chapitre VI) et la situant donc & une distance de ~3,2kpc. Récemment
cette équipe a de nouveau observé cette raie d’émission du CO(1-0), et mesuré des décalages
du pic de cette raie compris entre 48,5 et 51 km.s~! selon la localisation de 1’observation dans
le nuage de CO (Sood et al. en préparation). En tenant compte des incertitudes des courbes de
Fich et al. (1989), ils estiment Iincertitude sur la distance & 10%, obtenant donc un intervalle
de 3.37-3.54kpc +0,35kpc. Ces valeurs et celle de Dubner et al. (1998) sont compatibles si on
considere que le nuage HI entoure la nébuleuse W50 et est donc bien plus grand que les nuages

de CO situés dans cette nébuleuse, d’ot une mesure de distance du HI plus proche que celle du

CO.

On peut remarquer une certaine incompatibilité entre les différentes estimations de la
distance de SS433 par rapport a la Terre, en particulier entre les valeurs mesurées avec les mé-
thodes les plus fiables comme celles de Vermeulen et al. (19934) et de Durouchoux et al. (2000).
Il faut cependant critiquer le résultat de Vermeulen et al. (1993a), qui s’il a la qualité d’étre
assez précis quant & la mesure du déplacement d’éjecta sur le fond du ciel (£2"), a le défaut
de ne pas expliquer la provenance de la valeur choisie pour "angle du jet par rapport a la ligne
de visée, ni l'incertitude sur la distance qui peut en découler. Pour évaluer cette incertitude,
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reprenons les données de Vermeulen et al. (1993aq) : ils supposent que deux pics radios observées
(A et B) ont été éjectés en méme temps a ~ 2.446.940,0 JD a la vitesse v = 0,26¢ et ils en
déduisent une distance de 4,85 £ 0,2 kpc. Si 8 est 'angle de ’axe d’éjection par rapport a la
ligne de visée (0° < 6 < 90°), u, et p, les vitesses apparentes sur le ciel des pics radios res-
pectivement s’approchant et s’éloignant de nous, la distance de la source & ’observateur est
(Mirabel et Rodriguez 1999, équation 4):

ctan p, — p,
2 M by

D= = (" x tan¥

Sans connaitre les vitesses apparentes, avec § = 63° donné par Vermeulen et al. (19934), on
peut facilement calculer €% = 2,47 kpc. En négligeant les autres facteurs, une incertitude sur
I’angle A# provoque donc une incertitude de distance AD = (C'*® %. Pour estimer ’incer-
titude sur 8 on peut calculer sa valeur a partir des éphémérides du mouvement de précession.
Kemp et al. (1986) donnent ®, = 0 (cf le schéma de la figure [V.1) & Ty = 2.445.217,9 JD et
une période P,... = 162,5jours, ce qui permet de calculer la phase du jour de I’éjection des
pics radios: ®, = 0.603. Pour un demi-angle projeté du cone de précession de 19,8°, parcouru
en un quart de période, cette phase correspond a un angle projeté de 8,16° par rapport a la
phase ®, = 0,5 ou 'angle du jet par rapport a la ligne de visée est au minimum (59,02° cf la
figure IV.1). Le jour de ’éjection de A et B, I’éphéméride de Kemp et al. (1986) donne ainsi
un angle du jet avec la ligne de visée de 8 = 67,18°. Ceci nous permet d’estimer l'incertitude
sur § 3 au moins la différence entre cette valeur et celle de Vermeulen et al. (1993a): Af ~ 4°.
En prenant 8 = 67,18° on obtient une différence de distance AD = 1,2kpc. Ceci peut rame-
ner I’estimation de Vermeulen sur la distance de SS 433 de 4,85kpc & 3,65 kpc, ce qui devient
compatible avec I’estimation de 3.37-3.54kpc £ 0,35 kpc par Sood et al. (en préparation).

IV.9 Conclusion

L’ensemble formé par le systéme binaire SS433 et la nébuleuse W50 qui ’entoure est,
comme nous venons de le voir, trés complexe, ce qui le rend d’autant plus intéressant. Depuis sa
découverte dans les années 70, il a perdu son statut unique de source galactique de jets relati-
vistes avec la découverte des microquasars (Mirabel et al. 1992), et ce n’est plus la seule source
X de jets se propageant a l'intérieur d’un reste de supernova. En effet, Gaensler et al. (1998)
propose que le reste de supernova G309.2-00.6 est un analogue jeune de W50, et la morpholo-
gie du plérion CTB 80 observé en Ha comporte une structure complexe avec des lobes allongés
résultant peut-étre d’un vent bipolaire venant du pulsar central de la nébuleuse (Hester 2000).
Cependant, SS433 est un objet de notre Galaxie qui reste unique par I’étendue des échelles de
longueurs auxquelles il peut &tre observé: de moins d’une unité astronomique (~ 10! m) pour
les raies stationnaires provenant du systeéme binaire et pour les raies en mouvement du spectre
X provenant des jets relativistes, & la centaine de parsec (~ 10'® m) pour la nébuleuse radio,
soit au moins huit ordres de grandeur uniquement pour les jets. Ces écarts sont plus courants
dans les objets extragalactiques comme les jets des radio-galaxies, qui peuvent aller d’une taille
inférieure au parsec jusqu’aux mégaparsecs.

Dans les chapitres suivant, nous allons suivre pour SS 433 cette évolution vers les grandes
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échelles, en commencant par étudier le spectre émis par le systéme binaire en infrarouge moyen,
puis en observant la répartition des émissions infrarouges dans la nébuleuse W50 par rapport
aux autres domaines du spectre, et enfin en comparant ces résultats a ceux observés dans les
radio-galaxies et les quasars.
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Chapitre V

Observation du systeme binaire
SS 433
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Dans ce chapitre, nous allons étudier plus spécifiquement le systéeme binaire qui compose
SS433. Ainsi que cela a été dit dans le chapitre introductif de cet objet, malgré un modele
cinématique trés précis qui réussit assez bien a reproduire les observations, de nombreux aspects
de SS5433 restent inconnus ou soumis a des conjectures, en particulier concernant la nature
du compagnon de 'objet compact. Nos observations, uniques en infrarouge moyen, prouvent
pour la premiere fois la présence d’un vent de matiére dans le systeme, et donnent des indices
intéressants sur la nature possible de ce compagnon : une étoile Wolf-Rayet.

V.1 Les observations

SS 433 a été observé a plusieurs reprises avec ISO, au cours de différents programmes qui
n’ont chacun pas pu étre menés a leur terme. Le résultat de cet ensemble d’observations pas
totalement cohérent apporte tout de méme un éclairage intéressant sur la nature possible de ce
qui émet dans le domaine infrarouge. Le détail de ces observations est noté dans le tableau V.1.
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Elles consistent en quatre spectres pris avec le mode spectroscopique d’ISOPHOT de 2,47 a
4,87 pm et de 5,84 & 11,62 pum, trois mesures prises avec le mode photométrique multi-filtres
d’ISOPHOT a 12, 25 et 60 pm le méme jour qu’un des spectres, et des images ISOCAM prises
avec différents filtres larges entre 5 et 18 um. Le traitement de ces données est expliqué dans
I’annexe B, en particulier pour les modes photométriques d’ISOPHOT ou quelques diflicultés
ont été rencontrées. Il est a noter que les différentes résolutions spatiales de ces observations
englobent tres largement tout le systéme binaire et ses proches environs, puisqu’a une distance
de 3,2kpc, une seconde d’angle correspond & 1,55.107? pc ~ 3200 u.a. Sauf mention contraire,
toutes les données montrées par la suite ont été dérougies en prenant Ay = 8 et avec la loi
de Lutz et al. (1996) (cf la discussion dans I’annexe C) car la loi de Draine (1989) donnait aux
spectres une allure non modélisable comme je le montre plus loin au paragraphe V.3.

TAB. V.1 — Détail des observations de 55433 avec ISO

date civile et en JD | @, | ¢©°? mode | A (FWHM) ou filtre ouverture

3 nov. 1996 2450391,195 | 0,84 | 0,11 | PHT40° | 2,47-4,87 um (~ 0, 04) 247 % 24"
»o »o ” » | PHT40° | 5,84-11,62 pm (~ 0,1) 24" % 24"
11 avr. 1997 2450550,272 | 0,81 | 0,27 | PHT40¢ | 2,47-4,87 um (~ 0,04) 24" % 24"
noo noo ” » | PHT40° | 5,84-11,62 um (~ 0, 1) 24" % 24"

"7 2450550,298 | 7 » | PHT03¢ | P1 12pum: 11,894 6,51 | 18" x 18"

n n ” » | PHT03? | P2 25um: 23,8149,18 | 52" x 52"

"7 2450550,303 | 7 » | PHT22¢ | C100 60 um: 60,8+ 23,9 | 43" x 43"/
17 avr. 1997 2450556,016 | 0,85 | 0,71 | PHT40° | 2,47-4,87 pum (~ 0,04) 24" % 24"

no no ” » | PHT40° | 5,84-11,62 um (~ 0, 1) 24" % 24/
23 avr. 1997 2450561,939 | 0,89 | 0,16 | PHT40¢ | 2,47-4,87 um (~ 0,04) 24" % 24/

no no ” » | PHT40° | 5,84-11,62 um (~ 0, 1) 24" % 24"
24 oct. 1997 2450746,268 | 0,02 | 0,25 | CAMO19 | LW3 12-18 ym 3 % 3!k

” ” ” ” ” ” ” LW7 87571077 l,[/m ” ”

” ” ” ” ” ” ” LW9 14716 l,[/m ” ”

” ” ” ” ” ” ” LW6 778’5 l,[/m ” ”

” ” ” ” ” ” ” LW8 10’7712 Mm ” ”
” ” ” ” ” ” ” LW4 5’576 ’5 l,[/m ” ”
26 oct. 1997 2450748,294 | 0,03 | 0,41 | CAMO1¢ | LW2 5-8,5 um 1,5" x 1,5""

?phase de précession a +0,05 d’aprés Kemp et al. (1986)

® phase orbitale & 40,19 d’aprés Kemp et al. (1986)

¢ spectrophotométrie avec ISOPHOT

4 photométrie multi-filtres avec ISOPHOT

¢ caméra photométrique multi-filtres d’ISOPHOT

! par pixel, donnant un champ de vue de 130" x 130" en tout
9imagerie avec ISOCAM

h par pixel

Nous avons vu dans la présentation générale de SS 433 que cette source est treés variable, en
particulier elle connait de temps en temps des sursauts en X et en radio. Nous avons donc vérifié
I’état de la source lors de nos observations en infrarouge, en prenant les données des archives du
satellite RXTE et du télescope GBI!. La figure V.1 montre ’évolution des flux X (1,5—12 keV)

1. cf la liste des acronymes en annexe E
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et radio (2,25 et 8,3 GHz de largeur 35 MHz) de SS 433 pendant l'intervalle de temps couvert par
nos observations. Cet intervalle de presqu’un an permet d’avoir une vue d’ensemble des périodes
calmes et agitées de la source, et montre la non corrélation entre les sursauts en radio et ceux

en X.

SS433 RXTE/ASM 24 sept. 1996 — 18 dec. 1997
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Fic. V.1 — Evolution des flux X et radio de 55433 pendant les observations 1SO. En haut : flux
observé par RXTE/ASM entre 2 et 10keV. En bas: flur observé par le GBI a 2,25 GHz (en
noir) et 8,3 GHz (en gris).
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Les figures V.2, V.3 et V.4 montrent plus précisément 1’état radio et X de SS 433 lors des
trois périodes d’observations avec ISO (sauf pour le 3 novembre 1996 ou le GBI n’était pas en
opération) et le tableau V.2 donne les flux correspondants. On remarque que la plupart des flux
X sont tres faibles ou correspondent & des non détections (flux négatifs) indiquant que SS433,
déja habituellement une source faible de rayons X, était dans un état tres calme lors de nos
observations. Nous n’avons donc pas a nous préoccuper d’un éventuel phénomene transitoire
de chauffage par les photons de hautes énergies. Concernant le flux en radio, les observations
d’avril 1997 ont lieu aprés une période de sursauts d’intensités moyennes (cf figure V.3), et
pendant le retour au “calme” qui connait des mini-sursauts d’intensité un peu plus élevée que
les fluctuations de I’état calme ( de flux moyen ~ 0,52 Jy a 2,25 GHz). Les observations d’octobre
1997 précedent un sursaut radio (cf figure V.4) et correspondent & des flux moyens.

TAB. V.2 — Fluz X et radio pendant les observations 150 de 55 433.

dates 1SO archives RXTE/ASM archives GBI (flux en Jy)
civiles et MJD | dates® flux® terr. | dates? Fso5gH. xerr.©  Fgagp, terr.© ad
3 nov. 1996 50390,56 0,10 +£1,21 télescope en arrét
50390,69 50390,72 0,34 +£1,08 télescope en arrét
11 avr. 1997 50549,53 0,99 +0,82 | 50549,59 0,465 40,008 0,271 £0,015 -0,41
50549,77-,80 50550,05 -0,98 +£1,02 | 50550,30 0,573 40,009 0,195 £0,011  -0,83
17 avr. 1997 50554,88 1,20 +£1,26 | 50555,29 0,561 40,009 0,184 £0,011 -0,85
50555,51 50555,59 1,59 +0,78 | 50555,53 0,646 40,010 0,291 £0,016 -0,61
23 avr. 1997 50561,19 0,39 £0,95 | 50560,43 0,691 £0,011 0,324 £0,017 -0,58
50561,44 50561,44 -0,16 +£0,83 | 50561,56 0,636 40,010 0,262 £0,014 -0,68
24 oct. 1997 50745,09 -1,06 £1,20 | 50745,01 0,490 40,008 0,199 £0,011  -0,69
5074577 50745,89 0,81 +0,89 | 50745,837 0,415 40,007 0,125 £0,008 -0,92
26 oct. 1997 50747,68 -0,40 £1,06 | 50747,01 0,516 40,009 0,228 +0,009 -0,63
50747,75 50747,82 0,24 +£0,90 | 50747,83 0,556 40,009 0,190 £0,011  -0,82

%en MJD encadrant celle des observations

bcoups.s_1

Cerreur a 1o

d

indice spectral tel que S, o« ¢




V.1. Les observations 63

SS433 RXTE/ASM 24 oct — 13 nov 1996
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V.2 Les raies en émission

Deés les premiers temps de la découverte de SS 433, des chercheurs ont soupconné son com-
pagnon d’étre une étoile de type précoce, en supposant que la luminosité et le continuum de son
spectre visible et infrarouge proche sont dominés par ce compagnon. Pour Murdin et al. (1980)
la modélisation de la forme du continuum et les raies d’émission Hell, NIII et CIII traduisant une
grande excitation sont compatibles avec une étoile de type O5f. Pour van den Heuvel et al. (1980)
qui font remarquer que le flux dans ces raies est bien trop important pour étre di a l'excita-
tion causée par la source X, I’étoile compagnon est une Of ou une Wolf-Rayet (WR) ou une
étoile de type intermédaire entre les deux, qui produit un vent dense émettant ces raies et
dont la perte de masse doit étre alors d’au moins quelques 107°Mg.an~!. Un peu plus tard,
van den Heuvel (1981) cite une communication privée de Conti, qui affirme que hormis les raies
“en mouvements” le type d’étoile dont le spectre est le plus proche de celui de SS 433 est une
Wolf-Rayet dans la séquence azote de type WN9. Cependant, la nature de ce compagnon n’a
jamais réellement été determinée avec certitude.

V.2.1 Comparaison avec les spectres de quelques étoiles Wolf-Rayet

Lorsque le spectre de SS 433 observé par ISOPHOT-S a révélé d’assez nombreuses raies
d’émission, il a paru naturel de comparer ce spectre a celui de diverses étoiles Wolf-Rayet.
Le spectre des étoiles Of ressemblant beaucoup a celui des Wolf-Rayet de type tardif dans
la séquence azote, les WNL (Crowther et al. 1996), certaines Of ayant méme été reclassifiées
comme des WN9 et WN10 (Crowther et al. 1995I), nous avons cherché dans les archives du
satellite ISO des spectres de ce type d’étoiles. Nous avons trouvé quatre WR observées par
ISOSWS, le spectrometre basses longueurs d’ondes & haute résolution d’ISO, de type WNG
a WNS8 et dont les caractéristiques principales sont résumées dans le tableau V.3. Il est a
noter que d’aprés Crowther et al. (199511T) les séquences d’évolution possibles des WR sont?
O0—0f—-WNL+abs—»WN7(—-WNE)—-WC—SN ou O—LBV ou RSG-WN8—-WNE—-WC—SN.
Afin de comparer ces spectres a ceux de SS 433 pris avec PHOT-S, donc avec une bien moindre
résolution spectrale que celle de SWS, nous avons coupé et dégradé les spectres de ces WR a la
résolution de PHOT-S, de facon a obtenir exactement les mémes intervalles de longueurs d’onde
qu’avec celui-ci.

TAB. V.3 — Principales caractéristiques des WR servant de comparaison avec S5 433

Nom type binaire distance Av® référence

WR 78 WN7h®* WNL non 2,0 kpe  1,48-1,87 Crowther et al. 199511
WR 134 WN6 possible ~ 2,1kpc  1,22-1,99 Morel et al. 1999

WR 136 WN6b(h) WNE-s® possible 1,8kpec  1,35-2,25 Stevens et Howarth 1999
WR 147  WNS8(h) WNL  B0.5V a 0,55"” 630+ 70 pc 11,2 Morris et al. 2000 et 1998

?d’apres van der Hucht (2001) sauf pour le Ay de WR 147
b d’apres Crowther et al. 19951V

2. voir la liste des acronymes de ’annexe E
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Les figures V.5 et V.6 montrent la comparaison des spectres non dérougis de ces WR avec
celui de SS433 pris le 11 avril 1997 (celui ou le flux est plus important et le signal sur bruit le
meilleur pour les raies). On y voit clairement que seul le spectre de WR 147 est similaire & celui
de SS433. Le détail des comparaisons selon les raies est donné dans le tableau V.4, les raies
de référence ayant été choisies par rapport a WR 147 et SS433. Ces deux spectres comportent
les mémes raies, excepté celle & 10,5 um qui apparait nettement pour WR 147 alors qu’elle est
absente pour SS433. Cependant cette différence n’est pas importante dans la perspective de
comparer SS433 aux différents types de Wolf-Rayet, car Smith et Houck (2001) montrent les
spectres de diverses WNS8 et WN9 entre 8 et 13 pm, pour lesquels cette raie & 10,5 um est
parfois tres faible ou absente.

A ceci pres, la grande ressemblance entre les spectres de SS433 et WR 147 nous a incité a
pousser la comparaison plus loin. Nous avons donc mesuré les largeurs equivalentes des raies
ainsi que leur flux, cette fois sur les spectres dérougis avec Ay = 8 pour SS433 et Ay = 11,2
pour WR 147, et en utilisant la loi de Lutz (la loi de Draine donnant des résultats similaires).
Le tableau V.5 montre le résultat de ces mesures correspondant aux spectres de la figure V.7,
qui compare celui de WR 147 avec ceux de SS 433 selon les différentes époques d’observation.

Les raies, dont les positions sont clairement marquées sur cette figure, ont été identifiées selon
Morris et al. (2000) qui ont étudié en détail le spectre SWS de WR 147.

L’identification de ces raies principales montre qu’elles sont composées d’hydrogene et
d’hélium neutres et ionisés a différents niveaux d’excitation. La seule raie comportant un élé-
ment métallique et qui aurait pu étre suffisamment intense, c’est-a-dire celle a 10,5 um — par
comparaison avec WR 147 ou les autres raies métalliques de cet intervalle de longueurs d’onde
sont tres faibles (cf le spectre SWS dans Morris et al. 2000) — n’est pas du tout observée dans
le spectre de SS433. D’autres raies que celles notées dans le tableau V.5 apparaissent dans les
différents spectres de SS433, mais elles varient selon la date d’observation et sont en général
a la limite de détection. De plus, en comparant les longueurs d’ondes de ces raies éventuelles
avec celles des raies du spectre SWS de WR 147 montré dans Morris et al. (2000) on constate
que ce sont encore une fois toutes des raies d’hydrogene ou d’hélium, a part une a 8.997 pm le
23 avril 1997 qui correspondrait & la raie interdite [ArlIll]. Les spectres de SS433 ne montrent
donc malheureusement aucune indication de métallicité, certainement en partie a cause de la
faiblesse de leur sensibilité et de leur résolution spectrale, ce qui aurait consitué une clé impor-
tante pour l'identification précise avec un type d’étoile donné. On peut cependant affirmer
que SS 433 présente des raies d’émission de type Wolf-Rayet.

On remarque par ailleurs que les raies composées uniquement d’Hell (& 3,09 et 4,765 pm)
sont difficilement mesurables a cause du bruit les entourant, sauf sur le spectre du 17 avril 1997.
Ces raies sont par contre nettement plus présentes dans les spectres des WR que nous avons
a disposition pour comparaison (cf tableau V.4), a part pour WR 147 ou ces raies d’Hell sont
aussi faibles que pour SS433. Cela traduit-il un manque d’excitation et donc une plus faible
température dans ces deux étoiles que dans les autres WR qui sont d’un type plus évolué? Dans
Iaffirmatif, ce serait un élément supplémentaire suggérant que SS433 a un spectre de type WR
peu évoluée, c’est-a-dire de WN11 a WNS8 comprenant aussi les Of et les LBV.
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Fic. V.5 - Comparaison des spectres non dérougis de WR 13} et WR 136 avec celui de 55 433 pris
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Objet raie commentaire
WR 78 spectre assez peu ressemblant a SS 433
2,62um  présente comme pour SS433
3,09 um  tres forte alors que presque pas vue dans SS433
3,295 um  présente mais tres faible
3,737 pum  faible par rapport a SS 433
4,05 um  forte comme pour SS433
430um  tres faible contairement a SS433
4,65 um  présente
4,765 um  présente
7,46 um  faible par rapport & SS433
10,5 um  décalée et faible
WR 134 spectre tres différent de celui de SS433
2,62 um  absente
3,09 um  tres forte alors que presque pas vue dans SS433
3,295 um  absente ou noyée dans la raie précédente
3,737um  présente comme pour SS433
4,05 um  faible par rapport a SS433
430um  décalée?
465um  absente ou décalée contairement & SS 433
4,765 um dans le bruit
7,46 um  tres faible
10,5um  dans le bruit confondue avec une autre raie
WR 136 spectre un peu plus proche de SS433
2,62um  présente
3,09 um  tres forte alors que presque pas vue dans SS433
3,295 um  présente mais tres faible
3,737 pum  faible par rapport a SS 433
4,05 um  forte comme pour SS433
430um  absente contairement & SS433
4,65 pm  présente
4,765 um  plus forte que celle a 4,65 pm contairement & SS433
7,46 um  faible par rapport & SS433
10,5 um  faible et presque confondue avec le bruit
WR 147 spectre tres similaire a SS 433
2,62um  présente et moyenne comme pour SS433
3,09 um  faible comme pour SS 433
3,295 um  faible comme pour SS 433
3,737um un peu plus faible que pour SS433
4,05 um  tres forte comme pour SS 433
430pum  forte, plus que pour SS 433
4,65 pm  moyenne comme pour SS 433
4,765 um faible un peu plus que pour SS433
7,46 ym  forte comme pour SS433

10,5 pm

forte contairement & SS 433 ou elle est absente
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Fic. V.7 — Spectres de WR 147 et de 55433 aux quatre différentes époques ou cet objet a élé
observé. Les données ont été dérougies en utlilisant la loi de Lulz avec Ay = 8 pour 55433 el
Ay = 11,2 pour WR 147. Les raies ont été identifiées selon Morris et al. (2000). La phase de
précession () et celle orbitale (¢) sont précisées pour chaque spectre.
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TaB. V.5 — Largeurs équivalentes des raies observées dans les spectres de SS 433 et de WR 147. Les
mesures ont €té€ effectuées avec “riraf” sur les spectres dérougis avec la loi de Lutz et Ay = 8 pour S5 433

et Ay = 11,2 pour WR 147.

raie objet Ames LE.* Zerreur | Flux  Zerreur | FWHM =erreur
pm pm pm Jy*pm Jy*pum | pm pm
2.62 3 nov 96 2.632 | -0.038 =+0.015 | 0.02339 +0.01 0.0472 =£0.02
Brj + Hel 4+ Hell | 11 avr 97 2.628 | -0.017 +£0.003 | 0.02123 £0.003 | 0.046 =£0.005
17 avr 97 2.626 | -0.033 +0.001 | 0.02124 £0.001 0.0455 =£0.001
23 avr 97 2.626 | -0.0325 £0.007 | 0.01431 £0.002 | 0.0307 =£0.004
WR 147 2.629 | -0.016 =+£0.002 | 0.5045 =+£0.06 0.0406 =£0.005
3.09 3nov 96 | 3.0687% | -0.044 +0.04 0.02809 +0.025 | 0.1469 0.1
Hell 11 avr 97 | 3.078% | -0.014 +0.01 0.01660 £+0.01 0.1092 =£0.07
17 avr 97 3.069 | -0.021 =+£0.005 | 0.01404 £0.004 | 0.1119 =+£0.01
23 avr 97 | 3.139% | -0.010 +0.01 0.00485 +0.0049 | 0.0412 =+0.04
WR 147 3.089 | -0.016 =+£0.001 | 0.4541 =0.01 0.0788 =£0.002
3.295 3 nov 96 3.300 | -0.015 =+£0.003 | 0.01052 £0.002 | 0.0317 =£0.006
Hel + Pfé 11 avr 97 3.312 | -0.009 =+£0.002 | 0.00967 £0.001 0.0330 =£0.003
17 avr 97 3.313 | -0.016 =+0.004 | 0.01036 £0.003 | 0.0384 =£0.006
23 avr 97 | 3.306° | -0.0095 +0.009 | 0.00483 +£0.005 | 0.0257 +0.025
WR 147 3.305 | -0.006 =+0.001 | 0.1647 =+£0.005 | 0.0393 =£0.001
3.737 3 nov 96 3.746 | -0.020 =+0.001 | 0.01316 £0.0001 | 0.0491 =£0.001
Hel + Pfy 4+ Hul7 | 11 avr 97 3.740 | -0.014 =+£0.003 | 0.01578 £0.003 | 0.0406 =£0.01
17 avr 97 3.735 | -0.037 +£0.001 | 0.02469 +0.001 0.0658 =£0.001
23 avr 97 3.742 | -0.037 +£0.006 | 0.01862 £0.003 | 0.0567 =£0.008
WR 147 3.733 | -0.013 =+0.001 | 0.3281 =+0.01 0.0467 =£0.002
4.05 3 nov 96 4.058 | -0.102 =£0.008 | 0.06370 £0.003 | 0.0396 =+0.002
Bra + Hel + Hulb | 11 avr 97 4.058 | -0.049 =+£0.01 0.05312 +0.01 0.0510 =£0.01
17 avr 97 4.052 | -0.114 +£0.02 0.07120 £0.01 0.0598 =£0.008
23 avr 97 4.058 | -0.073 =+£0.01 0.04197 +£0.004 | 0.0376 =+£0.005
WR 147 4.046 | -0.093 =£0.02 2.117 +0.3 0.0553 =£0.008
4.30 3 nov 96 4.292 | -0.0185 £0.001 | 0.01246 £0.0002 | 0.0213 =0.04
Hel 11 avr 97 4.295 | -0.013 =£0.001 | 0.01387 £0.001 0.0240 =£0.002
17 avr 97 4.298 | -0.012 =£0.001 | 0.00791 £0.001 0.0286 =£0.005
23 avr 97 4.288 | -0.022 #£0.002 | 0.01142 £0.001 0.0292 =£0.001
WR 147 4.299 | -0.047 #£0.001 | 0.9870 =£0.005 | 0.0311 40.001
4.65 3 nov 96 4.659 | -0.034 =£0.012 | 0.02212 £0.007 | 0.0346 =0.015
Pf3 + Hel 11 avr 97 4.657 | -0.016 =£0.001 | 0.01481 £0.001 0.0207 =£0.003
17 avr 97 4.655 | -0.045 =£0.001 | 0.02824 £0.001 0.0379 =£0.001
23 avr 97 4.656 | -0.031 =£0.002 | 0.01583 £0.001 0.0208 =+0.002
WR 147 4.653 | -0.024 +£0.001 | 0.4807 =£0.02 0.0362 =£0.002
4.765 3 nov 96 ?
Hell 11 avr 97 | 4.752% | -0.016 +0.016 | 0.01411 +0.014 | 0.0419 =40.04
17 avr 97 4.765 | -0.011 =£0.001 | 0.00641 £0.007 | 0.022  +0.022
23 avr 97 | 4.745% | -0.008 +0.008 | 0.00425 +0.004 | 0.0464 +0.05
WR 147 4.765% | -0.004 +0.004 | 0.0874 +0.08 0.0291 =£0.03
7.46 3 nov 96 7.476 | -0.1925 £0.05 0.08772 +£0.015 | 0.1406 =+0.03
Pfa + Hel + Huf | 11 avr 97 7.481 | -0.109 =+0.03 0.07538 +0.01 0.1352 =£0.02
17 avr 97 7.471 | -0.145 =+0.01 0.06758 +£0.004 | 0.1371 =+£0.007
23 avr 97 7.481 | -0.174 =+0.01 0.06588 +0.002 | 0.1306 =+0.01
WR 147 7.466 | -0.156 =+0.01 1.931 +£0.1 0.1067 =£0.01
10.5 3 nov 96 | 10.520° | -0.306 =+0.3 0.07758 +0.07 0.52 +0.52
[SIV] + Hel + HI | 11 avr 97 ?
17 avr 97 ?
23 avr 97 ?
WR 147 10.515 | -0.224 +£0.03 1.808 +£0.2 0.1086 =£0.009

? Largeur Equivalente

®Raie 4 la limite de détection ou au méme niveau que le bruit
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V.2.2 Variations selon la phase orbitale

Les spectres de SS433 sont assez variables selon la date de leur observation, que ce soit
au niveau de leur continuum (étudié dans le paragraphe suivant), de I'intensité des raies, ou du
bruit. Par exemple la premiére partie, entre 2 et 4 pm, des spectres des 17 et 23 avril se termine
par respectivement une brusque chute et une brusque hausse du flux, qui sont certainement
liées a des problemes instrumentaux. De méme la chute de flux vers 3,3 um dans le spectre du
23 avril est trop fine et brutale pour étre une raie d’absorption, et ressemble plutot a un artefact
instrumental.

Il est a noter que les résolutions spectrales des deux modes de l'instrument ISOPHOT-S
utilisés pour obtenir ces spectres, en moyenne 0,0445um (3560 km.s™!) entre 2,5 et 5 um et
0,0949 ym (3160 km.s~1) entre 6 et 12 um, sont bien trop imprécises pour espérer mesurer un
décalage des raies dites “stationnaires”, dont le décalage dans le visible inférieur & 300 km.s~!
correspond a % < 1072 = AX < 4.1072um. Les raies dites “en mouvement” provenant
des jets de matiere a 0,26 ¢, correspondent a % ~ 0,06 = AX~ 0,2pm pour A = 4 um,
soit un décalage maximum cinq fois plus grand que notre résolution spectrale. Elles seraient
donc théoriquement repérables avec ce critere, mais la phase de précession variant peu entre nos
différentes observations, et ces raies étant trois fois plus faibles que les autres dans le spectre
visible, il est tres probable que les raies que nous observons en infrarouge moyen avec ISOPHOT

sont “stationnaires”.

Nous avons essayé de corréler la variation des raies a la phase orbitale, dans le but de repérer
leurs provenances géographiques c’est-a-dire si elles appartiennent par exemple a I’étoile compa-
gnon de 'objet compact ou si elles sont émises par la matiere transférée au disque d’accrétion,
mais ceci s’est avéré sans résultat probant, d’autant plus que ’incertitude sur la phase orbitale
est tres grande (6¢ = 0, 19), et que la contribution de l'orientation du systéme suivant la phase
de précession est difficile a évaluer.

Comme toutes les raies stationnaires observées auparavant dans les différents spectres op-
tiques et infrarouge proches, on ne peut pas déduire si les raies observées proviennent de 1’étoile
compagnon ou d’une région proche de celle-ci, ou bien du disque d’accrétion.

V.3 Le continuum
V.3.1 Dérougissement et constats

L’étude du continuum des spectres a été faite en dérougissant les données avec la loi de
Lutz et al. (1996), car la loi de Draine (1989) donne au continuum une allure “déformée” avec
une “bosse” apparaissant a partir de ~ 7 um, et qui est trop étroite pour étre facilement modé-
lisable par une loi simple comme celle d’un corps noir ou d’un changement de pente entre lois de
puissances. La figure V.8 illustre ceci en montrant le résultat obtenu par le dérougissement avec
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chaque loi. En fait, cette “bosse” est due a I’augmentation du coefficient d’absorption de la loi de
Draine pour tenir compte de ’absorption des silicates du milieu interstellaire, apres le minimum
de la zone 3-8 um di au mélange standard de silicates et de graphites (cf ’annexe C pour plus
de détails). Ce minimum est bien moins prononcé dans la loi de Lutz, ce qui explique une pente
moins grande mais réguliere (sans “bosse”) des spectres dérougis avec cette loi par rapport a
ceux dérougis avec la loi de Draine. Vers 8,5 um les valeurs des coefficients d’absorption des deux
lois de raccordent et les flux des deux types de spectres sont alors confondus. La régularité des
spectres corrigés avec la loi de Lutz, ainsi que des arguments sur 'environnement particulier de
SS 433 (cf la discussion dans I'annexe C consacrée aux lois d’absorption) nous fait préférer cette
loi que nous utiliserons dans toute la suite de ce chapitre.

Les figures V.9 et V.10 montrent les spectres dérougis de SS433 les 11, 17 et 23 avril 1997
et le 3 novembre 1996. Le niveau de flux des trois spectres pris en 1997 a 6 jours d’intervalle
baisse a chaque observation. Il est a noter une étonnante similitude dans le niveau du continuum
des spectres du 3 novembre 1996 et du 17 avril 1997, déja repérable dans la figure V.8. Cette
similitude, qui n’est pas visible dans les raies d’émission du tableau V.5, oblige a présenter ces
deux spectres sur des figures distinctes. Nous allons essayer d’expliquer les variations de niveau
a l'aide des éphémérides du systéme binaire données par Kemp et al. (1986) dont nous avons
reproduit les figures 3 et 4 sur les figures V.11 et V.12.

Les quatre dates d’observation (cf tableau V.1) correspondent a des phases de précession (@)
trés proches (respectivement 0,81; 0,85; 0,89 et 0,84) mais a des phases orbitales (¢) tres diffé-
rentes (respectivement 0,27; 0,71; 0,16 et 0,11). En premier lieu, intéressons-nous aux spectres
de 1997. Si on reporte leurs phases orbitales sur la courbe de la figure 3 de Kemp et al. (1986) —
figure V.11 — montrant la courbe de lumieére orbitale moyenne du systéme binaire (en magnitude
relative a une étoile de référence), on obtient des magnitudes relatives dans le visible de: ~ 2, 65;
~ 2,7 et ~ 2,82 pour les 11, 17 et 23 avril respectivement, donc des flux décroissant suivant
ces dates. Si de plus, on reporte les phases de précession des ces trois dates sur la figure 4 de
Kemp et al. (1986) — figure V.12 — montrant les courbes de lumiéres en fonction de la précession
a différentes phases orbitales (centrées sur ¢ = 0 ;0,25; 0,5 et 0,75), on obtient des magnitudes
relatives dans le visible de: >~ 2,8; ~ 2,92 et entre ~ 2,9 et ~ 3,2 & ces mémes dates, donc de
nouveau indiquant une décroissance du flux en fonction du temps sur cette période. On explique
ainsi de maniere tres satisfaisante la diminution du niveau du continuum observées entre les 11,
17 et 23 avril 1997.

Cependant, il est beaucoup plus difficile d’expliquer la similitude entre les niveaux du 3 no-
vembre 1996 et du 17 avril 1997. Méme si les phases orbitales du spectre du 3 novembre 1996 et
de ceux de 1997 sont proches, on peut difficilement comparer le niveau de flux de ces spectres
pris a 5 mois d’intervalle a cause de la variabilité intrinseque de la source. Si l’on tente de raison-
ner comme précédemment avec les courbes de lumiere de Kemp et al. (1986), on obtient avec les
phases orbitales des magnitudes relatives dans le visible de ~ 2, 87 pour le 3 novembre 1996 donc
un flux légeérement plus faible que ~ 2,82 1e 17 avril 1997, et avec les phases de précession on ob-
tient entre ~ 3,1 (pour ¢ = 0.0) et ~ 2,8 (pour ¢ = 0.25) le 3 novembre (ot ¢ = 0.11) comparé
a 2 2,92 (valeur pour ¢ = 0.75) le 17 avril (ot ¢ = 0.71). On peut éventuellement supposer
que le 3 novembre la magnitude relative due a la précession est plus proche de 2,8 que de 3,1 et
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Fic. V.8 — Comparaison des spectres dérougis de S5433 avec les lois de Lulz et de Draine
(Ay =8).

ainsi invoquer un équilibrage entre la variation venant du mouvement orbital et celle venant de
la précession. Ce raisonnement est moins satisfaisant que celui concernant les spectres de 1997.
Il est aussi & noter que dans les deux cas, nous n’avons pas tenu compte des incertitudes sur les
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SS433 vu par ISOPHOT en avril 1997
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Fic. V.9 — Spectres dérougis de 55433 du 11, 17 et 23 avril 1997, pris avec ISOPHOT-S entre
~ 2.5 el 11,6 pm, el complété par les mesures ISOPHOT-P a 12, 25 et 60 pm pour le 11 avril.
Les échelles ont €lé choisies pour pouvoir comparer cette figure a la suivante.
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55433 vu par ISOPHOT—=S et ISOCAM
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Fic. V.10 — Spectre de 55433 du 3 novembre 1996 pris avec ISOPHOT-S et flux mesurés avec
ISOCAM les 24 et 26 octobre 1997. Les mémes échelles que celles de la figure V.9 ont €été
utilisées pour pouvoir comparer facilement ces deux figures.



78 Chapitre V. Observation du systéme binaire SS 433

P\ o | T I T LI | 1 I T L T [ T L
26 o
4
:l'\ /P
N g Y e
o 4/ + Y /T
N+ \, o+
- +\+, -{-\+ J -
34 = -
i 1 l 1 T i I ; T ! i 1 1
Q 25 B 75 Lo

$=(JD-2440003,434) /13,08

Fic. V.11 — Courbe de lumiere orbitale en V de 55433, moyennée sur les cycles de précession
de 1979 a 1985 (reproduction de la figure 3 de Kemp et al. 1986).
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Fic. V.12 — Courbes de lumiere en V de 55433 dépendant de la précession a différentes phases
orbitales centrées sur o = 0 ; 0,25; 0,5 et 0,75 (reproduction de la figure 4 de Kemp et al. 1986).
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phases: 0,05 pour la précession et 0,19 pour la phase orbitale. Cette derniere est tres grande,
venant de I'incertitude sur la période P = 13,081 £ 0,003 jours donnée par Kemp et al. (1986),
a cause du nombre important d’orbites écoulées entre la date de référence de leurs éphémérides
et celle des observations ISO. Les explications précédentes n’ont donc qu’une valeur indicative.

Cependant, le raisonnement utilisant les courbes de lumiéres de Kemp et al. (1986) ne peut
pas expliquer le niveau des flux mesurés avec ISOCAM en octobre 1997, ni le grand décalage
entre le flux du 24 octobre et celui du 26 octobre. Celui-ci (~ 670mJy) est le double des valeurs
des filtres correspondants du 24 octobre (~360 et 330 mJy). En plus des incertitudes sur les
phases, la différence de résolution spatiale des deux observations (cf le tableau V.1) augmente
les imprécisions de mesure, mais n’est pas suffisante pour expliquer une telle différence. Notons
simplement que ces deux observations précédent un sursaut radio ayant eu lieu le 2 novembre (cf
figure V.1 et V.4), qui part d’un niveau de flux nettement plus élevé que la moyenne, 'augmenta-
tion de ce niveau ayant commencé juste apres l'observation du 24 octobre. Ce changement dans
I’émission radio traduit peut-étre une plus grande excitation dans le systéme, qui expliquerait
une émission plus forte en infrarouge deux jours plus tard.

V.3.2 Modélisation

Le niveau du continuum des spectres présentés dans les figure V.9 et V.10 peut étre
modélisé de facon tres satisfaisante par des lois de puissance de la forme S, o« v x A7%. Les
échelles logarithmiques de ces figures permettent de repérer tres facilement la puissance dans
chaque cas, donnée par la pente de la droite correspondante. Les résultats de la modélisation
sont les suivants :

WR147: S, = 100. A\, Jy (non tracé)
La pente du continuum correspond a a = 1,1 £0, 05. Le continuum du spectre de WR 147
est nettement plus pentu que celui de SS 433 (cf plus bas).

11 avril 1997: S, =2,3. A% Jy

Le continuum entre 2 et 12 pm correspond parfaitement a une loi de puissance de pente
a=0,6=£0,05. Le flux mesuré avec le mode photométrique d’ISOPHOT & 12 gm, 515 mJy
une fois dérougi, est tout a fait compatible avec celui du mode spectrophotométrique,
508 mJy a 11,62pm, ce qui est rassurant quant a la calibration de cette mesure qui a
été faite avec une ouverture (résolution spatiale) inhabituelle pour ce mode photométrique
(cfl’annexe B sur le traitement des données PHOT). Le flux & 25 pm montre un applatisse-
ment dans la pente du continuum correspondant & une nouvelle contribution apparaissant
au delad de 12 um et responsable de I’émission & 25 et 60 pm. Celle-ci a été modélisée sur
la figure V.9 par un corps noir de température 150 K et de taille 5000 RRg (~ 23,3 u.a)
pouvant schématiser de la poussiére optiquement épaisse, mais on peut aussi supposer une
émission optiquement mince de poussiere formée de silicates (cf annexe C) et calculer a
partir de ces valeurs des températures moyennes de 256 K et 116 K de masse 1,1.10**Kg
et 1,9.102°Kg (5,5.107" Mg et 9,6.1075 Mg).
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17, 23 avril 1997 et 3 novembre 1996: S, = 0,45. /\2’7}“ JyetS, =1,3. /\;79;6 Jy pour le
23 avril et pour les autres S, = 0,6. /\2’7}1 Jyet S, =1,5. /\;79{6 Jy
Sur ces trois spectres, on observe un changement net de pente vers 4 um; de 4 & 12 ym
la pente correspond a un indice spectral &« = 0,6 + 0,05 comme pour le 11 avril 1997,
mais avant 4 um le spectre est plus plat correspondant & « = —0,1 4+ 0, 05. La similarité
des continuum des spectres du 3 novembre 1996 et du 17 avril 1997 implique qu’ils sont
modélisés par les mémes lois de puissance (mémes coefficients de proportionnalité). Il est
a noter que dans ces spectres, comme dans celui du 11 avril, le continuum montre une
légere surélévation autour de 4 um, probablement due a ’ensemble de raies assez fortes et
rapprochées par rapport a la résolution spectrale de PHOT-S présentes vers cette longueur

d’onde.

24 octobre 1997: S, =1,1. /\L?{G Jy et S, =27. /\;31 Jy

I est plus difficile de modéliser le “spectre” formé par les flux mesurés avec ISOCAM, car
ils proviennent de filtres larges. Il est logique de penser que le méme type d’émission a
lieu & cette époque, donc j’ai essayé l'indice spectral @ = 0,6 pour les longueurs d’ondes
les plus courtes. Celui-ci correspond assez bien aux flux de LW4 (6 pm), LW6 (7,75 pum)
et LW7 (9,6 um), mais apres la pente augmente. On peut relativement bien modéliser ce
changement de pente en combinant une loi de puissance d’indice & = 2 et un corps noir
de méme température que pour le 11 avril, 150K, et de taille 4000Rg ( ~ 18,6 u.a) plus
petite, correspondant en fait a une orientation différente par rapport a la ligne de visée a
cette date d’observation.

Le choix de lois de puissances et des indices spectraux décrits ci-dessus n’est pas di au ha-
sard. Le spectre du 11 avril a un continuum particulierement régulier qui fait penser a une loi de
puissance. En la modélisant, la correspondance quasi-parfaite avec l'indice spectral o = 0,6 est
frappante. Cet indice spectral est tres bien connu de ceux qui étudient les vents stellaires, car il
correspond a la valeur théorique de 1’émission free-free d’un vent ionisé, homogeéne, en expansion
sphérique a vitesse constante (Panagia et Felli 1975; Wright et Barlow 1975) dans le cas inter-
médiaire entre le régime optiquement épais (o = 2 en radio) et le régime optiquement mince (en
infra-rouge proche) ou 'indice spectral devient alors & = —0,1 (André 1987). En essayant cette
derniére valeur pour la partie plate des spectres (entre 2 et 4 pm) on voit qu’elle correspond
bien au continuum observé. La pente de WR 147 avec o = 1,1 correspond plutot au cas de
I’émission d’un flot accéléré donnant théoriquement un spectre en v116 (Schmid-Burgk 1982).
Cet indice spectral est peut-étre aussi lié a l'interaction entre le vent de WR 147 et celui de
son compagnon, une étoile B, des collisions étant observées en radio par Williams et al. (1997).
L’excellente coincidence entre les indices spectraux théoriques et ceux observés pour SS 433, per-
met de conclure que I’émission observée dans ’infrarouge moyen avec ISO est de type
free-free dans le régime intermédiaire entre loptiquement épais et 1’optiquement
mince, ce dernier régime étant atteint entre 4 et 2 pm.

V.3.3 Interprétations

Le résultat précédent est obtenu par comparaison avec un modele dit de vent standard.
Mais il serait hatif et imprudent d’en conclure que I’émission infrarouge provient d’un tel vent
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(ionisé, homogene, en expansion sphérique a vitesse constante). En effet, Schmid-Burgk (1982) a
montré par exemple que, la température étant homogene et la vitesse constante, la dépendance

U6 reste valable pour diverses géométries comme les ellipsoides, les cones,

spectrale du flux en v
les ceintures équatoriales et les jets, a condition que ces formes ne soient pas trop minces, c’est-
a-dire que le rapport de leurs longueurs caractéristiques ne soit pas plus grand que ~ 10. La

06 n’est donc pas une preuve de structure non sphérique,

déviation de la variation spectrale en v
et inversement la conservation de cet indice spectral n’est pas une preuve de géométrie sphérique,
mais correspond a une vitesse de vent relativement constante et une température globalement

—0.1 suivie par la partie optiquement mince du

homogene. De méme, la variation spectrale en v
vent est indépendante de la configuration géométrique. Ainsi, le continuum observé dans SS 433
peut étre émis par un vent sphérique standard d’une étoile de type O ou Wolf-Rayet, ou par un

vent a la géométrie bien plus complexe mais “épaisse”.

Cas sphérique

Avant d’envisager ces cas non sphériques, essayons d’estimer la taille caractéristique de
la région émettrice. Dans une géométrie sphérique, pour un vent ionisé, homogéne, en expan-
sion sphérique a vitesse constante, le rayon caractéristique d’émission free-free est donné par
Wright et Barlow (1975) dans leur formule (11):

. 2/3
R(v) = 2,8.102871/3g1/322/3T_1/2 ( M ) o

JIANS %

ol ~ est le nombre d’électrons libres par nucléon, g est le facteur de Gaunt, Z est la charge
ionique moyenne, T est la température du plasma en degrés Kelvin, M est le taux de perte
de masse en Mg.an~!, u est le poids atomique moyen par nucléon, v, est la vitesse constante
du vent en km.s™! et v est la fréquence de 1’émission en Hz. Si on utilise la formule (8) de
Wright et Barlow (1975) donnant la densité de flux émise (en Jansky):

.\ 4/3
M 2/3
S, = 23,2 ( ) N VA LI

2
HVoo kac

ou D est la distance de la source en kpc, on obtient pour le rayon caractéristique:
R(v) = 5,81.107 T7Y/28/2 =1 Dppo em

Appliquons cette formule aux spectres de SS433, en prenant comme distance Dy, = 3, 2kpc,
et comme température T ~ 10* K caractéristique d’un plasma venant d’une étoile O ou WR. Les
modeles de continuum nous donnent les densités de flux aux différentes dates d’observation. On
choisit de calculer ce rayon caractéristique & 4 ym c’est-a-dire & v = 7,5.10'® Hz, car c’est la lon-
gueur d’onde qui correspond a la transition entre les régimes optiquement épais et optiquement
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mince, observée dans nos spectres infrarouge. On obtient :

11 avril 1997: S, ~1Jy = R;~2,5102cm ~36R; =~0,17 u.a.
17 avril 1997 et 3 nov 1996: S, ~0,67Jy = R;~2,0.10"2cm ~29 Ry =~ 0,135 u.a.
23 avril 1997: S, ~0,55Jy = Ry;~1,85.10"2cm ~ 26,5 Ry ~ 0,125 u.a.

ce qui donne en ordre de grandeur Ry ~ 26 — 36 Ry pour la taille caractéristique de la zone de
passage entre le vent optiquement épais et le vent optiquement mince. Il est a noter que la valeur
choisie pour la température est indicative, c’est une limite inférieure, les plasmas des Wolf-Rayet
étant souvent de I’ordre de 2-3.10*K ce qui diminue le rayon de transition & 18-25 Rg ou 15—
20 Ry toujours dans une géométrie de vent sphérique. Pour cette raison, et aussi parce que le
niveau du flux dépend fortement de la date d’observation et donc de I'angle de vue du systeme,
ces valeurs sont a prendre en compte uniquement en ordre de grandeur.

On peut cependant les comparer a celle trouvée par Shklovskii (1981) a partir du flux a
10 gm mesuré par Wynn-Williams et Becklin (1979) mais sans le corriger de I’absorption du mi-
lieu interstellaire, et en supposant un plasma optiquement épais donc un continuum en 2.
En prenant T = 10*K et une distance de 3kpc, il trouve pour le rayon linéaire de la ré-
gion d’émission R = 5.102c¢m ~ 72 Ry, mais considére qu’en corrigeant les effets d’inclinai-
son du systeme par rapport a la ligne de visée, cette région est une spheroide oblate de rayon
principal & 1.10%cm (~ 144 Rg) de taille supérieure & celle du systéme binaire et qui forme donc
une enveloppe commune autour de celui-ci. A 10 pm, les flux du 11 et du 23 avril 1997 donnent
R=2,08—4,7.102cm, soit ~ 30 — 67,5 R, en bon accord avec la valeur de Shklovskii (1981)

non corrigée des effets d’inclinaison.

Cas non sphériques

Un exemple de modeéle non sphérique a été étudié par Fender et al. (1999b) a partir de
van Kerkwijk et al. (1996) pour Cygnus X-3, une binaire X toute aussi mystérieuse que SS 433,
entre un objet compact indéterminé et probablement une étoile Wolf-Rayet de type WN. Afin
d’expliquer la variabilité de certaines raies d’émission de cet objet, ils évoquent la présence d’un
vent provenant de la WR et aplati en forme de disque dans le plan de la binaire. Cette forme
serait due a ’action de 'objet compact qui concentrerait la matiere non accrétée dans ce plan.
Il est tentant d’imaginer la méme chose pour SS433, en supposant un disque tres épais donc
évitant une trop grande anisotropie pour correspondre au spectre en v%°. Cette nécessité d’une
géométrie épaisse, en plus d’avoir été invoquée par de nombreux observateurs (cf la revue dans le
chapitre IV d’introduction sur SS433), expliquerait la tres faible (< 0,3 %) polarisation linéaire
observée a 2,2 um par Thompson et al. (1979), alors que le degré significatif de polarisation li-
néaire intrinseque de CygnusX-3 dans la bande K est un argument en faveur du modele de
“disque de vent”, indiquant dans la binaire un plan préférentiel de diffusion. Cependant, il faut
remarquer que Cygnus X-3 est une binaire tres serrée (sa période orbitale est de 4,8h) ce qui
place la plus grande partie de la matiere émettrice de ce vent en forme de disque a I’extérieur
de Dorbite. Les composantes de la binaire SS433, de période orbitale 13,08 jours, sont bien plus
éloignées. Un tel “disque de vent” serait donc probablement majoritairement situé a 'intérieur
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de lorbite, la ou il émettrait le flux infrarouge, ce qui rejoindrait le modele cinématique otu le
minimum primaire du domaine visible est dii au passage de ’étoile compagnon devant une autre
composante plus brillante. La grande durée de I’éclipse observée simultanément dans les rayons X
lors de ce minimum primaire, ne serait ainsi peut-étre pas due a une étoile remplissant son lobe de
Roche, mais a une partie de ce vent dense en forme de disque épais entourant 1’étoile compagnon.

L’idée d’une telle forme de disque avait déja été évoquée par Zwitter et al. (1991) en méme
temps que 'idée de matiere s’échappant du disque d’accrétion, pour expliquer les asymétries de
la courbe de lumiére dans le domaine visible, en particulier le décalage de position du minimum
secondaire avec la précession. Ils proposent un flot de matiere optiquement épais en forme de
disque, s’échappant du disque d’accrétion, pas nécessairement confiné dans le plan de celui-ci, et
pouvant avoir un angle d’ouverture de 20°. Kotani et al. (1996) jugent cette analyse compatible
avec leurs observations en X d’une absorption du jet qui s’éloigne de nous. lls 'expliquent par
un rebord étendu du disque d’accrétion, formé par du gaz s’échappant de celui-ci, et précessant
avec les jets. Ce rebord étendu se distingue du disque d’accrétion par sa grande dimension et
sa transparence partielle aux rayons X. Cependant ils ne donnent pas la taille de ce rebord, ne
sachant pas s’il est limité a l'intérieur du lobe de Roche de ’objet compact ou non. D’apres eux,
il est possible que ce rebord atteigne la limite du lobe de Roche, et qu’ainsi la matiére puisse
s’échapper du systeéme et former un disque de grande dimension qui se déverse hors du systeme,
situé dans le plan orbital.

Une forme de disque a aussi été évoquée par Fabrika (1993). Il suppose que lors de I’énorme
transfert de masse de ’étoile compagnon au disque d’accrétion, le systeme perd une partie im-
portante (30%) de cette matieére a travers le point de Lagrange L situé derriere 'objet compact.
Le gaz est éjecté & une vitesse de 200-300km.s~!, spirale vers I’extérieur et remplit alors une
enveloppe en forme de disque, qui & cause du mouvement de précession s’élargit en une forme
de double cones d’angle total d’ouverture de 60°. Ce disque étendu a un rayon intérieur de
Ro = 10 cm (~6,7u.a.). Il n’est pas complétement rempli jusqu’a une distance de ~ 10*° cm
(~67u.a.) & cause des mouvements orbitaux et de précession, et il s’étend jusqu’a ~ 0, 8 pc pour
un age de 10% ans de SS433 dans cette phase de dépassement du lobe de Roche du compagnon.
Ce disque étendu est illuminé par le disque d’accrétion qui ionise le gaz de ’enveloppe en ex-
pansion, lui-méme responsable des raies d’émission observées dans les spectres en visible et en
proche infrarouge de SS433. On peut éventuellement supposer que dans ce modele, tant que
I’enveloppe n’est pas compléetement remplie, le plasma est optiquement mince, puis au dela de
~ 67 u.a. il devient optiquement épais. Cependant, ce rayon de transition, ainsi que le rayon
externe et méme le rayon interne de cette structure particuliére, sont bien trop grands (1 u.a.
~ 215Rg) par rapport aux valeurs typiques (< 100Rg) des zones d’émission calculées avec
nos spectres. Ce modeéle de disque étendu n’est donc pas appliquable pour expliquer 1’émission
du continuum infrarouge observé, mais il n’interdit pas ’existence d’un vent de WR, produisant
cette émission infrarouge, puis s’échappant par le point L pour former ensuite ce disque étendu.

Nous reviendrons plus loin sur la structure étendue de la matiére entourant le systeme bi-
naire SS 433 & plus grande échelle. Mais pour compléter les remarques ci-dessus, on peut citer



84 Chapitre V. Observation du systéme binaire SS 433

les observations radio de la région interne des jets faites par Paragi et al. (1999), montrant dans
ceux-ci une asymétrie intrinseque, qui n’est pas le reflet d’un simple effet Doppler. Il propose
que cette asymétrie est due a une absorption free-free par un milieu qui a la forme d’un disque
d’épaisseur projetée ~ 25 u.a., valeur compatible avec les valeurs du modele de Fabrika (1993).

V.3.4 Evaluation de la perte de masse

Revenons a I’échelle du systéme binaire. Comme l'ont fait Ogley et ses collaborateurs
(Ogley et al. 2001) pour CygnusX-3 (CygX-3), on peut évaluer la perte de masse M conte-
nue dans le vent émettant le flux en infrarouge moyen. Pour cela, on utilise la formule (8) de
Wright et Barlow (1975) ou le flux émis par un vent stellaire supposé sphérique, homogene et
de vitesse constante s’écrit :

2.3.1010 M i3
S, = = (var.vgZH)*? mly

2
kac HVeo

avec la distance D = 3,2 kpc
le facteur de Gaunt g ~ 1
la vitesse terminale constante v
le poids atomique moyen par nucléon p
le nombre d’électrons libres par nucléon v
la charge ionique moyenne 7
ce qui donne:

M = 9,69.107S%* (vgp, vZ3) "% vy Mg.an™?

Or pour le spectre du 11 avril 1997, le flux de SS433 est S, = 1000mJy & 4 pum c’est-a-dire
a v =17,5.101GHz, donc cette équation devient :

M = 6,29.107% (v Z)) "2 v, Mg.an™*

Dans le cas présent, nous ne connaissons pas la vitesse terminale du vent, mais nous pouvons

! comme pour CygX-3, et WR 66 qui est soupconnée d’étre en binaire

choisir v, = 1500km.s~
avec un objet compact (van der Hucht 2001), ce qui est compatible avec la largeur des raies sta-
tionnaires ~ 1000-2000 km.s~! d’aprés van den Heuvel et al. (1980), et avec les valeurs typiques
des vents des étoiles WN9-WN?2 allant de ~ 500 & 3000 km.s~! (d’aprés Willis 1999). Plus pré-
cisément, van der Hucht (2001) donne les vitesses terminales moyennes en fonction du sous-type
de WR : 1800 £ 400 km.s~! pour les WN6, 1300 £ 300 km.s~! pour les WN7, 1000 £ 300 km.s~*
pour les WNS et 1000 4 400 km.s~! pour les WN9, calculées sur une douzaine d’étoiles observées
dans chaque catégorie, sauf pour la derniére ou seules deux étoiles ont été considérées.

Pour les trois variables restantes, on peut comme Ogley et al. (2001) raisonner sur les cas sui-
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vants:

— un vent de type WN avec une composition typique de WR tardive ou g = 1,5 v =1 et
Z =1 donne M = 1,4.10"*Mg.an~!

— un vent partiellement ionisé ou p =4 v =0,5et Z = 0,5 donne M = 1,1.10>Mg.an"!

— un vent totalement ionisé ol p =4 v =2 et Z = 2 donne M =1, 3.107*Mg.an"!

Il est & noter que le fait d’avoir utilisé une formule valable pour une symétrie sphérique
ne surestime que trés légérement la perte de masse, car d’aprés Schmid-Burgk (1982) cette
surestimation ne dépasse un facteur 2 2 que pour les cas de trés grande anisotropie du vent (un
facteur 10 entre les longueurs caractéristiques).

Les pertes de masse calculées ci-dessus sont supérieures a celles trouvées par Ogley et al. (2001)
pour Cyg X-3 d’un facteur 2 pour la premiere, et d’un facteur 4 pour les suivantes. Compte tenu
de la dépendance de ces valeurs par rapport a des parametres mal connus, la vitesse du vent en
particulier qui fait rapidement changer le résultat d’un facteur 2 ou 3, il ne faut tenir compte
que de leur ordre de grandeur.

Elles sont en bon accord avec les précédentes estimations de perte de masse qui sont assez
anciennes. van den Heuvel (1981) a estimé le taux de perte de masse de 107° & 10™* My.an"! en
supposant qu’elle venait d’une étoile de type O ou WR. Il a aussi estimé le transfert de masse du
compagnon visible & I’objet compact & quelques 10™* Mg .an~!, & partir de I’estimation de la lu-
minosité et la supposition qu’elle est produite par conversion de ’énergie cinétique du flot trans-
féré, cette valeur étant largement supérieure & la limite d’Eddington égale & ~ 108 Mg.an~!
pour l'accrétion autour d’une étoile & neutrons. Shklovskii (1981) a calculé pour la perte de
masse su systéme ~ 107*Mg.an™! A partir d’'une mesure de flux & 10 um, en supposant un
plasma optiquement épais formant une enveloppe commune autour du systéme binaire et ayant
une vitesse de dispersion de v ~ 2000km.s™!. Récemment, King et al. (2000) ont simulé des
évolutions possibles pour SS433 depuis le début du transfert de masse de I’étoile compagnon
a 'objet compact jusqu’au stade actuel, en prenant différentes masses initiales pour les deux
composantes. Il ont ainsi évalué des taux de transferts de masse de 7.107% & 4.107*Mg.an~ !,
qui sont un peu faibles mais dont les valeurs les plus élevées respectent les ordres de grandeurs

des taux calculés ci-dessus avec le continuum infrarouge.

Cependant, il faut remarquer que les dernieéres évaluations de perte de masse des Wolf-Rayet
ont récemment été révisées a la baisse, a cause des inhomogénéités dans le vent, d’un fac-
teur de 2 a 3 d’apres Willis (1999) et Morris et al. (1999). Pour WR 147, Morris et al. (2000)
trouvent M = 1,5— 3, 7.1075Mg.an"1, et la moyenne pour les étoiles WN est ~ 3.1075 Mg .an~?
(Willis 1999). Si on suppose la présence d’inhomogénéités dans le vent de SS 433 et qu’on dimi-
nue d’un facteur 3 les résultats des calculs ci-dessus, on trouve M ~ 4 — 34.107° M.an~'. Les
valeurs trouvées pour la perte de masse de SS 433 correspondent donc a des valeurs moyenne
a forte pour une WR. Plus précisément, les résultats de Crowther et al. (199511I) montrent
que parmi les WNL, la perte de masse difféere suivant les sous-types de WR selon le classement :
M(Of) < M(WNT 4 abs) < M(WN7) < M(WN8). De plus, parmis les WR dont nous avons mon-
tré les spectres au paragraphe V.2 de ce chapitre, SS 433 est la plus proche de WR 147 qui est
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une WN8. On peut conclure qu’en infrarouge moyen, SS 433 ressemble & une WNS, sans affir-
mer que c’est le type de I’étoile compagnon car les calculs que nous avons effectués sont tres
approximatifs et nous incitent a la prudence.

V.3.5 Que devient la matiére éjectée?

La question se pose de savoir ou part cette matiere éjectée a de forts taux par le vent. Nous
avons vu dans le chapitre précédent, que la derniere estimation du taux d’éjection de matiere
dans les jets relativistes est de ~ 1077 Mg.an~! (Marshall et al. 2001b), donc négligeable par
rapport aux estimations de perte de masse due au vent que nous venons de décrire. La matiere
est donc principalement éjectée par un autre moyen.

Il est logique de penser qu’il existe un lien entre cette matiere et 1’émission observée
avec ISOPHOT au dela de 12 um, que nous avons modélisée par de la poussiere. Si celle-ci est
optiquement épaisse, I’émission infrarouge correspond & une région de taille de ~ 4000-5000 Rg
soit une vingtaine d’unités astronomiques, ce qui peut constituer une limite inférieure pour le
cas de poussiere optiquement mince. Si on accepte que le compagnon visible de SS433 soit
une étoile WN8, on peut supposer que cette poussiere a été créée dans le stade précédent celui
de Wolf-Rayet, c’est-a-dire lors du passage par une “Luminous Blue Variable” (LBV) ou par
une SuperGéante Rouge (RSG) d’aprés Crowther et al. (1995111), types d’étoiles caractérisés
aussi par de fortes pertes de masse et connus pour produire de la poussiere. Mais dans les WR
binaires classiques (avec un compagnon non compact), la poussiére peut étre continuellement
fabriquée, entre autres moyens via des ondes de chocs en forme de spirales provoquées par
le mouvement orbital, comme cela a été évoqué par Koenigsberger et al. (1999). Un processus
analogue se produit peut-étre pour SS433, si 'on adapte le modele de Fabrika (1993) décrit au
paragraphe V.3.3. Il suffit de supposer que des ondes de choc se développent dans la spirale
de matiere, dont la forme complexe est due a la fois au mouvement orbital et au mouvement
de précession, s’étendant de ~ 6,7 a 67 u.a. De la poussiere se formerait dans cette zone, dont
la taille est compatible en ordre de grandeur avec celle calculée a partir des flux en infrarouge
lointain.

Dans son modele, Fabrika (1993) ne dit rien de ’applatissement de son disque étendu com-
pletement rempli a partir de 67 u.a. La matiere s’accumule-t-elle de facon générale sur le
plan équatorial, provoquant les structures étendues observées par Paragi et al. (1999) a 1,6 et
5 GHz, a 30 millisecondes d’angle (96 u.a.) au nord-est et & 70 millisecondes d’angle (224 u.a.)
au sud-ouest (NE et SW) du systéeme central? C’est probablement le cas car trés récemment,
Blundell et al. (2001) ont observé avec le VLBI un flot sortant équatorial dont ils estiment le

1

taux de perte de masse & 2.107*Mg.an"! en prenant un modele d’émission free-free d’un vent

optiquement épais.

On peut comparer le flux mesuré par Blundell et al. (2001), ~50mJy a 1,6 GHz, avec ceux
mesurés par Paragi et al. (1999) dans ces extensions et avec les extrapolations a 1,6 et 5 GHz
du flux mesuré avec ISOPHOT (cf tableau V.6). On choisit le spectre du 11 avril 1997 dont
le niveau de flux est le plus élevé et surtout dont la phase orbitale est la plus proche de celle
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des observations de Paragi et al. (1999). La modélisation du continuum du spectre du 11 avril
montrée sur la figure V.9 donne la loi S, = 2,3. /\/77?{6 mJy que nous avons utilisée pour extra-
poler les flux en radio. Ceux-ci sont bien plus faibles que ceux mesurés par Paragi et al. (1999)
dont les observations correspondent a des radiations non thermiques avec un indice spectral
~ —1. Ils interpretent ces deux émissions étendues comme des structures de longues vies ou
permanentes s’étalant sur le plan équatorial du systeme. Elles seraient la manifestation radio
des surplus d’éjection de matiere dans ce plan (liés aux épisodes de surplus de transfert de
masse) via le point de Lagrange L, qui pourraient développer des ondes de choc dans le milieu
environnant et donc produire des électrons relativistes responsables de I’émission non thermique.
Blundell et al. (2001) mesurent un flux tout a fait compatible avec celui de Paragi et al. (1999)
mais ils ne distinguent pas des taches, leurs images montrant plutot un flot lisse comparable a
un vent stellaire.

TaB. V.6 — Comparaison des flur des extensions radio observées par Paragi et al. (1999) (dont
sont tirées les notations) avec les extrapolations a 1,6 et 5 GHz du flur mesuré avec ISOPHOT
le 11 avril 1997

date @ ¢, Flux mesuré ou calculé 41,6 GHz a5GHz o (F, xv®)
6 mai 1995 0,28 0,5 observation NE 19,7 mJy 6,0 mJy -1,0
observation SW 32,6 mJy 10,5 mJy -0,99
total 52,3 mJy 16,5 mJy -1.0
11 avril 1997 0,27 0,81 extrapolation de 'R 1,5 mJy 3,1 mJy 0,6

V.3.6 Le spectre général de SS 433 de la radio au visible

Nous avons rassemblé dans la figure V.13 les données du spectre global de SS433 de la
radio au domaine visible, de facon & avoir son allure générale, malgré sa grande variabilité. Ces
données ont été prises a des époques tres différentes entre domaines de fréquences, et aussi parfois
a des dates différentes dans un méme domaine. Nous n’avons évidemment pas pu prendre toutes
les observations existantes sur cet objet, celles-ci étant beaucoup trop nombreuses, en particulier
dans le domaine visible. Nous avons sélectionné les mesures uniques en millimétrique et infra-
rouge lointain (Band et Gordon 1989 et Band 1987), celles simultanées a plusieurs fréquences
en proche infrarouge (Giles et al. 1979 ; McAlary et McLaren 1980) et celles hors périodes de
sursauts pour les données radio (Seaquist et al. 1980), auxquelles nous avons ajouté les mesures
de Paragi et al. (1999) et l'intervalle de valeurs mesurées par le GBI pendant nos observation
infrarouge. Les flux en infrarouge proches ont été dérougis avec Ay = 8 et en utilisant la loi de
Lutz (sauf pour le filtre B & 0.44 pm ou on a utilisé la loi de Rieke et Lebofsky 1985) a partir
des flux donnés par Giles et al. (1979) et McAlary et McLaren (1980). La loi de Lutz a aussi
été appliquée pour les valeurs minimales et maximales mesurées en infrarouge avec IRAS par
Band (1987). Les flux de Paragi et al. (1999) représentent la somme des flux de toutes les com-
posantes observées avec le VLBA+VLA (la source centrale 4 les jets compacts + les extensions
équatoriales) mais ils restent nettement plus faibles que les observations de Seaquist et al. (1980)
certainement & cause de la bien meilleure résolution spatiale de leurs observations.
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Spectre de SS433 de la radio au visible
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Fic. V.13 — Spectre global de 55433 de la radio au domaine visible. L’origine des différentes
valeurs est marquée sur la figure. Toutes les mesures en infrarouge (proche et lointain) ont été
dérougtes avec la loi de Lulz el Ay = 8, y compris les valeurs IRAS mazimales et minimales de
Band (1987). La mesure dans le filtre B (0.44 pm) de Giles el al. (1979) a élé dérougie avec la
loi de Rieke et Lebofsky (1985). Les tirets reliant les mesures en infrarouge proche permettent
de facilement les séparer visuellement, et font ressortir leur pente, nettement plus forte que celle
en infrarouge moyen (données 1S0).

Le spectre de SS 433 est non thermique dans le domaine radio, ou il présente une pente
correspondant a un indice spectral de & ~ —0,6 jusque dans le domaine millimétrique a 90 GHz,
et un aplatissement vers les fréquences inférieures a 0,3 GHz (a 80 MHz Seaquist et al. 1980 ne
donnent qu’une limite supérieure). Ce spectre radio est compatible avec I’émission synchrotron
optiquement mince du modele de jet conique compact de Hjellming et Johnston (1988).

Les maxima des flux a 12 et 25 pm de Band (1987) sont un peu faibles, méme une fois corrigés
de l'absorption, par rapport a nos mesures ISOPHOT. Leurs observations sont pourtant tres
proches des phases orbitales de maxima primaire et secondaire, mais la variation de flux est
assez rapide a ces stades, et le niveau de flux dépend aussi de la phase de précession. De plus,
aucune correction de couleur n’a été appliquée aux flux IRAS qui sont calibrés pour un spectre
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en v~! ce qui est loin de notre cas. On peut supposer que ces différents éléments expliquent

I’écart constaté (a 25 pm en particulier). IRAS n’a pas détecté SS433 a 60 et 100 pm.

Comme nous ’avons décrit plus haut, ’émission en infrarouge lointain, c’est-a-dire pour
A>12pum (v < 2,5.10'®Hz) provient probablement de poussiére. Entre 12 et 4 um (2,5 —
7,5.10'2 Hz) le flux observé suit une évolution spectrale en % de nature free-free intermédiaire
entre les régimes optiquement épais et optiquement mince, provenant d’un vent de matiere de
type Wolf-Rayet a la géométrie indéterminée. Cette émission peut se prolonger jusqu’a 2 pm, le
11 avril 1997 par exemple. Dans les autres cas, en dessous de ~ 4 ym ’émission free-free devient
optiquement mince d’indice spectral ~ —0, 1.

Contrairement a ce que présage cet applatissement la pente des flux en infrarouge proche
et en visible est forte avec un flux qui croit avec la fréquence approximativement comme 2.
Giles et al. (1979), Allen (1979) et McAlary et McLaren (1980) ont interprété cette pente comme
la somme d’une contribution free-free optiquement mince et celle d’un corps noir, une étoile
de température 15700 K pour McAlary et McLaren (1980). Mais ce corps noir pourrait-étre le
disque d’accrétion (Cherepashchuk 1981 ; Kemp et al. 1986) ou sa partie interne quasi-sphérique

source puissante d’UV et de radiations visibles d’apreés Fabrika (1993).

V.4 Conclusion: SS 433 une étoile Wolf-Rayet + une étoile a
neutrons?

Les observations uniques en infrarouge moyen étudiées dans ce chapitre ont été présentées
dans une conférence internationale (Fuchs et al. 2001¢) et constituent un article de recherche
en cours d’écriture (Fuchs et al. en préparation). Elles montrent que le spectre de SS433 entre
2,5 et 12 pum présente des raies d’émission d’hydrogene et d’hélium neutres et ionisés de type
Wolf-Rayet, et un continuum compatible avec le vent d’une telle étoile, puisque dit & une émission
de type free-free optiquement mince et intermédiaire vers "optiquement épais. La géométrie de
ce vent ainsi que la localisation exacte de I’émission infrarouge ne sont pas déterminées, mais
correspondent & une région a l’échelle du systéeme binaire, c’est-a-dire inférieure & une unité
astronomique. L’évaluation de la perte de masse par ce vent mene a des valeurs supérieures a
4.107°Mg.an~!, soit un peu supérieures & la moyenne des étoiles Wolf-Rayet de type azote (les
WN). L’émission en infrarouge lointain traduit la présence probable de poussiéres plus éloignées
du systéme binaire, restes d’un précédent stade dans ’évolution du compagnon visible de la
binaire, ou formées par des chocs de la matiere éjectée dans le stade actuel.

A ces résultats il faut ajouter la trés grande similarité entre le spectre de SS 433 et celui
de WR 147. En infrarouge, SS 433 ressemble donc beaucoup a une jeune étoile Wolf-Rayet, les
stades plus évolués de ce type d’étoiles étant a exclure a cause de la présence de fortes raies
d’hydrogene et de la tres grande perte de masse estimée. Ce dernier point ainsi que la ressem-
blance du spectre avec celui d’une étoile WNS8, place le compagnon visible de la binaire dans
I'intervalle Of/WN9 — WNS, laissant la possibilité pour une LBV. Il faut cependant garder a
I’esprit que 'observation d’un spectre WR signifie seulement que I’on est en présence des mémes
conditions que ce type d’étoiles, c’est-a-dire d’une atmosphere dense en expansion, sans grande
asymeétrie, et illuminée par une forte source centrale de rayonnements ultra-violets. Il n’est pas
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exclu que cette source de rayonnements soit la partie située au centre du disque d’accrétion
entourant ’objet compact.

Nous avons présenté, dans le chapitre d’introduction du systéme SS 433, une discussion sur
la nature de I’objet compact de cette binaire X, qui aboutit a la conlusion que c’est probablement
une étoile a neutron. Si on suppose que SS433 est une étoile Wolf-Rayet, cela n’apporte pas
un élément déterminant dans cette discussion, car une étoile WR n’est pas obligatoirement
de grande masse. Les masses des WR sont assez peu connues, elles ont été déterminées pour
seulement 13 WN ayant des masses allant de 2,3 a4 55 Mg d’apres van der Hucht (2001). Celle
de Cygnus X-3, qui est une binaire entre une WNE et un objet compact, est évaluée entre 5 Mg
et 11 Mg par Hanson et al. (2000).

SS 433 serait ainsi la deuxiéme binaire X connue comportant une WR, apres Cygnus X-
3 (van Kerkwijk et al. 1996; Fender et al. 1999b). Ces deux systémes accrétant de la matiere a
partir de compagnons aux propriétés similaires, il est tentant de les comparer, ce qui est résumé
dans le tableau V.7. Ainsi Cyg X-3 présente aussi un vent de type Wolf-Rayet avec un indice
spectral de ~ 0,6 en infrarouge (Ogley et al. 2001). Les deux objets sont des sources alternant
en radio et en X des périodes de calme et de sursauts, mais CygX-3 est une source beaucoup
plus brillante, en particulier en radio ou les sursauts atteignent des flux de plus de 10 Jy. De plus,
Marti et al. (2001) ont récemment observé le développement de jets bipolaires relativistes sor-
tant de Cyg X-3, phénomene connu depuis longtemps dans SS 433 (Hjellming et Johnston 1981%).
Or la puissance cinétique fournie dans ces jets relativistes (~ 10%erg.s™!) et la luminosité ré-
sultante dans le domaine radio (~ 10**erg.s™! pour CygX-3 et ~ 10*?erg.s™! pour SS433)
sont probablement reliées a une forte accrétion de matiere. Le méme mécanisme doit avoir lieu
dans les deux sources : le compagnon visible pert avec un taux énorme (~ 107*Mg.an"!) de la
matiéere qui est transférée a I’objet compact, provoquant une accrétion dite “super-Eddington”,
nécessaire a I’éjection d’une partie de cette matiere sous forme de jets bipolaires relativistes. Le
reste de la matiere est éjecté via un vent a la géométrie se rapprochant d’un disque épais.

TAB. V.7 — Résumé des propriélés de 55433 et Cyg X-3

Source Objet type du P P M du vent Vet
compact compagnon (s.s71) 107*Mg.an™!

SS 433 E.N.%?7 WNL 8/97 13,08] < —1,5.10713? 1,3-11 0,26 ¢

CygX-3 E.N.ouT.N.° WNE4/5?7 48h —6,6.1071° 0,4-2,9¢ ~0,5¢cf

“Etoile & Neutrons

b ’aprés Goranskii et al. (1998) qui mesure P,y = 13,08211 =+ 0, 00008 constante sur 17 ans d’observation
¢Trou Noir

4d’aprés Fender et al. (1999b)

¢d’aprés Ogley et al. (2001)

Tpour une distance de 10kpc d’aprés Marti et al. (2001)

Cependant Cyg X-3 est une binaire beaucoup plus serrée que SS 433, avec une période de
4,8 h et se resserrant encore, alors qu’aucune variation de période orbitale n’est observée dans
SS 433. La petite taille de Cyg X-3 provoque probablement plus d’instabilités dans le transfert de
matiere, qui expliquerait ainsi la plus grande fréquence de sursauts et leur trés grande intensité,
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correspondant & un minimum de ~ 10*3erg par éjection majeure. SS 433 est une source plus
persistente, qui injecte continuellement de I’énergie dans le milieu environnant via ses jets, a
un taux moyen de ~ 10%%erg.s~!, ce qui permet d’estimer I’énergie cinétique totale transférée 3

~ 105! erg dans les derniers ~ 2.10*ans (Dubner et al. 1998).

SS 433 et Cyg X-3 restent des objets uniques parmi les binaires X. On peut supposer qu’il
existe dans notre Galaxie d’autres systémes comprenant une étoile Wolf-Rayet et un objet com-
pact, mais qu’ils sont rares et surtout difficiles a identifier en tant que tels, a cause de leur
complexité et de 'absorption provoquée par les fortes quantité de matiere éjectées en dehors des
jets. En attendant de découvrir ces autres systémes, espérons que le progres dans les moyens
d’observation, télescopes et satellites, et dans les théories, permettront un jour d’élucider tous
les mysteres de Cyg X-3 et SS 433.



92

Chapitre V. Observation du systéme binaire SS 433
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Apres avoir étudié le spectre infrarouge du systéme binaire SS433, nous allons nous inté-
resser a W50, la nébuleuse qui 'entoure. Nous allons comparer les images d’une partie de cette
nébuleuse observée & 15 um avec la caméra infrarouge ISOCAM, avec les images obtenues aux
autres longueurs d’onde: radio, infrarouge moyen et lointain, X.

VI.1 Les observations précédant notre étude

Nous avons déja décrit, au chapitre IV, les jets compacts produits par SS 433 qui émettent
en s’éloignant de la source centrale successivement dans les domaines X, visible et radio, jusqu’a
une distance de ~ 10 m. A de plus grandes distances, ces jets “disparaissent” des observations
pour réapparaitre & ~ 14 pc (~ 4.1017m) sous forme de lobes X, et ils finissent leur course &
~ 100 pc, aux extrémités orientales et occidentales de la nébuleuse radio W50 entourant le sys-
teme binaire. Je vais rappeler brievement et compléter les caractéristiques de ces lobes a grande
échelle.
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La nébuleuse radio W50 est constituée d’une partie centrale circulaire de 58 de dia-
metre, qui est probablement la trace d’un reste de supernova (Velusamy et Kundu 1974), a
moins d’étre le résultat d’une onde de choc générée par le vent stellaire émanant de SS433
(Konigl 1983). La nébuleuse s’étend plus loin a I’Est et a I’'Ouest sur ~ 30° formant des “ailes”
qui sont centrées autour de ’angle de position 100°. Cet angle de position correspond aussi a
celui de I'axe de précession des jets radio observés aux échelles inférieures a la seconde d’angle
(Hjellming et Johnston 19814). L’alignement sur des dizaines de minutes d’angle de ces ailes
avec 'orientation de cet axe, est une indication importante montrant que les jets émanant de
SS 433 s’étendent sur une centaine de parsecs, ou ils interagissent avec la coquille de W50 pour
former ces ailes. La figure VI.1 illustre cet alignement.

W50: 20 cm 1mage

oM 18™ 16 14 12 10 o8  0.005
?12000

Fic. VI.1 — Superposition de la nébuleuse radio W50 et de lorientalion du céne de précession
des jets projeté sur le plan du ciel. L’axe de ce cone a un angle de position de 100° d’apres
les observations des jets compacts radio de Hjellming et Johnston (1981a). Les ailes de W50
sont nettement alignées sur cet aze, et restent comprises dans les limites définies par le cone de

précession.

La présence continue des jets a I’échelle des parsecs est aussi démontrée par ’observation
de lobes X (cf les figures V1.2 et VI.4) s’étalant le long du méme axe d’angle de position 100°,
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et remplissant les extensions du cone de précession des jets compacts. Ces lobes X sont brillants
sur leur axe central, ce qui n’est pas prévu pour des jets se propageant le long de la surface de
ce cone. Ceci est une indication que les jets sont focalisés vers ’axe du cOne, mais le mécanisme
de focalisation, hydrodynamique ou dit a un champ magnétique toroidal, n’est pas clairement
identifié (Vermeulen 1996). La structure spatiale de ces lobes vus avec ASCA a été étudiée
par Namiki et al. (2000) qui les ont décomposés selon leur distribution azimutale et radiale
autour de SS433. La figure VI.3 montre ces distributions selon la bande de basse énergie 0,7—
3,0keV, celle de haute énergie 3,0-10,0keV, et la bande totale 0,7-10,0keV. Les distributions
azimutales montrent cette émission X centrée et étroite pour les deux lobes (de largeur a mi-
hauteur ~ 15°). Les distributions radiales dans la bande de haute énergie montrent clairement
des pics d’émission a < 20° vers I’Est et a 2 20° vers I’'Ouest de SS 433, alors que ces pics ne sont
pas aussi proéminents dans la bande de basse énergie. Par contre, le large pic d’émission autour
de 35" & I’Est de SS 433 est plus marqué dans la bande de basse énergie que dans celle de haute
énergie, et celui a ~ 30’ du coté Ouest a completement disparu dans la bande de haute énergie.
Namiki et al. (2000) confirment donc ainsi, et aussi par des modélisations du spectre par des
lois de puissance, les observations de Brinkmann et al. (1996) et de Safi-Harb et Ogelman (1997)
concernant I’évolution spatiale des spectres des lobes, qui sont plus plats donc plus “durs” pres
de SS 433 et deviennent plus pentus donc plus “mous” en s’éloignant de la source centrale.

En dessous de 10 keV, les spectres de ces lobes peuvent étre modélisés d’une facon toute aussi
satisfaisante par des lois de puissance ou par du bremsstrahlung thermique (Brinkmann et al. 1996 ;
Safi-Harb et Ogelman 1997). Cependant d’aprées Safi-Harb et Ogelman (1997) une composante
additionnelle est nécessaire pour bien modéliser ’exceés de flux dans la bande 1-3 keV de la région
orientale la plus brillante, & ~ 35" & 'Est de SS 433, et ceci améliore aussi légerement la modéli-
sation de la région brillante & ~ 30" a ’Ouest de SS 433 (cf la figure VI.4). Au dela de 10keV, la
modélisation du spectre du lobe oriental favorise une loi de puissance et permet de conclure que
I’émission est non thermique (Safi-Harb et Petre 1999 ; Safi-Harb et al. 2001), excepté a l’extré-
mité orientale coincidant avec le brillant filament radio ou I’émission est thermique. Dans le lobe
occidental, le spectre X dur laisse la possibilité pour les deux types d’émission, thermique ou non,
mais le modele bremsstrahlung conduit a des températures trés élevées (Safi-Harb et al. 2001).
[’émission en rayons X durs des lobes de SS 433 est donc probablement d’origine synchrotron,
et en supposant ’équipartition d’énergie entre les électrons relativistes et le champ magné-
tique, Safi-Harb et Ogelman (1997) et Safi-Harb et Petre (1999) évaluent ce champ magnétique
a~107% - 1071 G, I’énergie maximum des électrons & ~ 240 — 400 TeV, leur facteur de Lorentz
a~ 107 —10% et la luminosité X des lobes & ~ 10% erg.s™!, pour une distance de 3 kpc. Le temps
de vie des électrons produisant ces X durs est évalué a ~ 500 — 2000 ans, donc moins que 1’age
supposé de W50 (> 2.10%ans), ce qui implique que ces électrons sont continuellement injectés et
maintenus a de trés grandes vitesses sur de grandes échelles. Cette interprétation synchrotron
implique aussi que W50 représente un site possible d’accélération de rayons cosmiques.

La morphologie radio de la nébuleuse W50 donne I"impression que le lobe oriental pointant
vers nous, a une structure plus ouverte vers 'extérieur que le lobe occidental, qui semble étre
resté bloqué dans une partie plus dense du plan Galactique. Cette impression est renforcée
lorsqu’on superpose la carte radio de W50 a celle obtenue avec ROSAT entre 0,1 et 2,5 keV
(cf la figure VI.4). L’ “oreille” radio occidentale s’étend plus loin que le lobe X, seule une trés
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mdy

-

W50: image 20 cm — contours ASCA 0.040

FiGg. V0.2 — Superposition des contours X de l'image ASCA (0,5-9keV) de W50 avec celle a
20 cm. Les pizels de l'tmage ASCA prise avec les délecteurs GIS2 et GIS3 onl une résolution
de 15" x 15" el le champ de vue total est circulaire de 50’ de diamétre. I’image ASCA est donc
ici composée de deux observations (une pour chacun des deux lobes) el ne couvre pas toute la
nébuleuse radio. L’image a €té lissée par une convolution avec une gaussienne de largeur a mi-
hauteur 4 pizels (= 1'). Les contours ASCA correspondent a: 1;2;2,9; 3,3; 3,5 el 30 coups. On
voit nettement que les lobes X restent confinés sur l'axe des jets dans un angle d’ouverture de
~ 20°.

faible contribution X molle remplissant cette “oreille” (Brinkmann et al. 1996). Ceci s’oppose
a la ressemblance entre les structures en X et en radio a ’extrémité orientale. La structure
terminale, brillante et trés “molle”, située au bout du lobe X vu par ROSAT, correspond au
brillant filament radio situé presqu’a ’extrémité du lobe oriental. Mais il existe une forte anti-
corrélation entre I’émission non thermique en X de la partie interne de ce lobe oriental, et la
faible brillance de surface de la nébuleuse radio dans cette région. L’émission X coincidant avec
le filament radio dans la partie orientale de W50 est interprétée comme la trace thermique d’un
choc avec le milieu ambiant a la téte du jet. Les émissions X de la partie interne des lobes sont
produites dans des chocs dus a 'accélération de particules par la coquille rencontrant le milieu
environnant (Safi-Harb et Petre 1999) ou des chocs en retour produits apres la collision des



—

VI.1. Les observations précédant notre étude 97

P i 074100keV

g

1.
|

Surface brightness (photon sec” em™ sir™)

Surface brightness (phaton sec” em™ str”)

20 i = ~ = h'-"f'
3 M'[“‘.hr - 4_
e B U] 1l (R [end R |
- 40 250 266 270 230 290 300
Azimuth (deg.)
" NS B : “w W
) e [T
'-"E o * 80
- WL B
(=] 50 C =]
o 24 32
iy g *
g E 3
-
) )
] |
8 10 10
‘E o é 0
@ @

F1G. V1.3 — Distributions azimutales et radiales des lobes X de S5 433 (reproduction des figures 5
a 8 de Namiki et al. 2000).

jets avec la coquille du reste de supernova (Safi-Harb et Ogelman 1997). Concernant 'extrémité
occidentale de W50, I'interprétation selon laquelle la matiére est compressée par sa rencontre
avec le milieu extérieur est, en plus de la morphologie radio, aussi renforcée par les observations
de Chaty et al. (2001) d’émissions de 2CO, *CO et H'3CO*. Ce dernier est un traceur de
fortes densités moléculaires, et son émission est la plus compacte, indiquant probablement le
lieu des plus fortes interactions & o ~ 197 08™ 15° et § ~ 05° 04’ 50" (cf 'article reproduit dans
le chapitre III).

La nébuleuse W50 a aussi été observée dans les domaines visible et infrarouge. Les cartes
dans le visible en bande R de Zealey et al. (1980) et de Mazeh et al. (1983) montrent des fila-
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F1G. V1.4 — Superposition des contours X de l'image ROSAT (0,11-2,35keV) de W50 avec celle
a 20 cm. Les pizels de l'image ROSAT ont un champ de vue de 12" x 12". L’image a €été lissée
par une convolution avec une gaussienne de largeur a mi-hauteur 5 pizels (~ 1'). Les contours
ROSAT correspondent a: 0,00009; 0,0001; 0,00015; 0,00018; 0,0002; 0,0035 coups/s. La source
ponctuelle apparaissant ¢ o = 19%10™ 13° et § = 05°02' 14" (J2000) est une source X sans
relation avec W50. Celle image montre la ressemblance des émissions X el radio du lobe Fst de
W50 — anti-corrélation dans le lobe qui s’éloigne de 55433 el corrélation dans le filament de
Uextrémité — el la non-corrélation de ces émissions du coté occidental.

ments a ~ 30" 3 'Est et a ’Ouest de SS 433, s’étalant verticalement sur ~ 20 (cf figure VL5).
Tous les filaments sont situés bien nettement a l'intérieur des limites de W50 et dans le cone
de précession des jets. Ces filaments ont des rapports [NII] / Ha et [SIT] / Ha élevés, le premier
étant inhabituel mais pas unique parmi les restes de supernova (probablement lié a des effets
d’abondance du milieu interstellaire environnant), et ce dernier étant caractéristique des né-
buleuses chauffées par des chocs d’apreés Kirshner et Chevalier (1980). Les raies du spectre de

! mais du fait de

ces filaments ont des vitesses radiales de dispersion tres faibles, 40-60 km.s™
la grande intensité des raies [SII] et [O1], Zealey et al. (1980) affirment qu’elles sont produites

dans des chocs & des vitesses < 100 km.s™!. Elston et Baum (1987) trouvent que ces filaments
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visibles ont des contreparties radio & 20cm, comme on s’y attendrait dans un vieux reste de
supernova. Cependant il semble qu’il y ait deux types de filaments. Ceux associés avec les bords
extérieurs de W50 ont une forte émision radio, alors que ceux de l'intérieur de W50 n’ont que de
tres faibles filaments radio associés. Elston et Baum (1987) remarquent que dans ’analogie avec
les autres vieux restes de supernova en coquille, on s’attendrait a trouver des émissions dans le
visible tout au long de la coquille, alors que les filaments visibles dans W50 sont confinés dans
les régions de la coquille situées a I'intérieur du cone des jets radio, et qu’aucune émission visible
n’est observée dans les filaments radio tres brillants formant le Nord de la nébuleuse et la limite
de l’aile occidentale. Tout cela suggere que les filaments du visible résultent de la propagation
d’ondes de choc dans les filaments pré-éxistants du reste de supernova, a I'endroit ou les jets
relativistes interagissent avec celui-ci.

Les observations de Band (1987) en infrarouge moyen et lointain avec IRAS révelent la pré-
sence de nceuds alignés avec les jets de SS433. La figure VI.5 est la reproduction de la figure 4
de Band (1987) qui montre la position de ces nceuds et des filaments observés dans le visible par
rapport & la nébuleuse radio, sur laquelle sont superposés les lobes X. Les numéros des nceuds
de 'infrarouge, attribués par Band (1987), ont été ajoutés pour plus de clarté. Le nceud “5” est
le seul a avoir une contrepartie radio et est considéré comme sans relation avec W50. Les noeuds
“17, “27 et “3” sont situés sur I'axe des jets. Wang et al. (1990) suggeérent que ces nceuds sont
dus a des grains de poussiere et du gaz chauffés par les électrons et les ions relativistes lors de
la collision avec les jets.
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Fic. VL5 - Carte radio, infrarouge, visible et X de W50 (reproduction de la figure 4 de
Band 1987). Les contours en gras sonl ceuz de la carte a 20cm de Elston el Baum (1987),
sur lesquels sont superposés ceuxr de la carte X obltenue avec le satellite FEinstein par
Watson et al. (1983). L’aze et les limites du cone de précession des jets compacts sont indiqués.
Les filaments observés dans le visible sont dessinés d’aprés Zealey et al. (1980). Les numéros
des neeuds observés en infrarouge a 12, 25, 60 et 100 um par Band (1987) et représentés par
des contours fins, onl éLé ajoulés pour plus de clarté. Les coordonnées sont en B1950.
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VI.2 La cartographie partielle de W50 avec ISOCAM

La nébuleuse W50 a donc souvent été cartographiée de la radio aux rayons X, mais une
seule fois en infrarouge, avec le satellite IRAS dont la résolution spatiale était assez pauvre
(~ 1"). Nous allons étudier par la suite les observations de cette nébuleuse prises avec ISOCAM,
la caméra infrarouge du satellite ISO, dont la résolution spatiale a gagné un ordre de grandeur
en qualité par rapport a IRAS. Ce progres s’est fait au dépend du champ de vue total de I'ins-
trument, obligeant & construire d’immenses mosaiques d’images individuelles. Par manque de
temps alloué pour les observations, la nébuleuse W50 n’a pas pu étre entierement cartographiée
avec ISOCAM. La figure V1.6 montre ’ensemble de nos observations ISOCAM par rapport a
la carte radio de W50. Elles sont constituées de trois parties: le quart Nord-Est de la partie
centrale de W50 observé avec le filtre LW9 (14-16 um), une petite partie de 'aile Est de W50
correspondant au noeud X a 35" de SS433 observée avec les filtres LW2 (5-8,5um) et LW3
(12-18 um) et une grande partie de ’aile Ouest de W50 depuis SS 433 jusqu’a I'extrémité occi-
dentale de la nébuleuse observée avec le filtre LW3 (12-18 um). Les détails sont donnés dans le
tableau VI.1.

TaB. VI.1 — Détail des observations de W50 avec ISOCAM

nom ¢ position date filtre mosaique ° FOV ¢
La petite partie dans I’Est de W50

SS433-1 19%14™13,17° 16 mars 1996 LW2 (5-8,5um) 5x5 9,6' x 9,6

04°57"13,9" LW3 (12-18 pm)
Le quart Nord-Est de la partie centrale de W50

SS433. W3  19712728,09° 5 mai 1997 LW3 (12-18 um) 15 x 15 25" x 25/

05° 06’06, 4"
La partie occidentale de W50

SS433_pl  19%08™45,00° 20 oct. 1997 LW (14-16 um) 15 x 10 25" x 17’
05°01’59,9"

SS433.p2  19%09™30,00° 22 sept. 1997 LW9 (14-16 um) 7x3 12,8 x 6,4
05° 08’ 30, 0"

SS433_p3  19%09™30,00° 22 sept. 1997 LW9 (14-16 um) 3x3 6,4' x 6,4
04° 59" 30, 0"

SS433_p4  19709™30,00° 20 oct. 1997 LW9 (14-16 um) 4x3 8 x 6,4
04° 52" 59,9"

SS433_p5 19709 50,00° 30 oct. 1997 LW9 (14-16 um) 15 x 3 25" x 6,4
05°01'59,9"

SS433.p6  19710™10,00° 30 oct. 1997 LW9 (14-16 um) 12 x 3 20" x 6,4
05° 01’00, 0"

SS433 p7  19711™09,00° 30 oct. 1997 LW9 (14-16 um) 10 x 15 17" x 25
05° 01’00, 0"

“nom du fichier de données dans les archives d’ISO

b position centrale de I’observation enregistrée dans les archives d’ISO, en J2000

“nombre de positions d’observations constituant la mosaique finale

4Field Of View = champ de vue total de ’observation. Toutes ces observations ont été faites avec la résolution
spatiale 6" x 6" par pixel.
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W50,/554323 JETS: 20cm colors & 15um contours
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FiGg. VI.6 — Emplacement des observations faites avec ISOCAM (contours) par rapport a la
nébuleuse W50 montrée a 20 cm.



102 Chapitre VI. Observation de la nébuleuse W50

VI.3 Observations dans le lobe oriental

VI1.3.1 Le quart Nord-Est de la partie centrale de W50

Cette observation avec le filtre LW3 (12-18 um), de ~ 27" x 27’ représentant un quart
de la “bulle” centrale de W50, a été faite en une seule fois, sur une durée totale de 18206s.
La figure VI.7 montre la position de cette observation par rapport a la nébuleuse radio, et sur
trois images la superposition des contours radio et X (ASCA et ROSAT) et de 'image a 15 pm.
SS 433 est la source ponctuelle située en bas & droite des images & 15 um, entourée d’une série
de contours circulaires radio ou X selon l'image superposée. Pour faire ressortir au mieux les
éventuelles structures infrarouge, 1’échelle de couleurs de I'image & 15 um représente la densité
de flux par pixel & £2,3 o du flux médian de I'image. Mais on ne voit aucune structure caracté-
ristique ressortir. La source circulaire trés brillante située & 1’ascension droite aw = 19% 12™ 40, 2°
et la déclinaison § = 05°11'09” (J2000) est une source ponctuelle IRAS 1910240506 sans rela-
tion avec W50. Le reste de I'image ne montre que de trés faibles fluctuations du fond du ciel,
sans aucune corrélation ni avec I'image radio & 20 cm, ni avec les images du rayonnement X dur
0,5-9keV d’ASCA et X mou 0,11-2,35keV de ROSAT. En particulier, on n’observe pas la trace
du filament radio tres brillant formant la bordure Nord de la coquille centrale de W50, ni la
trace des jets relativistes apparaissant dans le domaine X & partir de ~ 15" & I’Est de SS 433 pour
les X les plus mous. Les contours concentriques du coin inférieur gauche des images, montrant
les émissions mesurées par ASCA et ROSAT, représentent une source ponctuelle X tres molle
d’apres Safi-Harb (communication privée corrigeant I'erreur dans Safi-Harb et Ogelman 1997),
située & o = 19713™23,15°% et § = 04°55'17,9” (J2000) et qui a été soustraite de leur image
pour leur étude du lobe oriental. Cette source est peut-étre liée a I’étoile apparaissant sur I'image
a 15 um et entourée par les contours X, et nous ne la prendrons donc pas en compte.

On peut aussi comparer cette image & 15 um avec les résultats de Band (1987) avec IRAS,
qui a repéré des “nceuds” d’émissions a 12, 25, 60 et 100 gm. Le “nceud 1” de coordonnées
o = 19"12™ 36,28°% et § = 04° 59’07, 1" (J2000) s’étalant & 12 um sur ~ 15" & ~ 3’ & I'Est de
SS 433 (d’apres la figure 3a de Band 1987 et voir aussi la figure VI.5), correspond a la partie
inférieure de I'image ISOCAM a 15 um, ot le flux est tres légerement plus élevé que la moyenne
du fond du ciel, mais autant que dans le quart Nord-Ouest de cette image qui ne correspond
a aucun flux particulier mesuré avec IRAS. On n’observe donc aucune trace de ce noeud dans
I'image ISOCAM & 15 um. Il est & noter que le “nceud 1”7 est le plus faible des nceuds mesurés
par Band (1987), et en particulier & 12 um son flux est a la limite de la détection (0,44 Jy pour
une structure de rayon ~ 7’), il pourrait donc s’agir d’un artefact.

La non détection d’émission infrarouge & 15 um dans la partie centrale de W50 n’est pas
surprenante car c’est l'intérieur de la “bulle” représentant le reste de supernova (ou l'onde de
choc d’un vent stellaire) qui a donc logiquement été vidé de sa matiere la plus dense par le
souffle de I'explosion (ou par le vent stellaire). Cette partie Nord-Est du centre de W50 est aussi
celle ou il y a peu d’émission radio hormis quelques filaments dont on ne retrouve pas la trace
en infrarouge. Quant aux jets relativistes, leur émission X est tres faible et molle dans la partie
observée dans cette image, et il est difficile de faire la distinction entre ce qui provient de ces jets
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Fic. VI.7T — Comparaison de limage ISOCAM du centre-Fst de W50 avec les cartes ra-
dio et X. L’image en hault a gauche montre la position de ['observation ISOCAM par rap-
port a la nébuleuse radio, el les autres montrent la superposition de Uimage ISOCAM LW3
(12-18 um) avec respectivement, en haut a droite les contours de limage a 20cm, en bas
d gauche les contours de limage ASCA 0,5-9keV, et en bas a droile les contours de
limage ROSAT 0,11-2,35keV. Les résolutions spatiales sont 56" x 54" a 20cm, 6" x 6"
a 15um, ~ 15" x 15" pour ASCA et 12" x 12" pour ROSAT. L’échelle de couleurs de
Uimage a 15 pm représente la densité de flux par pizel ¢ £2,30 du flur médian de l'image.
Les contours radio correspondent a: 0,01; 0,02; 0,025; 0,028; 0,03; 0,35; 0,04; 0,4 Jy/beam. Les
contours ASCA correspondent a: 1;1,5;2;3;3,5; 4 coups. Les contours ROSAT correspondent
a: 0,00008; 0,0001; 0,00015; 0,00018; 0,0002; 0,0035 coups/s. SS433 est la source ponctuelle si-
luée en bas a droite des images a 15 um, entourée d’une série de contours circulaires radio ou X
selon limage superposée. La bande verticale apparaissant plus sombre sur la bordure inférieure
droite de U'image a 15 pm est due @ des problémes instrumentaux au début de Uobservalion.
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relativistes (supposés de nature synchrotron) et ce qui est contaminé par la source ponctuelle X
sans relation avec W50.

VI.3.2 Un des nceuds X

La deuxiéme observation ISOCAM du lobe oriental, est une petite partie située a ~ 35’
a ’Est de SS433, a I’endroit d’un des nceuds de forte émission X repéré avec ROSAT et ASCA
(appelé “e2” par Safi-Harb et Ogelman 1997). Ce noeud est le plus brillant de ceux observés
avec ROSAT, et Safi-Harb et Ogelman (1997) ne modélisent correctement son spectre entre 1
et 3 keV que par des modeles a deux composantes, la premiere étant une loi de puissance ou un
bremsstrahlung thermique, et la deuxieéme une raie gaussienne, une loi de puissance cassée ou
une deuxieme composante thermique. L’observation ISOCAM a été faite avec deux filtres larges
LW2 (5,0-8,5um) et LW3 (12-18 um) La figure VI.8 montre la position de cette observation
par rapport a la nébuleuse radio, et sur trois images la superposition des contours radio et X
(ASCA et ROSAT) et de 'image a 15 um. Pour faire ressortir au mieux les éventuelles struc-
tures infrarouges, I’échelle de couleurs de I'image a 15 um représente la densité de flux par pixel
a3 £3 0 du flux médian de I'image. De nouveau 'image ISOCAM ne révele aucune structure en
infrarouge, en particulier a I’endroit du nceud X des images ROSAT et ASCA, que ce soit a
15um ou a 6,5um (dont 'image n’est pas montrée ici). Ce résultat semble contredire celui de
Mirabel et al. (1996b) sur les mémes données, ot ils ont trouvé une structure ressemblant au
neeud X, mais a I’époque le logiciel de traitement et de présentation des données ISOCAM était
moins achevé et devait contenir quelques erreurs, par exemple leur image a un petit décalage en
déclinaison par rapport a celle de la figure VL.8.

Par ailleurs, la partie obsevée avec ISOCAM est située a ’endroit du filament observé dans
le visible par Zealey et al. (1980) (o = 19714 20,34° et § = 05°02'16,3" en J2000 et cf la
figure VI.5). Celui-ci doit traverser I'image & 15um du Nord-Est au Sud-Ouest, mais sa trace
n’est pas visible en infrarouge.

On n’observe donc de nouveau aucune corrélation entre les émissions du domaine infra-
rouge et celles des autres domaines de longueur d’onde. Ce n’est pas étonnant pour la radio dont
I’émission est tres faible sur cette partie de la nébuleuse correspondant au minimum d’émis-
sion de l'aile orientale, au Nord d’un des faibles filaments verticaux rappelant une structure
en hélice. Dans le domaine X, cette région est un nceud de forte émission, c’est le plus intense
dans la bande spectrale de ROSAT, 0,1-2,4keV (Safi-Harb et Ogelman 1997). 1 est interprété
comme une région de chocs dans le jet relativiste : soit des chocs d’accélération des particules
relativistes du jet par la coquille du reste de supernova, soit des chocs en retour produits par
la collision des jets avec cette coquille (Safi-Harb et C)gelman 1997; Safi-Harb et Petre 1999).
Ces deux hypotheses sont compatibles avec la présence du filament visible marquant la coquille
circulaire centrale de W50. Mais le manque d’émission infrarouge indique que cela se fait dans
un milieu peu dense.
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Fic. VI.8 — Comparaison de Uimage ISOCAM d’une petite partie de Uest du lobe W50 avec
les carles radio et X. L’image en haul a gauche montre la posilion de ['observation 1SO-
CAM par rapport a la nébuleuse radio, et les autres montrent la superposilion de [’image
ISOCAM LW3 (12-18 um) avec respectivement, en haut a droite les contours de l'image a
20cm, en bas a gauche les contours de tmage ASCA 0,5-9keV, et en bas a droile les
contours de l'image ROSAT 0,11-2,35keV. Les résolulions spatiales sont 56" x 54" a 20 cm,
6" x 6" a 15um, ~ 15" x 15" pour ASCA et 12" x 12" pour ROSAT. L’échelle de couleurs
de Uimage a 15um représente la densilté de flux par pizel ¢ £3 0 du fluz médian de limage.
Les contours radio correspondent a: 0,01; 0,02; 0,025; 0,028; 0,03; 0,35; 0,04; 0,4 Jy/beam. Les
contours ASCA correspondent a: 1;1,5;2;3;3,5;4 el 5 coups. Les contours ROSAT corres-
pondent a: 0,00008; 0,0001; 0,00015; 0,00018; 0,0002; 0,0025 coups/s.
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V1.4 Observations du lobe occidental
V1.4.1 Les résultats ISOCAM

La cartographie la plus compléte de nos observations ISOCAM est celle du lobe occidental.
Elle a été réalisée avec le filtre large LW9 (14-16 pm) en sept parties observées pendant trois
périodes réparties sur un mois (voir le tableau VI.1 pour les détails). Les sept parties ont été
combinées en une seule grande mosaique de ~ 50’ sur ~ 15’ & 25’. Pour cela il a fallu ajuster leurs
fonds de ciel médians par rapport a ceux des parties “1” (la plus a I’Ouest et cf le tableau VI.1) et
“4” | prises comme référence car de meilleure qualité. On obtient la carte du bas de la figure VI.9,
qui montre dans sa partie supérieure la surface de W50 couverte par cette observation. L’image
finale & 15 um est montrée avec une échelle de couleurs correspondant a des flux s’étalant de —1o
a 420 du flux médian. Ceci permet de bien faire ressortir les structures infrarouges diffuses par
rapport au fond du ciel, les sources ponctuelles apparaissant sous la forme de taches circulaires
rouges plus ou moins grandes.

SS 433 est la source ponctuelle située a 'extrémité orientale de la carte ISOCAM, comme
indiqué sur la figure VI.9. Les environs proches de SS433 ne contiennent pratiquement aucune
structure spatiale dans toute la partie Nord visible sur la carte, et a I’Ouest jusqu’a une distance
de ~ 20" du systeme binaire, les quelques structures apparaissant & ~ 8 & I’Ouest ayant des
flux tres faiblement supérieurs & celui du fond du ciel. A une distance > 20, légerement plus
au Nord que SS433, apparait un “nceud” d’émission infrarouge diffuse, de forme triangulaire de
~ 7' de coté, et dont le centre brillant dépasse nettement la limite de 2 0. La source ponctuelle
de méme déclinaison que SS433 et située a 35" a I’Ouest est une source IRAS 1907040454
sans rapport avec W50. Dans la méme direction que le premier nceud, & une distance > 35’
de SS5433 et jusqu’a l'extrémité de la carte [SOCAM, s’étale une structure diffuse allongée
comportant plusieurs “points chauds” diffus groupés entre environ a = 05° 06’ et « = 05° 13, et
§ =19709™ 30° et § = 197 08™ 50°. Enfin, une derniere structure de ~ 10’ x 5 ressort faiblement
par rapport au fond du ciel, a ~ 40" a I'Ouest de SS 433 et légerement plus au Sud que le systéme
binaire. Nous allons & présent comparer ces émissions de I'infrarouge moyen avec les différentes
cartes des autres domaines de longueurs d’onde.

VI1.4.2 Comparaison des cartes en infrarouge et en radio

La figure VI.10 montre la superposition des contours de la carte radio a 20cm de W50
avec 'image & 15 um que je viens de décrire. Bien évidemment SS433 étant une forte source
radio, elle apparait entourée de nombreux contours radio. On observe que le nceud infrarouge
le plus proche de SS 433 n’a qu’une faible contrepartie a 20 cm, prolongement du large filament
radio tres brillant formant la partie Nord de la coquille centrale de W50. L’extrémité de aile
occidentale de la nébuleuse radio correspond partiellement, c’est-a-dire dans sa moitié Nord,
avec la grande zone d’émission diffuse & 15 um. La région d’émission infrarouge la plus au sud
et la plus faible, se situe quant a elle en dehors de la nébuleuse radio. On remarque que les deux
plus importantes régions d’émission a 15 pm sont situées le long de I'axe des jets relativistes me-
nant a lextrémité occidentale de la nébuleuse W50 (cf figure VI.1). Ces observations amenent
donc a considérer que ces zones d’émission infrarouge sont associées & W50, éventuellement
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Fic. V1.9 — Cartographie ISOCAM du lobe Ouest de W50. Le haut de la figure montre la super-
position de la carte ISOCAM en couleurs par rapport a la nébuleuse W50 a 20 cm en contours.
Le bas de la figure montre cette carte ISOCAM prise avec LW9 (14-16 um) et de résolution
spatiale 6" x 6" par pizel, constituée de sept parties observées a des moments différents (cf le
tableau VI.1). Afin d’obtenir lors de la superposition des images une carte avec des flux cohérents
entre eux, on a ramené les flur médians de chaque image a ceux des parties “1” et “4”. L’image
finale est montrée avec une échelle de flux allant de —10 a +20 par rapport au flux médian total.
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situées sur le trajet du jet relativiste. Elles correspondent peut-étre a des zones de densité su-
périeure au reste de la nébuleuse, et sont éventuellement révélées par le passage du jet relativiste.
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Fic. VI.10 — Comparaison de l'image ISOCAM ¢ 15 pm du lobe Quest de W50 avec les contours
radio. L’échelle des flux de l'image infrarouge LW9 (14-16 um) s’étale de —1lo a +20 autour
du flur médian. Les contours radio sont: 0,01; 0,02; 0,025; 0,028; 0,03; 0,35; 0,04; 0,4 Jy/beam.
55433 est la source ponctuelle entourée de contours circulaires a lextrémité orientale de Uimage.

VI1.4.3 Comparaison des cartes en infrarouge et en X

L’alignement des principales zones d’émission a 15 um avec ’axe des jets relativistes est
confirmée par la comparaison de la carte infrarouge avec celles obtenues dans le domaine X. La
figure VI.11 montre la superposition de I'image ISOCAM & 15 um avec les contours de I'image
obtenue avec ROSAT dans l'intervalle 0,11-2,35keV (en bas) et de I'image obtenue avec ASCA
entre 0,5 et 9keV (en haut). L’image ASCA a une résolution spatiale de ~ 15" x 15" légérement
moins précise que celle obtenue avec ROSAT (~ 12" x 12”). Ces deux résolutions restent tres
largement imprécises par rapport a celle de I'image ISOCAM (6” x 6" par pixel), et il faut
en tenir compte dans les comparaisons que nous allons faire. Ceci d’autant plus que les deux
images ont été convoluées avec une Gaussienne de largeur & mi-hauteur 1’, de fagon & lisser
I'image d’origine qui est impossible a étudier autrement.

Dans les deux images, SS 433 apparait comme la source X la plus brillante entourée de nom-
breux contours globalement circulaires (larges a cause de la diffusion du milieu interstellaire nous
séparant de la source). Sur I'image ASCA, les contours du lobe occidental indiquent nettement
la direction du jet relativiste. Les nceuds d’émission X dure ne semblent pas corrélés avec les
émissions a 15 pm. Certains sont situés autour du nceud infrarouge le plus proche de SS 433, le
recouvrant partiellement, mais I’ensemble qu’ils forment ne rappelle pas le triangle de ce noeud
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Fic. VI.11 - Comparaison de Uimage ISOCAM 14-16 pm du lobe ouest de W50 avec les cartes en
X obtenues avec ASCA 0,5-9keV (en haut) et ROSAT 0,11-2,35keV (en bas). Les résolutions
spatiales sont 6" x 6" par pizel pour ISOCAM, 15" x 15" par pizel pour ASCA et 12" x 12" par
pizel pour ROSAT, ces deux images élant lissées avec une gaussienne de largeur a mi-hauteur
de 1'. Les contours ASCA correspondent a: 1;2;2,9;3,3; 3,5 el 30 coups. Les contours ROSAT
correspondent a : 0,0001; 0,00015; 0,00018; 0,0002; 0,0035 coups/s.
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a 15 um, et leurs maxima sont a ’extérieur de celui-ci. Le contour de la faible émission diffuse
X, qui remplit l'intérieur du lobe radio comme on le voit sur la figure VI.2, s’arréte en son
extrémité occidentale a ’endroit ou I’émission infrarouge diffuse recommence. Cependant, cette
zone correspondant aussi au bord du champ de vue d’ASCA, cet effet pourrait étre d’origine
intrumental. L’image ROSAT posséde un plus grand champ de vue, et semble confirmer cette
anti-corrélation. En effet, les contours des flux les plus faibles correspondent assez bien a ceux de
la grande région d’émission infrarouge diffuse s’étendant vers ’Ouest jusqu’a I’extrémité occiden-
tale de W50. L’anti-corrélation est en particulier assez frappante dans la partie la plus au Nord
de I'image a 15 pm. Il semble que dans ces régions proches du bord de la nébuleuse, I’émission X
diffuse est arrétée par sa rencontre avec le milieu plus dense qui émet en infrarouge. Ce rayonne-
ment X est peut-étre méme responsable de cette émission infrarouge, en chauffant ce milieu. Les
neeuds X de ROSAT n’ont pas de corrélation avec I’émission infrarouge, et la source ponctuelle
représentée par des contours circulaires centrés sur o = 19" 10™ 13% et § = 05°02' 14" (J2000)
est, d’apres Safi-Harb et Ogelman (1997), une source sans lien avec W50, mais qui contamine
I'image ROSAT aux alentours du nceud infrarouge le plus proche de SS433. Il est donc difficile
de commenter la faible émission mesurée par ROSAT a ’endroit de ce nceud a 15 pum.

L’interprétation de ces observations n’est pas facile, d’autant plus que le lobe occidental
a tres peu été étudié dans le domaine X ou les efforts se sont concentrés sur le lobe orien-
tal. Safi-Harb et Ogelman (1997) interprétent 'absence d’émission X dans Poreille radio et le
spectre plus mou que du c6té oriental, comme 'indication que les jets interagissent avec un mi-
lieu environnant inhomogene. Les émissions en infrarouge soupconnées de révéler les régions les
plus denses, confirment cette inhomogénéité du lobe occidental. Cependant la nature de émis-
sions X de ce lobe n’est pas clairement établie. Namiki et al. (2000) constatent que le spectre
et la morphologie de I’émission observée avec ASCA sont compatibles avec I’hypothése que des
électrons de grande énergie sont générés a l’endroit ou le lobe X apparait, et qu’ils perdent
leur énergie par rayonnement synchrotron en s’éloigant de SS433. Mais les autres études de
Safi-Harb et Ogelman (1997) et Safi-Harb et al. (2001) n’écartent pas I’hypothése que 1’émis-
sion X soit thermique, méme si cela mene a de trés hautes températures: kT = 6,5-10,2keV.
Concernant la position des pics d’émission X, il faut rester prudent compte tenu du fait que les
satellites ASCA et ROSAT n’ont pas une grande précision de pointage, et que les images ont été
lissées pour étre exploitables, ce qui peut aussi décaler la position des maxima, et a abaissé la
précision & 1’. Certains nceuds X recouvrent donc la région regroupant la forte émission a 15 um
située vers 25’ a 1’Ouest de SS433 et le prolongement de densité de flux plus faible s’étalant
jusqua 33’, mais les maxima d’émission des deux domaines semblent spatialement non liés. Les
interprétations générales prenant en compte ces résultats seront développées a la fin de cette
section, dans le paragraphe VI.4.6.

VI.4.4 Comparaison de la carte ISOCAM avec les observations IRAS et vi-
sible

Nous avons vu au début de ce chapitre, que Band (1987) a observé avec le satellite IRAS,
des neeuds d’émission & 12, 25, 60 et 100 pm dans ou pres de la nébuleuse W50 (cf figure VI.5). A
partir des coordonnées qu’il donne pour ces noeuds, et de leurs rayons que nous avons convertis en
rayon angulaire, on peut schématiser ces noeuds par des cercles, superposés a l'image [SOCAM
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a 15um du lobe occidental de W50. La figure VI.12 montre ainsi que trois nceuds IRAS font
partie du champ de vue de 'observation ISOCAM, et surtout qu’ils sont tous les trois coincidents
spatialement avec les régions d’émission repérées. Le nceud “6”, correspondant a la plus faible
des trois régions ISOCAM, est situé a la limite de W50. Les nceuds “2” et “3” coincident chacun
avec le cceur des régions [SOCAM ou ’émission est la plus dense. Les cercles ne représentent
qu’une taille approximative de ces nceuds dont la forme ne pouvait pas étre définie avec la
résolution spatiale d’IRAS de l'ordre de 1. Il est a noter que les nceuds “2” et “3” encadrent
un des filaments observés dans le visible par Zealey et al. (1980) comme on peut le voir sur la
figure VI.5. Ce filament a pour coordonées en J2000: o = 197097 45,4%; § = 05°07'13,2" et
o = 197097 37,92%; § = 05°01' 14, 7" d’apreés Zealey et al. (1980), ce qui semble correspondre
aux extrémités du filament occidental le plus au Nord. La zone de cette émission dans le visible
est difficile a déterminer avec précision et n’est donc pas tracée sur la figure VI.12, mais elle
semble correspondre partiellement avec une région de faible émission diffuse & 15 um, située a
~ 35" de SS433, entre les deux régions plus denses et légerement plus au sud que le coeur du
noeud “2”. Les nceuds infrarouges “2” et “3” sont donc particulierement intéressants, ce qui va
étre confirmé par I’étude dans le millimétrique.
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Fic. VI.12 — Comparaison de l'tmage ISOCAM 1416 pm du lobe Ouest de W50 avec les neuds
IRAS observés précédemment par Band (1987). Les résolutions spatiales sont 6" x 6" par pizel
pour ISOCAM, et pour IRAS: 0,75 a 12 et 25 um, 1,5 a 60um et 3' a 100um. Les rayons
des cercles schématisant les neeuds IRAS ont €€ déduils du tableau 111 de Band (1987) el sont
de 160", 147" et 200" respectivement pour les neeuds 2, 3 et 6.

VI1.4.5 Comparaison des cartes en infrarouge et en millimétrique

La nébuleuse W50 a été peu observée dans le domaine millimétrique. Durouchoux et al. (2000)
ont observé la transition 1-0 du CO & 115GHz (2,6 mm) sur une partie du lobe occidental avec
le radio-télescope Mopra de 15 m. En particulier, ils ont construit une carte d’intensité de cette
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1 ce qui correspond & la distance de W50 (voir la

raie décalée avec une vitesse de ~50km.s~
discussion du paragraphe IV.8 du chapitre IV de présentation générale du systéme). Cette carte,
reproduite sur le bas de la figure VI.13, montre une zone d’émission & ~ 20" & ’Ouest de SS 433,
donc & l'endroit du nceud “27, et contenue dans le cone de précession. Il n’y pas d’émission
significative de cette raie, donc pas de nuage moléculaire, entre SS433 et cette région, comme
a 15 pum. La figure VI.13 montre aussi la superposition de l'image ISOCAM (14-16 um) du
lobe occidental, avec les contours de cartes récentes de cette raie CO(1-0) décalée de 50 km.s™1,
construites a partir d’observations avec le SEST et le Mopra des nceuds “2” et “3”. Ces cartes ont
été obtenues par Durouchoux (communication privée) et font partie d’un article en préparation

avec lui et ses collaborateurs (Sood et al. en préparation).

On observe un pic d’intensité de cette raie CO(1-0) a 'intérieur de chacun des deux nceuds
“2”7 et “3”. Les figures VI.14 et VI.15 montrent des gros plans de ces deux régions. Les contours
d’intensité de la raie CO(1-0) & 50 km.s~! centrés sur le nceud “2” ont une vague forme triangu-
laire rappelant celle & 15 um, et leur maximum est décalé de ~ 2’ vers I’Est par rapport a celui de
I’émission & 15 pm. De plus, Durouchoux (communication privée) a aussi observé I’émission de
la transition 2-1 du CO dans ce nceud, dont la raie décalée & 50 km.s~! permet de construire une
carte d’intensité treés similaire a celle du CO(1-0) présentée ici. Le nceud “3” a été observé avec
une moins bonne résolution (1’) mais son maximum est situé sur un pic de I'image ISOCAM, et
les contours correspondent a ceux de I’émission a 15 um. La position des maxima d’intensité de
la raie d’émission CO(1-0) est confirmée par la vérification rapide des dernieéres observations de
Durouchoux (communication privée) en avril 2001. On observe donc une treés bonne corrélation
entre les émissions du CO en millimétrique et celles de I'infrarouge moyen. Il semble donc que
I’émission & 15 um provient de régions ou des nuages moléculaires sont présents,
lesquels sont situés & la méme distance de la Terre que W50. De plus, la présence de
la raie en émission CO(2-1) au méme endroit que celle de CO(1-0) pour le nceud “2”7 (cette
transition n’a pas été cherchée avec le Mopra dans le nceud “3”) peut indiquer que le milieu
moléculaire émetteur subit des chocs. Une étude plus approfondie des rapports d’intensité de
raies pourra peut-étre expliciter cela.

VI1.4.6 Spectre des noeuds infrarouges et discussion sur leur nature

Les noeuds “27 et “3” découverts par Band (1987) et observables a 15 ym avec ISOCAM,
correspondant comme nous venons de le voir a des régions d’émission moléculaire, il est inté-
ressant de rassembler toutes les données existantes qui s’y rapportent. Les flux IRAS mesurés
par Band (1987) sont une premiere étape. Le haut de la figure VI.16 représente leur répartition
spectrale, comprenant les valeurs mesurées a 15 pm sur I'image ISOCAM, en intégrant la densité
de flux sur des cercles de rayon 160" et 147" respectivement pour les nceuds “2”7 et “3”. Au-
cune correction de couleur n’a été effectuée pour ces valeurs, mais par défaut IRAS et ISOCAM
ont la méme convention (cf 'annexe B). Les flux tracés sont ceux mesurés, ils n’ont pas été
corrigés de l"absorption du milieu interstellaire, mais celle-ci est faible au dessus de 12 um et
négligeable par rapport aux barres d’erreur des mesures (30%). Les valeurs trouvées avec [SO-
CAM sont compatibles avec celles mesurées avec IRAS. On observe pour les deux nceuds une
forte augmentation de flux vers les longueurs d’ondes croissantes, en forme de “bosse” au dela
de 25 pm, habituellement caractéristique de I’émission thermique provenant de poussieres. Entre
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Fig. VI.13 — Comparaison de l'image ISOCAM LW9 (14-16 um) du lobe Ouest de W50 avec
les cartes CO(1-0) (Durouchour communicalion privée). En bas: reproduction de la figure 5
de Durouchouz et al. (2000) montrant en bleu les contours d’intensité en K.km.s™! de la raie
d’émission CO(1-0) décalée vers 50km.s™! el mesurée avec le Mopra, en gras et rouge les
contours de ROSAT, el indiquant la position de laxze du jet et les limiles du cone de précession.
En haut: en couleurs carte ISOCAM LW9 (14-16 um) sur laquelle sont indiqués la position
et la taille de l'observation Mopra du bas de la figure, et les neuds infrarouge découverts par
Band (1987). Ont été aussi superposés les observalions récentes des neeuds “2”7 et “3” avec le
SEST et le Mopra : les contours représentent lintensilé de la raie d’émission CO(1-0) a 115 GHz
décalée vers 50km.s~t, mesurée toutes les 30" pour le neeud “27 et toutes les 1' pour le neeud
“3” et dont les valeurs sont respectivement 2, 6, 9, 13, 17, 20, 24, 27, 30 K.km.s™! el 1, 3, 5,
7,9 K.km.s71.
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Fig. VI.14 — Noeud IRAS numéro 2 vu par ISOCAM a 15um et en millimétrique (transition
1-0 du CO) avec le SEST': gros plan de la partie correspondante de la figure VI.13. L’échelle
des flur de 'image infrarouge LW9 (14-16 um) s’étale de —1o a 420 autour du flur médian.
Les contours représentent Uintensité de la raie d’émission CO(1-0) a 115 GHz décalée vers
50km.s!, mesurée toules les 30" et dont les valeurs sont respectivement 2, 6, 9, 13, 17, 20, 24,
27, 30 K.km.s™!
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Fic. VI.15 — Noeud IRAS numéro 3 vu par ISOCAM a 15 um el en millimétrigue avec le Mopra
(transition 1-0 du CO): gros plan de la partie correspondante de la figure VI.13. L’échelle
des flur de l'image infrarouge LW9 (14-16 um) s’étale de —1o a +20 autour du flur médian.
Les contours représentent l'intensité de la raie d’émission CO(1-0) a 115 GHz décalée vers
50km.s™!, mesurée loutes les 1' et dont les valeurs sont respectivement 1, 3, 5, 7, 9 K.km.s™1.
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12 et 25 um, le spectre est beaucoup plus plat, la rupture de pente révélant dans I'infrarouge
moyen une nouvelle contribution, d’une nature différente de celle de I'infrarouge lointain, ou par
exemple de méme nature thermique mais avec une température différente.

Il n’y pas d’autres données sur le continuum du neeud “2”, mais le nceud “3” a été observé par
deux autres instruments d’ISO : SWS et LWS, les spectromeétres respectivement basses et hautes
longueurs d’onde. Les données ont été récupérées des archives du satellite ISO, ou elles sont
traitées de fagon standard et automatique, et elles n’ont subi aucune correction supplémentaire.
Le bas de la figure VI.16 montre le spectre continu LWS entre 40 et 200 pm, et la série des petits
intervalles de spectre pris avec SWS entre 2 et 40 pm, dont les flux médians sont représentés
par des croix. La répartition spectrale construite avec IRAS et ISOCAM est aussi tracée. 1l est
a noter que les champs de vue correspondant a ces différentes observations sont tres différents,
14" x 20" pour SWS, 84" x 84" pour LWS, et pour ISOCAM et IRAS englobant tout le nceud
ayant un rayon de ~ 147”. Ceci explique la différence de niveau des densités de flux des spectres

SWS et LWS par rapport a ISOCAM et IRAS.

L’observation avec SWS avait pour but de détecter des raies d’émission, mais SWS étant tres
sensible aux effets des rayons cosmiques (Wright communication privée) la plupart des inter-
valles présentent des flux négatifs, et aucune raie n’apparait dans les intervalles dont le flux est
“fiable” (la raie d’absorption du OH détectée par Wright 2000 est décalée de 30 km.s™! et n’est
donc pas reliée & W50). Le spectre observé avec LWS a plus grandes longueurs d’onde n’a pas été
étudié en détails. D’apres Lutz (communication privée) il ne présente pas de raies proéminentes,
a part celle du CII & 157 pm, mais il est trés bruité en dessous de 90 gm. Son continuum au dela
de 60 pm est compatible avec une émission de corps noir a 30 K, ou entre 60 et 130 pm avec une
émission de poussiere optiquement mince, de température entre 25 K et 40 K. Ce dernier résultat
est compatible avec celui de Wang et al. (1990), qui calculent la température des nceuds a partir
d’un modele d’émission optiquement mince, et trouve 32,5 K pour le noceud “3”. Au dessus de
130 pm, le spectre s’applatit 1égerement, correspondant soit au maximum de la “bosse” du corps
noir, soit peut-étre a l’ajout de la contribution de poussiéres plus froides (< 20 K). Entre 40 et
60 pm, le spectre est aussi beaucoup plus plat, ce qui rejoint la remarque sur les flux mesurés
avec IRAS et ISOCAM : il existe une contribution supplémentaire, thermique avec une tempré-
rature plus élevée, ou non thermique et donc de nature différente de celle de I'infrarouge lointain.

La discussion sur la nature de I’émission infrarouge dans W50 est ouverte. Au dela de
60 pm, c’est une émission thermique, mais la cause de cette émission n’est pas connue avec cer-
titude. Il est possible que toute I’émission infrarouge, observée de 12 a 200 pm, soit thermique
venant de poussieres a différentes températures dominantes (30 K au dela de 60 pm), entourant
une ou des étoiles jeunes qui les chauffent, et regroupées en “nuages sombres” moléculaires non
détectables dans le domaine visible mais formant les nceuds “2” et “3” observés avec ISOCAM
et IRAS. C’est 'hypothése envisagée par Band et Gordon (1989) qui, & partir d’observations
de raies du CO, estiment les masses des deux nuages “2” et “3” & 1,3.10>Mg et 1,5.10%2 Mg,
et dans le cas de nuages auto-gravitant & 1,1.103Mg et 6,9.102 M. Ces nuages seraient donc
relativement peu massifs, et de rayon ~ 2,5pc en les supposant a une distance de 3,5kpc de
la Terre. L’image ISOCAM & 15 um peut renforcer cette hypothese si on suppose que les sur-
densités de flux présentes dans les nceuds, qui ont un aspect ponctuel pour certaines d’entre
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Fic. VI.16 — En haut : répartition spectrale des densités de flux des neuds infrarouges “2” et “37,
mesurées avec IRAS et ISOCAM en intégrant la densité de flux sur des cercles de rayons 160"
el 147" respectivement pour les neeuds “27 et “3”. Aucune correction de couleur n’a été effectuée
pour ces valeurs, mais par défaut IRAS et ISOCAM ont la méme convention (cf Uannexe B). En
bas : répartiltion spectrale du neud “3” obtenue avec IRAS et ISOCAM; spectre conlinu observé
avec LWS entre 40 et 200 um et avec une ouverture de 84" x 84" série des pelits intervalles de
spectres pris avec SWS avec une ouverture de 14" x 20" entre 2 et 40 um, dont les flur médians
sont représentés par des croix.
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elles, proviennent de ces étoiles jeunes chauffant les nuages dans lesquelles elles se sont formées.
Cependant la distance de ces nuages par rapport a la Terre, correspondant a celle de W50,
n’est pas connue avec assez de précision pour déterminer la profondeur de ces nuages dans la
nébuleuse. Ils pourraient se situer sur les bords de celles-ci, comme ils pourraient aussi se situer
sur le trajet du jet relativiste occidental. Les conséquences d’un éventuel passage de ce jet dans
un tel environnement sont difficiles a évaluer. Il peut avoir provoqué des condensations, comme
il peut avoir balayé les enveloppes extérieures des nuages pour ne laisser que leurs cceurs, ce qui
expliquerait leurs apparentes faibles masses.

Une autre hypothése est celle de Wang et al. (1990) qui suggeérent que I’émission des nceuds
entre 60 et 100 pum est dominée par I’émission thermique de grains de poussiere de taille
~ 0,15 pm. Elle serait optiquement mince issue de poussieres a une température de ~ 30 K.
Ces grains, ainsi que le gaz environnant, seraient chauffés et partiellement ionisés par les col-
lisions avec les électrons et les protons relativistes du jet, lors de sa rencontre avec les nuages
englobés dans la nébuleuse W50. Entre 12 et 25 pm, I’étude de Wang et al. (1990) conclut que
I’émission free-free contribue a moins de 1% du flux observé. Ils supposent que dans ce domaine
les émissions sont dues a des raies d’émission ioniques ou a des molécules aromatiques “PAH”,
mais les quelques petits intervalles de longueurs d’onde correspondants observés avec SWS a
I’endroit du nceud “3” ne montrent aucune raie d’émission. Une autre possibilité est alors que
I’émission en infrarouge moyen est du type synchrotron. Celle-ci proviendrait des électrons du
jet, accélérés par des chocs lors de la rencontre du jet avec le nuage moléculaire. Cette interpré-
tation est inspirée des observations des jets dans les radio-galaxies et les quasars (cf le chapitre
suivant) ou parfois I’émission est de type synchrotron du domaine X a la radio en passant par
Iinfrarouge. Cette hypothése est a regrouper avec le modele non thermique du lobe X occidental.
Le jet apparait vers 15" a I’Ouest de SS433, 14 ou sont produits, pour une raison encore incon-
nue, des électrons de tres grande énergie qui la perdent par émission synchrotron le long de leur
trajet, d’abord sous forme de rayons X durs puis plus mous (cf la description du paragraphe VI.1
et la figure VI.3) et aussi dans Iinfrarouge moyen. En arrivant au niveau de la coquille du reste
de supernova, ces particules peuvent rencontrer la matiere constituant cette coquille et les chocs
produiraient le filament observé dans le visible. La perte d’énergie de ces électrons avec 1’éloigne-
ment de SS 433 expliquerait que I'extrémité du lobe occidental de W50 n’émette plus que tres
faiblement dans les X trés mous (Brinkmann et al. 1996), dans 'infrarouge et éventuellement
dans la radio. Au passage dans le milieu hétérogene de ce lobe occidental, le jet chaufferait des
poussieres responsables alors de ’émission dans 'infrarouge lointain des nceuds “2” et “37.

On peut aussi tout a fait envisager la présence d’émission a la fois thermique et non thermique,
que ce soit pour les lobes X, ou pour les nceuds infrarouges.

VI.5 Projets d’observation

Nous venons de voir différentes interprétations possibles pour expliquer les émissions du
lobe occidental de W50, qui parait plus hétérogene que le lobe oriental. Le milieu de celui-ci est
peut-étre moins dense qu’a ’Ouest, ou aussi de nature différente. Par exemple, lors de leurs obser-
vations dans ce lobe oriental Durouchoux (communication privée) n’ont pas mesuré d’émission
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de CO(1-0), mais I’étude des émissions X par Safi-Harb et Petre (1999) conclut qu’elles sont
dues a des interactions entre le jet relativiste et la coquille du reste de supernova. Le milieu
interstellaire de l’aile orientale de W50 pourrait étre constitué de HI, qui a été observé par
Dubner et al. (1998) dans cette zone, mais avec une pauvre résolution angulaire (21').

Des observations plus précises, spatialement et spectralement, sont nécessaires pour com-
prendre la nature des émissions observées dans le nébuleuse W50. En particulier, il serait intéres-
sant de compléter I’étude du lobe occidental entreprise ci-dessus, dont les résultats préliminaires
ont été présentés au cours de deux ateliers (Fuchs et al. 2001a; Fuchs et al. 2001b), et qui consti-
tuent un article en préparation. Pour cela, plusieurs projets sont en cours.

Dans le domaine X, je participe a une proposition d’observation de W50 avec le satellite
XMM-Newton, ayant pour investigatrice principale Samar Safi-Harb. Cette observation permet-
tra d’obtenir une carte X de W50 entre 0,1 et 15 keV, a la fois assez facilemement grace a son
champ de vue de 30’ et avec une bien meilleure résolution spatiale (6” de largeur & mi hauteur)
que ROSAT et ASCA. La comparaison avec les émissions des autres domaines, dans le lobe
occidental en particulier, sera alors beaucoup plus significative. XMM-Newton permettra aussi
d’obtenir des spectres précis des lobes X, de vérifier par exemple g’ils ne contiennent pas de raies
d’émission et de déterminer si I’émission est thermique ou non dans le lobe occidental.

Nous avons vu que les nceuds en infrarouge sont des éléments intrigants du lobe occidental
de W50. L’image ISOCAM a révélé leur structure diffuse entourant des “points chauds”. Ceux-
ci sont peut-étre des étoiles jeunes enfouies dans la poussiere de leur nuage de formation, ou
ce sont peut-étre des zones de matiere subissant des chocs dus au passage du jet relativiste.
Pour vérifier ces hypotheses, je compte demander du temps d’observation sur des télescopes
opérant dans I'infrarouge proche, en particulier le télescope UKIRT (United Kingdom Infra-Red
Telescope) a Hawaii. L’observation des “points chauds” dans différents filtres étroits, J, H, K
et Bry permettra pour les trois premiers de repérer des éventuelles étoiles enfouies apparaissant
alors plus brillantes en K qu’en J, et pour le dernier filtre, de chercher la trace de chocs. Une
éventuelle émission synchrotron pourrait aussi apparaitre diffuse et avec un spectre plat ou
inversé.

L’émission de ces nceuds en infrarouge correspond a celle de la raie CO(1-0) venant de nuages
moléculaires, mais la taille de ceux-ci n’est pas connue, car limitée par le champ des observations
effectuées jusqua présent. Il faudrait donc cartographier I’ensemble du lobe occidental et surtout
la partie située entre les deux régions déja observées, afin de savoir si ces nuages moléculaires
sont limités aux noeuds infrarouges, ou s’ils s’étendent plus loin et ne serait alors plus corrélés
avec ’émission a 15 pm. Cette cartographie pourrait étre réalisée par le SEST, ou par le téles-

cope de 30 m de 'IRAM.

Enfin, SS433 n’étant plus la seule source connue de jets relativistes se propageant a
I'intérieur d’un reste de supernova, il serait intéressant de la comparer aux autres candidats,
comme G309.2-00.6 (Gaensler et al. 1998) ou des plérions comme Vela et CTB 80, la morpho-
logie de ce dernier étant trés similaire a celle de W50. Cependant la recherche de cas similaires
a SS 433/ W50 ne doit pas se limiter a notre Galaxie, les jets extragalactiques possédant des
propriétés intéressantes a étudier dans le contexte de comparaison avec les jets galactiques rela-
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tivistes, comme nous allons le discuter dans le chapitre suivant.
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SS 433 a été la premiere source de jets relativistes découverte dans notre Galaxie a la fin des
années 1970, et elle est longtemps restée la seule avant le développement des observations des
microquasars dans les années 1990. Or les jets extragalactiques, connus depuis le début du siecle
avec la découverte du jet optique de M7, et observés en radio des les années 1960, s’étaient
enrichis au début des années 1970 par des observations de sources radio dont les déplacements
étaient apparemment superluminiques, c’est-a-dire a des vitesses supérieures a celle de la lumiere.
Ceci s’explique par des effets relativistes, la vitesse réelle étant proche de c. Il a donc été naturel
de comparer SS 433 a ces sources extragalactiques. De méme le nom de “microquasar” a été donné
pour la premiére fois & 1E1740.7-2942 par Mirabel et al. (1992) en comparaison avec les quasars,
quand ils ont découvert que cet objet est la source de jets radio persistants. Le développement
des instruments permet & présent des observations des jets galactiques et extragalactiques dans
tous les domaines de longueurs d’onde, de la radio aux X.

Je vais expliquer brievement dans ce chapitre, pourquoi il est intéressant de comparer ces
phénomenes d’échelles de longueur extrémement différentes, allant de 'unité astronomique aux
parsecs pour les sources de notre Galaxie, et du parsec aux mégaparsecs pour les sources ex-
tragalactiques. Je vais aussi donner des pistes pour étudier les analogies et différences des jets
relativistes galactiques et extragalactiques, en partie composantes de mes futurs projets de re-
cherche.
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VII.1 Les quasars et les radiogalaxies

Les quasars, abréviation de “quasi stellar radio source”, sont des objets qui ont été détec-
tés dans les années 1960 par leur intense émission radio, et qui ont un aspect ponctuel similaire
a celui d’une étoile dans le visible. Ils sont trés lumineux (L ~ 10% — 10*¥erg.s™'), et leur
émission est de nature non thermique du domaine radio aux rayons =, trés variable et polarisée
de facon importante. On a découvert ensuite que des jets radio, observés unilatéralement ou
de facon bipolaire, sont émis par nombre d’entre eux. Puis ’amélioration de la résolution spa-
tiale des interférometres, comme le VLBI par exemple, a permis ’observation de mouvements
superluminiques de matiere dans ces jets. On les classe a présent dans les galaxies actives, bien
qu’ils soient trop éloignés (a des décalages cosmologiques > 0, 1) pour qu’on puisse directement
observer leurs galaxies hotes. Le spectre des quasars dans le domaine visible comporte de fortes
raies en émission, fines ou tres larges selon la région du ceeur de la galaxie d’ot elles proviennent.
Les galaxies actives, sont nommées ainsi par opposition aux galaxies dites “normales”, car elles
manifestent un rayonnement beaucoup plus intense, en partie non thermique, dans les domaines
radio et des hautes énergies en particulier, provenant de leurs régions centrales. Celles-ci forment
ce qu’on appelle un noyau actif de galaxie (NAG ou en anglais AGN pour Active Galactic Nu-
clei), et contiennent d’apres le modeéle le plus couramment accepté un trou noir supermassif d’au
moins plusieurs millions de masses solaires, accrétant de la matiere.

Les radiogalaxies sont pour la plupart des galaxies elliptiques géantes ou supergéantes, re-
marquables par la présence de deux lobes radio détectés a ’aide de télescopes comme le VLA.
Les observations radio avec des résolutions spatiales inférieures a la seconde d’angle ont aussi
révélé des mouvements d’apparence superluminique de petites structures situées a ’'intérieur des
grands lobes. Le noyau de ces objets est une source compacte radio variable sur des échelles de
temps de l'ordre de ’année. On distingue deux types de morphologies : les sources radio étendues
a spectre raide, et les sources compactes a spectre plat.

L’émission des sources étendues est caractérisée par deux lobes étendus, disposés symétrique-
ment autour de la galaxie centrale. Les structures observées peuvent étre distantes de la galaxie
de plusieurs kpc a plusieurs Mpc (dans le cas de 3C 236). On sépare les jets de ces radiogalaxies
selon deux catégories définies par Fanaroff et Riley (1974): les sources FR 1 présentent deux jets

0*2 erg.s™1), qui s’élargissent et dont la luminosité décroit avec

symétriques peu puissants (L < 1
la distance au centre galactique. Centaurus A est un exemple de cette catégorie. Les sources
FRII, comme Cygnus A par exemple, montrent des jets plus puissants dont la luminosité est
dominée par I’émission de la partie terminale du jet, un “point chaud” correspondant a un choc
avec le milieu intergalactique. Le jet lui-méme est parfois indétectable a cause du contraste de
luminosité entre lui et son lobe terminal, et quand il est observé il présente une forte collimation.
Il arrive souvent qu’un seul jet soit visible, ou que 'un des deux observés soit beaucoup plus
brillant que ’autre.

[’émission des sources radio compactes est dominée par leur région centrale de taille inférieure
a la seconde d’angle, échelle a laquelle des jets unilatéraux sont observés, et dans lesquels des

mouvements d’apparence superluminiques sont repérés a la résolution de la milliseconde d’angle.

La description des jets extragalactiques faite ci-dessus comporte de nombreuses similarités
avec les jets galactiques des microquasars dont j’ai parlé dans le chapitre 111 sur GRS 19154105
et dans les chapitres IV et VI sur SS433 /W50. La similarité n’est pas qu’une simple ressem-
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blance morphologique. Trois ingrédients de base sont réunis a la fois dans les quasars et les
microquasars: un objet compact (étoile a neutrons ou trou noir stellaire ou massif), un disque
d’accrétion chauffé par des dissipations visqueuses, et des jets collimatés de particules de haute
énergie. La connection entre ’accrétion et 1’éjection a été étudiée d’un point de vue théorique,
par exemple par Falcke et Biermann (1996) qui appliquent aux noyaux actifs de galaxie et aux
binaires X leur modele de jet conique dans lequel jets et disque d’accrétion existent de fagon
symbiotique, la luminosité du disque et celle des jets étant gouvernées par le taux d’accrétion
de 'objet compact. Ils observent une tres forte corrélation entre la luminosité bolométrique du
disque et la luminosité radio des jets compacts, que ce soit pour les NAG ou pour les binaires X,
a qui le méme modele peut s’appliquer (avec les méme parametres) malgré la différence de lumi-
nosité de 8 a 10 magnitudes entre les deux types d’objets. L’existence dans certains de ces objets
galactiques et extragalactiques, de jets d’apparence superluminique, et donc de vitesse réelle tres
proche de celle de la lumiére, est aussi un point important. La figure VII.1 montre un exemple
extragalactique avec 3C279 et un exemple galactique avec GRS 19154105, respectivement les
premiers quasars et microquasars dans lesquels on a observé de tels mouvements. On remarque
la différence des échelles de temps séparant les étapes de ces mouvements, en relation avec la
distance des deux objets: plus de 6 mois pour le quasar, et quelques jours pour le microquasar.

GRS 1915+105

1992

1994 -

Time (yrs)

1998

10,888 Ua

1 0 -1 -2 -3 -4

Fic. VII.1 — Mouvements superluminiques observés dans 3C279 et GRS1915+105. A
gauche : Uobservation de 3C279 avec le VLBI a 22GHz sur la période 1991-1997 (repro-
duction de la figure 3 de Wehrle et al. 2001). A droite : Uobservation de la découverte des
mouvements superluminiques dans GRS 19154105 avec le VLA a 3,5c¢m (8,57GHz) par
Mirabel et Rodriguez (1994).

Il est a noter qu’on a découvert ces dernieres années que les éjections collimatées peuvent
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étre produites dans d’autres environnements stellaires ou un disque d’accrétion est présent.
On connailt ainsi & présent des jets émanant d’objets aussi divers que des étoiles tres jeunes
(Reipurth et Bertout 1997), des nébuleuses planétaires (Lopez 1997), et des naines blanches
accrétantes (Motch 1998 ; Cowley et al. 1998). Cependant, ces types de jets stellaires ont des
vitesses comprises entre quelques centaines de kilometres par seconde et ~ 10000 km.s™!, donc
non relativistes, et leur émission est a dominance thermique (un continuum free-free en radio et
des raies dans les domaines infrarouge proche, visible et UV). Nous ne nous occuperons dans la
suite que des sources de jets relativistes (v > 0, 1c¢).

VII.2 Comparaison des observations multi-longueurs d’ondes
des jets galactiques et extragalactiques

Les jets galactiques émis par les microquasars sont observés depuis seulement le début des
années 1990. L’étude des jets galactiques relativistes ne fait donc que commencer. Seul SS433
est connu depuis longtemps, et rassemble de nombreuses observations, qui sont encore trés in-
completes pour comprendre la physique de ses jets compacts et de leurs interactions a plus
grande échelle avec la nébuleuse radio W50. Mirabel et Rodriguez (1999) décrivent les quelques
observations d’interaction des jets des microquasars avec le milieu environnant. Par exemple la
collision des éjections relativistes de la source XTE J1748-288 avec la matiere environnante se
manifeste sous la forme d’un ralentissement de la téte du jet en méme temps qu’une forte aug-
mentation de sa brillance. Les lobes radio persistants de 1E1740.7-2942 et de GRS 1758-258 sont
aussi interprétés comme la signature de l'interaction des jets relativistes avec leur environne-
ment. La forte émission de la raie d’annihilation électron-positron a 511 kev dans 1E1740.7-2942
serait la conséquence du ralentissement de ces particules du jet dans un milieu dense.

SS 433 n’est peut-étre pas unique dans notre Galaxie, mais les autres sources similaires n’ont
pas encore été trouvées ou ne sont peut-étre pas observables de la Terre. C’est la binaire X
émettant des jets relativistes dont nous connaissons le plus de choses a ce jour, et c’est pour-
quoi elle est choisie dans ce qui va suivre pour la comparaison avec les jets extragalactiques.
Le “point faible” de SS 433 est que ses jets sont “faiblement” relativistes, a 0,26c¢, et ne pré-
sentent donc pas d’éjections superluminiques. Celles-ci sont observées dans d’autres microquasars
comme GRS 1915+105 et GRO J1655-40 (voir les références dans Mirabel et Rodriguez 1999),
mais seulement lors d’éjections majeures et representent donc un phénomene transitoire. L’éjec-
tion quasi-continue de matiére par SS433, comme nous ’avons décrite aux chapitres IV et VI,
est un atout de SS 433 par rapport aux quasars et radiogalaxie ou les phénomeénes observés dans
les jets ont une durée d’au moins quelques années. Nous n’allons pas effectuer une comparaison
complete, mais plutot utiliser le cas de SS 433 comme critéere de sélection entre les sources de
jets extragalactiques, principalement sur le plan morphologique, mais qui appelle des différences
importantes dans les mécanismes physiques. Je vais ainsi donner des exemples de quasars et
de galaxies dont les caractéristiques rappellent celles de SS433 / W50 par certains aspects qu'’il
serait intéressant d’étudier plus profondément dans des travaux de recherche & venir.
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VII.2.1 Cas de la plupart des radiogalaxies et quasars

Les jets des NAG sont des flots relativistes composés de particules de haute énergie et de
champs magnétiques, qui émettent des radiations synchrotron dans les domaines de la radio au
visible. Le VLA et le VLBI ont permis de nombreuses observations de ces jets en radio, puis plus
tard le Hubble Space Telescope (HST) a développé leurs observations dans le visible, mais seuls
quelques jets X avaient été découverts. Grace aux nouveaux satellites X, Chandra et XMM, qui
disposent d’une sensibilité et d’une résolution spatiale bien meilleures que leurs prédécesseurs,
on découvre de plus en plus de jets extragalactiques émettant en X, qui sont ainsi en voie de
devenir un phénoméne commun. [.’émission des domaines d’énergie inférieure étant de type syn-
chrotron, il a été tentant d’attribuer celle du domaine X aussi a ce type de mécanisme. Mais les
observations plus précises de cette nouvelle génération de satellites X montre que la situation
est plus complexe.

Deux types d’émissions synchrotron sont observés en X dans les jets extragalactiques “clas-
siques” ou ne posant pas de probleme particulier : le synchrotron “simple” provenant de I’émis-
sion d’électrons de trés grande énergie avec un facteur de Lorentz > 107, et le synchrotron auto
Compton (ou SSC pour Synchrotron Self Compton) ou les photons synchrotron interagissent par
effet Compton inverse avec les électrons relativistes les ayant produits (I’énergie des électrons
n’est alors pas aussi grande que dans le cas précédent, mais il faut suffisamment d’électrons et
de photons). Récemment, les observations avec Chandra ont confirmé ces deux types d’émission
dans les cas de Cygnus A et Pictor A. Wilson et al. (2000) confirment que I’émission X des points
chauds aux extrémités des jets de Cygnus A, la galaxie FRII typique, s’explique trés bien par
le modeéle SSC avec un champ magnétique proche de celui de ’équipartition d’énergie, comme
pour 3C123 et 3C295 (voir les références dans cet article). Pour Pictor A, une autre FRII tres
lumineuse, I’émission X mesurée avec Chandra est trop forte par rapport a ce qu’on attend du
modele SSC, et Wilson et al. (2001) explique cela par une émission de type synchrotron due a
des électrons ayant un facteur de Lorentz ~ 107. Ces électrons ont pu étre accélérés lors de chocs
relativistes internes dans le jet et dans le point chaud. Une autre possibilité est que ces élec-
trons relativiste de tres grande énergie découlent d’une “cascade proton induite”, ol des protons
de haute énergie accélérés dans des chocs produisent des pions par collision avec des photons
(c’est la production photopion), qui se décomposent ensuite en électrons, positrons, neutrinos et
antineutrinos. L’émission synchrotron explique aussi les observations X de 3C 120 et 3C 290.3.
D’apres Wilson et al. (2000) la différence entre les cas similaires a Cygnus A et ceux similaires
a Pictor A, pourrait étre due a 'environnement intergalactique, les premiers appartenant a des
amas avec des flots de refroidissement importants, alors que les derniers ne sont pas baignés par
des flots de refroidissement. Ils spéculent alors que la présence de gaz de forte densité entourant
les galaxies pourrait inhiber dans les points chauds terminaux la production d’électrons capables
d’émettre du synchrotron X.

Dans tous ces cas, les émission radio et X observées sont parfaitement corrélées spatialement
et tout porte & croire qu’elles sont physiquement cospatiales. Ceci se rapproche du cas de ’ex-
trémité orientale de W50, ot on observe un “choc terminal” en radio et en X, dont la nature
de I’émission dans ce domaine de haute énergie n’est toujours pas définitivement déterminée.
Brinkmann et al. (1996) supposent qu’elle est thermique, mais c’est aussi ce qu’on pensait lors
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de la découverte des chocs terminaux de Cygnus A et des autres FRII.

VII.2.2 Les cas particuliers

Meéme si les émissions de la radio aux X sont tres souvent corrélées dans les exemples
connus jusqua présent, il arrive que des différences morphologiques entre les émissions multi-
longueurs d’onde apparaissent. Ce fut d’abord découvert avec le HST entre le visible et la radio,
puis avec Chandra dans les X par rapport a ces deux domaines. La galaxie M87 et le quasar
3C 273 sont deux de ces cas particuliers. Par exemple, le jet de 3C 273 apparait beaucoup plus
étroit dans le visible qu’en radio, et malgré la bonne correspondance radio/visible pour M87, la
comparaison des détails révele un jet plus étroit et morcelé dans le visible (cf Perlman et al. 2001
et les références citées dedans). Des différences apparaissent aussi dans le domaine X pour
ces deux objets, comme nous allons le détailler plus loin. Un autre exemple est Centaurus A
ol les maxima de certains nceuds radio et X apparaissent décalés jusqua une seconde d’angle
(Kraft et al. 2000). Que représentent ces différences: des conditions physiques différentes, des
mécanismes d’émissions différents ou les deux?

En dehors des deux exemples de non corrélation spatiale des émissions multi-longueurs
d’onde un peu plus développés ci-dessous, on peut citer des objets possédant des lobes radio
plus évasés et non un jet morcelé, comme la radiogalaxie FR1 Hydra A et la galaxie NGC 1275
au centre de ’amas de Persée. Les images Chandra de ses deux objets, étudiées pour Hydra A
par McNamara et al. (2000) et Fabian et al. (2000) pour NGC 1275, montrent des structures
dans les émission X du gaz, qui forment des cavités remplies par les lobes radios des galaxies,
sans trace de choc autour de ceux-ci. McNamara et al. (2000) supposent que le gaz chaud a été
déplacé lors de I’expansion subsonique des lobes radios, mais Fabian et al. (2000) considérent
qu’un gaz encore plus chaud remplit peut-étre les “trous” X.

Le quasar 3C 273

Le quasar 3C 273 est situé a z = 0,158, et a été le deuxieme objet dans lequel on a observé
des mouvements superluminiques. Ceci a lieu dans un jet de petite échelle (inférieure & la seconde
d’angle), mais il posséde aussi un grand jet radio de 10", de structure de type “cocon” mais
morcelée & l'intérieur, finissant par un point chaud brillant & 22" du cceur de la galaxie. Dans
I'infrarouge proche, la brillance du jet suit bien celle du domaine radio (Neumann et al. 1997). La
structure du jet observable dans le visible est assez différente, beaucoup plus étroite et morcelée,
ressemblant & une tresse dont le premier noeud apparait a 13” du ceeur. La variation spatiale
de flux dans le domaine visible le long du jet n’est pas corrélée avec celle de I'indice spectral
de ce domaine qui évolue graduellement vers une plus grande pente (de @ ~ 0,5 & — 1,5 pour
S, o v®) donc un spectre plus mou avec I’éloignement de la source centrale (Jester et al. 2001).
La lenteur des changements de 'indice spectral montre que les conditions physiques varient aussi
de facon non abrupte a travers le jet. La non corrélation indique que les électrons relativistes
ne subissent pas un fort “refroidissement” en émettant des radiations de type synchrotron. Ces
deux éléments sont aussi compatibles avec une absence de refroidissement radiatif sur une échelle
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de plusieurs kiloparsecs, mais les particules émettant du synchrotron dans le visible n’ont qu’un
temps de vie de quelques centaines d’années, trop court pour expliquer les structures observées,
méme a 'aide d’effets relativistes. Ceci conduit Jester et al. (2001) & conclure qu’il existe une
réaccélération continue tout au long du jet.

L’image X du jet de 3C273 montre aussi de grandes différences avec celui en radio. La
figure VII.2 (reproduction de la figure 1 de Marshall et al. 2001a) montre en parallele ce jet
dans les domaines radio, visible et X. La taille et la forme générale du jet est la méme dans les
trois domaines, mais on observe des évolutions opposées entre la radio qui finit par un point
chaud brillant, et les rayons X ou le jet est tres brillant au début puis s’affaiblit jusqua disparaitre
a ’endroit du point chaud radio. De plus il existe un léger décalage entre les maxima du neeud
“B” dans le visible et en X. Ceci rappelle les observations du lobe occidental de W50, surtout
le fait d’observer la décroissance du flux X parallelement a ’augmentation de celui du domaine
radio. Marshall et al. (2001a) n’observent pas d’évolution spectrale dans le jet sur le domaine
0,5-8keV. La nature de I’émission X du premier nceud brillant (nceud “A”) est interprétée
différemment par Marshall et al. (2001a) et Sambruna et al. (2001). Les premiers favorisent le
modele synchrotron en continu de la radio aux rayonx X, alors que les deuxiemes font appel a
une diffusion Compton inverse des photons du fond cosmologique, comme pour les autres nceuds.
Pour ceux-ci, Marshall et al. (2001a) évoquent aussi la possibilité d’une structure en hélice. Le
modele de diffusion Compton inverse est couplé avec un effet relativiste, di aux particules se
déplacant & des vitesses proches de celle de la lumiére et a un angle petit entre ’axe du jet et
celui de la ligne de visée, comme pour PKS 0637-752 (Tavecchio et al. 2000) et d’apres le modele
de Celotti et al. (2001). Mais le fait qu’alors le jet reste si relativiste a de telles distances de la
source centrale n’est pas encore expliqué de maniere satisfaisante, de facon a rester compatible
avec les observations dans le visible de Jester et al. (2001) nécessitant une accélération in situ et
continue dans le jet. Le méme type d’accélération a peut-étre aussi lieu dans les jets de SS433
dont on n’explique pas précisément la présence jusqu’aux extrémité des lobes de W50.

M87

MS87 est une galaxie elliptique géante active, assez proche (16 Mpc) et émettant un jet
synchrotron brillant. Dans la partie la plus interne du jet, des mouvements superluminiques sont
détectés jusqua 200 pc du noyau. Sa structure radio a grande échelle est typique des radiogalaxies
FRT avec un jet bien collimaté sur ~ 2kpc et qui s’évase au dela en deux bulles synchrotron sur
~ 80kpc (Owen et al. 2000). Il existe une compétition entre le gaz chaud extérieur a la galaxie
et le flot violent éjecté par les régions centrales, mais la relation entre le jet radio et le halo
I’entourant n’est pas complétement comprise. Ce halo radio de M87 a une structure complexe
dans laquelle une émission X a été observée avec ROSAT, sans grande corrélation spatiale avec
I’émission radio, et de nature thermique, ce qui a été confirmé par les observations avec XMM-
Newton (voir Belsole et al. 2001 et leurs références). Ces observations rappellent celles de W50
ou les fortes émissions radio et X ne sont pas corrélées et ou les interactions entre les jets
relativistes et la nébuleuse radio ne sont pas parfaitement expliquées. De plus les observations
du jet occidental dans le domaine X n’ont pas encore déterminé la nature thermique ou non de
celui-ci.
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Fig. VII.2 — Le jet de 3C273 vu en radio, visible et X (reproduction de la figure 1 de
Marshall et al. 2001a). A gauche : image a 1,647 GHz obtenue avec MERLIN. Au milieu : image
du Hubble Space Telescope avec le filtre F622W centré sur 61 T0A. A droite : tmage oblenue avec
Chandra (0,2-8keV) avec des pizels de 0, 1" sur laquelle sont superposés les contours HST lissés
avec un profil gaussien pour correspondre a la résolution de ’image X.
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Le jet a été observé a ’échelle du kiloparsec avec le VLA (a 2cm) et le HST montrant en plus
de I’étroitesse du jet dans le visible par rapport a la radio, des différences dans les polarisations
de ces deux domaines. Perlman et al. (1999) proposent que les différences entre les émissions
radio et visible dans le jet sont dues a une stratification. Dans leur modéle, les électrons de
grande énergie sont concentrés le long de ’axe et dans les nceuds ou le champ magnétique est
compressé par des chocs, tandis que la frontiere avec 'extérieur est dominée par des particules
d’énergie plus basse et un champ magnétique parallele et plus statique. Ceci est renforcé par
le fait que l'indice spectral dans le visible est tres bien corrélé avec les régions tres brillantes,
c’est-a-dire que Perlman et al. (2001) observent des durcissements suivis d’amollissements du
spectre visible pres des maxima des nceuds, comme prévu dans le cas d’accélérations ayant lieu
dans les nceuds. Marshall et al. (2001¢) ont observé ce jet avec Chandra, qui correspond aux
émissions du visible, mais avec un léger déplacement du maximum du nceud le plus brillant dans
ce domaine et en X. Les distributions spectrales d’énergie des nceuds sont bien modélisées par
une émission de type synchrotron, comme c’est le cas pour les nceuds X du jet émis par SS 433
et s’étirant dans le lobe oriental de W50.

VII.3 La polarisation

La polarisation est un élément important pour ’avenir, et dont j’ai encore peu parlé car
son étude débute a peine dans les binaires X. La polarisation linéaire permet principalement
de connaitre l'orientation du champ magnétique. Elle a été mesurée depuis longtemps dans
SS 433, au niveau de ses jets compacts ou de la nébuleuse W50. La polarisation linéaire est
supérieure & 10% dans les jets compacts (Margon 1984) ou elle peut atteindre 20%, et ajou-
tée au spectre radio non thermique, elle a renforcé 'idée du mécanisme d’émission synchro-
tron venant d’électrons relativistes. Elle témoigne d’un champ magnétique bien ordonné avec
une amplitude d’équipartition d’énergie supérieure & 1073 Gauss. Le changement d’orientation
de ce champ magnétique suit celui de l'orientation des jets avec le mouvement de précession
(Hjellming et Johnston 1981a). Dans I'infrarouge proche cette polarisation linéaire est tres faible,
< 0,3% a 2,2 pm d’apres Thompson et al. (1979). Dolan et al. (1997) semblent trouver une forte
polarisation dans 'UV, ~ 13% par rapport a 9% dans la bande U et 1-3% dans la bande V.
IIs linterpretent par une diffusion Reyleigh qui implique la présence d’une région comprenant
des atomes neutres. Ceci est renforcé par 'orientation de cette polarisation, compatible avec
un disque étendu de matiére neutre, comme dans le modele de Fabrika (1993) dont nous avons
parlé au chapitre V.

La polarisation linéaire a aussi été observée dans toute la nébuleuse W50. Elle atteint
10% a 1,7GHz, jusqua 40% a 2,7GHz (Downes et al. 1981), et 50% au maximum a 5GHz
(Downes et al. 1986). C’est dans le Nord de la nébuleuse que ces valeurs sont les plus élevées,
ol le champ magnétique est tangent a la coquille externe, montrant la compression de celui-ci
sur une grande échelle. A l'intérieur de W50 la structure de la polarisation est plus complexe,
le champ magnétique étant globalement perpendiculaire a la direction des jets a grande échelle.
Mais il existe quelques changements d’orientation par rapport a cette direction, par exemple
dans la région du nceud X oriental le plus lumineux, supposé étre un lieu de choc, ou le long du
brillant filament radio de la partie Sud-Ouest de W50.
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La polarisation circulaire peut devenir une grande source d’informations sur le milieu
émetteur selon le mécanisme qui lui donne naissance. Ainsi on peut espérer une mesure di-
recte du champ magnétique, sa polarité, la valeur de I’énergie de coupure basse d’un spectre
d’électrons, et la composition du plasma irradiant. Fender et al. (2000) a découvert une faible
(< 0,2%) polarisation circulaire dans SS 433 dans quatre fréquences entre 1 et 9GHz. Elle a
été détectée deux fois juste apres de grands sursauts radio et elle est donc associée a des éjec-
tions synchrotron majeures de la source. Les multiples composants de la source et le manque
de tres grande résolution spatiale ne permettent pas une détermination unique de lorigine de
cette polarisation. Cependant ils proposent que cette émission a lieu dans la région interne de la
binaire, possiblement via la conversion de la polarisation linéaire en polarisation circulaire lors
de la propagation du jet, la polarisation circulaire fractionnelle de ces régions pouvant étre aussi
élevée que 10%. C’est la premiere fois qu’un telle découverte est faite dans une binaire X, et
cela ouvre de nouvelles perspectives pour les autres systemes, en particulier pour déterminer la
composition des jets, électrons-protons ou électrons-positrons. De plus, 'orientation des jets de
SS 433 changeant avec la précession, et en particulier ’inversion de direction pendant la courte
période ot le jet qui habituellement s’éloigne de nous se rapporche et réciproquement pour le
jet symétrique, cet objet apporte I'opportunité unique d’analyser en détails les propriétés de la
polarisation de ces jets sous un angle changeant, ce qui pourra éventuellement étre appliqué aux
jets extragalactiques que ’on ne voit que sous un seul angle.

Dans les jets des quasars et les radiogalaxies, la polarisation linéaire est un phénomeéne om-
niprésent, son amplitude atteigant jusqua 40% dans le domaine centimétrique. Les valeurs locales
peuvent dépasser 50% et les jets de faible polarisation (< 5%) sont rares (Bridle et Perley 1984).
Pour reprendre le cas de M87, les images polarimétriques du HST et du VLA étudiées par
Perlman et al. (1999) montrent que le champ magnétique observé dans le visible (et non en ra-
dio) devient perpendiculaire au jet avant le flux maximal, suivi par une forte décroissance de
la polarisation optique au maximum du flux, ce qu’ils interprétent par un choc d’accélération
des particules. Il serait intéressant d’observer les nceuds d’émission soupconnés d’accélérer des
particules dans W50, afin de voir si le méme phénomene a lieu dans ces endroits particuliers.

La polarisation circulaire est une propriété commune dans les quasars, mais pas dans les
radiogalaxies, et elle est toujours associée au coeur compact (Wardle et Homan 2001). Sa détec-
tion dans les sources extragalactiques est aussi en plein développement. Un exemple intéressant
que donnent Bridle et Perley (1984), est celui de 3C 273 ou le signal de polarisation circulaire
est apparu dans le cceur radio puis dans le jet coincident avec une structure en mouvement.
Cette polarisation circulaire est donc intrinseque a la source, et est associée avec de nouveaux
composants ou chocs émergeant de la base optiquement épaisse du jet. Ceci correspond a la
détection par Fender et al. (2000) d’une polarisation circulaire suivant une éjection majeure,
dénotant peut-étre le méme phénomeéne aux deux échelles galactique et extragalactique.

VII.4 Perspectives

Nous venons de voir que ’ensemble SS433 / W50 comporte des ressemblances morpholo-
giques et physiques avec certains cas de radiogalaxies et quasars. Mais ces ressemblances sont
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a chaque fois limitées & un ou deux aspects, les autres aspects étant tres différents entre les
deux objets. Les pistes de recherche sont ouvertes et nombreuses, une étude approfondie serait
a chaque fois nécessaire. De plus, les objets les plus ressemblants a SS433 sont presque tous
des cas non communs. Ces cas sont-ils particuliers et rares comme SS433 entouré de W50, ou
simplement cette particularité est-elle due a un manque d’observations, qui lorsqu’il sera com-
blé montrera que ces objets appartiennent a une autre catégorie d’objets communs? De méme,
le modele de diffusion Compton inverse, invoqué pour expliquer certains jets extragalactiques
comme ceux de 3C273 et PKS 0637-752, utilise un effet relativiste nécessitant des particules se
déplacant & des vitesses proches de celle de la lumiére, et un angle petit entre ’axe du jet et
celui de la ligne de visée. Mais peut-on assurer que ces sources remplissent bien ces conditions,
et qu’elles seront alors peu nombreuses par rapport au nombre total de sources? Ou bien faut-il
trouver un nouveau mécanisme? Seule la multiplication des observations pourra répondre a ces
questions et permettra de s’affranchir des effets de sélection encore forts du fait du petit nombre
de jets extragalactiques observés de la radio aux X. Cette remarque est d’autant plus valable
pour les microquasars dont les jets ont encore été trés peu observés dans plusieurs longueurs
d’onde. Ils ont 'avantage d’étre beaucoup plus pres de nous que les radiogalaxies et les quasars,
mais quels objets aideront les premiers a comprendre "autre catégorie d’objets? La réponse est
loin d’étre évidente, et c’est probablement une alternance d’observations en parallele avec le dé-
veloppement de théories communes pour les jets galactiques et extragalactiques, qui permettront
de mieux comprendre simultanément les deux catégories.
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VIII.1 Bref historique

Les sursauts gamma, Gamma Ray Bursts (GRB) en anglais, sont d’extraordinaires bouffées
d’énergies (de I'ordre de 10°! erg) qui nous parviennent principalement sous forme de rayons X
et v et dont la provenance exacte est encore inconnue. lls furent découverts a la fin des années
1960 par les militaires américains lors d’un programme de surveillance par satellite (la série Vela)
des essais nucléaires dans I’atmospheére, qui venaient d’étre interdits par un traité international.
Les détecteurs gamma de ces satellites observerent des émissions bréves et intenses provenant
non pas de l'atmosphere terrestre, mais de ’espace. Cependant, secret militaire oblige, cette
découverte ne fut révélée aux astronomes civils qu’en 1973 (Klebesadel et al. 1973).

Depuis, de nombreux sursauts ont été observés par de multiples satellites et sondes spatiales
équipées de détecteurs X et ~. En particulier, en avril 1991 fut lancé le satellite Compton-
GRO (Gamma-Ray Observatory) avec a son bord le détecteur BATSE (Burst And Transient
Source Experiment) dédié principalement a I’étude des GRB. Celui-ci a permis de grands progres
dans la connaissance de ces phénomenes, en détectant en moyenne un sursaut gamma par jour.
Leur distribution dans le ciel étant uniforme (cf figure VIIL.1), les théories leurs donnant une
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origine galactique ont été abandonnées au profit de celles extragalactiques. Celles-ci sont tres
nombreuses, la coalescence d’étoiles a neutrons ou de trous noirs ayant longtemps été la plus
acceptée, mais depuis peu le phénomene d’hypernova, c’est-a-dire ’effondrement d’une étoile
extrémement massive (> 50 Mg ) semble rassembler les opinions sur les sursauts longs (> 2s).

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

I
I |
107 10° 10° 10"
Fluence, 50-300 keV (ergs cm™)

Fic. VIII.1 — Répartition céleste des sursauts gamma repérés par BATSE.

Une caractéristique commune a tous les sursauts gamma “classiques”, est qu’ils n’ont lieu
qu’une fois. Or, le 5 mars 1979, un sursaut d’une intensité inégalée jusqu’en 1998 fut détecté.
Non seulement ce sursaut avait une forme et une puissance inhabituelle, mais en plus une autre
bouffée de rayon gamma fut détectée au méme endroit le lendemain. C’était le premier sursaut
récurrent connu. Dans les mois qui suivirent, deux sursauts provenant de cette source ainsi que
deux nouvelles sources récurrentes furent repérés. Ces sursauts formerent une catégorie a part,
car hormis I’épisode du 5 mars, ils se distinguaient des sursauts classiques par bien sir leur
récurrence, mais aussi par une durée moyenne plus courte et un spectre en énergie plus mou.
Il fallut cependant plusieurs années, pendant lesquelles ces sources furent plus ou moins proli-
fiques, pour que la communauté astronomique les reconnaisse comme une classe séparée d’objets
rares, et leur donne le nom de Soft Gamma-ray Repeater (SGR) en anglais (Laros et al. 1986
et Laros et al. 1987 ; Atteia et al. 1987; Norris et al. 1991) ou répéteurs gamma mous pour une
traduction francaise approchée.

VIII.2 Petite revue des sources

Dans cette partie sont regroupés les éléments observationnels sur les soft gamma-ray repeaters.
Pour certains, le lien physique réel avec le SGR concerné est loin d’étre confirmé, et en particulier
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il faut utiliser avec prudence les informations déduites des contreparties infrarouges ou des
associations avec les restes de supernovae (SNR), pour lesquels des coincidences spatiales dues
au hasard sont souvent possibles.

VIIL.2.1 SGR 1806-20

Je donne ici une fiche résumée de cet objet, qui sera décrit avec plus de détails dans le chapitre
suivant consacré a son étude.

Découverte: le 7 janvier 1979 (GB790107)

Sursauts: ~ 100 fois entre le 13 aoit 1978 et le 27 juin 1986, le plus fréquent fin 1983 — pas de
périodicité
sursaut géant: non

Contrepartie X: AX 1805.7-2025 (Murakami et al. 1994) stable
N(H)=6,0+£0,2-10*2cm~? (Sonobe et al. 1994)
P=7,47s (Kouveliotou et al. 1998a)
P= 8,3+ 0,3.10" " s.s™" (moyenne 3 long terme) (Kouveliolou et al. 1998a)
P=8,3.10"""-11,7.10 " s.s™! (Woods el al. 2000)
= B = 2.10"* G (Kouveliotou et al. 1998a)
mais P=7,4925 £ 0,0003s et P pourrait varier de facon brutale (Kaplan et al. a paraitre)
spectre X: loi de puissance, indice photon 2,2 + 0,2 (Sonobe et al. 1994)
ou Bremsstrahlung kT = 6,5 + 1,5 keV et Ny = 5,240,2.10*2cm ™2

Contrepartie IR: contrepartie associée par erreur dans le passé (c.f. le chapitre suivant)
supergéante tres rougie (Kulkarni et al. 1995) type: O9B2 | C’est une LBV = étoile tres
lumineuse bleue et variable (van Kerkwijk et al. 1995) L ~ 6.10°Lg (Corbel et al. 1997)
Récemment : 3 candidats possibles, recherche de variabilité en cours (Eikenberry et al. 2001b)

Contrepartie Radio: proche du coeur compact du SNR G10.0-0.3 — non variable (Vasisht et al. 1995)
— en fait di a la LBV? (Fuchs et al. 1999 et Hurley et al. 1999¢)

SNR associé: G10.0-0.3 (Kulkarni et al. 1993)
caractéristiques: plérion (Kulkarni et al. 1994) _ source compacte (Vasisht et al. 1995)
— coeur de structure allongée et variable : rotation? (Frail et al. 1997)
indice spectral: « = —0,6 (Kulkarni et al. 1994)
taille: 9" x 6’ = 38,0 pc x 25,3 pc (Kulkarni et al. 1994)

distance: d = 14,5+ 1,4kpc = Lx(2-10KeV) = 6.10° L (Corbel et al. 1997)
age: SNR: < 10000 ans (Kulkarni et al. 1994) SGR: 8000 ans (Kouveliotou et al. 1998a)
éloignement / centre du SNR: 2/ = vi.q,s >8000Km.s™1 (Kulkarni et al. 1994)

o = 18h 08m 39.4s
& = —20° 24’ 38.6"
« = 18h 08m 39.32s
6 = —20° 24" 39.5"

coordonnées: J2000 { (meilleur fit) (Hurley et al. 1999¢)

J2000 { (position Chandra) (Kaplan et al. a parailre)
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VIIIL.2.2 SGR 1900+14
Découverte: 24 mars 1979 (GB790324) (Mazels et al. 1979 et 1981)

Sursauts: 3 en 1979, 3 en 1992 (Hurley et al. 1996), jusque la la moins active, puis réactivation
en 1998: le 26 mai, puis plus de 100 dans les mois qui suivirent (Woods et al. 1999a)
sursaut géant: le 27 aotut 1998 (Hurley et al. 1999c el Feroci et al. 1999)

Contrepartie X: RX J190714240919.3 variable (Vasisht et al. 1994 ; Hurley et al. 1996)
N(H)= 1,5-2,6.10*2cm™? (Woods et al. 1999a)
P = 5,16s (Hurley et al. 1999b)
P =6.10""" = 13.107"! s.s7! (Marsden et al. 1999; Woods et al. 1999a et 1999c¢)
B = 8.10" G (Kouveliotou et al. 1999) 5,5.10* G (Woods et al. 1999a)
spectre X: loi de puissance indice 2,1-3,1 4+ Gaussienne 6,6-6,5keV (Kouveliotou et al. 1999)

Contrepartie IR: pas vraiment — 2 étoiles M5 supergéantes d ~ 12-15Kpc Ay = 19,2
(Vrba et al. 1996) qui cachent un groupe compact d’étoiles massives (Vrba et al. 2000)

Contrepartie Radio: incertaine, VLA J190714.34091920 source évanescente (Frail et al. 1999)
vue a partir du 3 septembre 1998 et disparue le 1° octobre 1998

SNR associé: incertain G42.8+40.6 (Vasisht et al. 1994 ; Hurley et al. 1994)
caractéristiques: SNR typique, morphologie en coquilles
indice spectral: &« = 0,5
taille : 24" de diametre (Fiirst et al. 1987)

distance: par les supergéantes: d ~ 12 — 15kpc (Vrba et al. 1996)
sinon par le SNR ~ 5kpc (Vasisht et al. 1994)
avec Ny — 5,7kpc (Hurley et al. 1999b)

age: SNR: 10%ans (Vasisht et al. 1994) — < 10*ans (Kulkarni et al. 1994)
SGR: 700 ans? (Kouveliotou et al. 1999)

rayon / centre du SNR: entre 7’ et 20’ (Hurley et al. 1999a) = Virans > 10% km.s™!
o = 19h 07m 14.3s

d =09° 19" 19”
correspond a la position VLA

coordonnées: J2000 meilleur fit urley et al. e
d $ J ill fit) (Hurl l. 1999
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VIIIL.2.3 SGR1627-41
Découverte: 15 juin 1998 (Kouveliotou et al. 1998b)

Sursauts: 5 le 17 et 18 juin 1998, puis ~ 100 en juin-juillet 1998 (Hurley 2000)
sursauts tres doux, loi de puissance d’indice -3 — -7
ou modele Bremsstrahlung optiquement fin: kT = 25-35KeV (Woods et al. 1999b)
sursaut géant: le 18 juin 1998 un sursaut de treés grande énergie, mais pas de pulse initial
avec une montée tres rapide, pas de queue étendue et pas de pulsation — sursaut “normal”
mais quelques 100 fois plus grand en intensité (Mazets et al. 1999)

Contrepartie X: SAX J1635.8-4736 (Woods et al. 1999b)
P = 6,41s (non confirmé par d’autres) (Woods et al. 1999b)
= B > 5.10"G gréce & la luminosité du pic des sursauts (Woods et al. 1999b)
Spectre: de 0,1 KeV a 10 KeV loi de puissance oo = —2,5 40,2
Ny = 7,740,8.1022cm ™2 (Woods et al. 1999b) = Ay = 43,0+3,9mag. (Corbel et al. 1999)

Contrepartie IR: non

Contrepartie Radio: non

SNR associé: G337.0-0.1 (Woods et al 1998)
probabilité d’une coincidence: 5,4% (Smith et al. 1999)
caractéristiques: structure en coquilles
indice spectral non thermique: « = —0,6 (Sarma et al. 1997)
taille: diametre de 5,1 pc a 11 kpc de distance

Distance: SNR: 11,0 & 0,3kpc (Corbel et al. 1999) = Lx(2-10KeV) = 9,74 7,6 .10% erg.s™!
(Woods et al. 1999b)

Age: SNR: 2-10.10%ans

éloignement / centre du SNR: ~ 1,3 = vians = 200 —2000 km.s~! pour un age de 10000
1000ans (Hurley et al. 1999d)

a = 16h 35m 52s

coordonnées: J2000 { 5= —47° 35 14"

(position la plus probable) (Hurley et al. 2000)
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VIIL.2.4 SGR 0525-66

C’est le premier SGR découvert.

Découverte: le 5 mars 1979 (Mazets et al. 1979 ; Cline et al 1980)

Sursauts: le 6 mars 1979, les 4 et 24 avril 1979 (Mazelts et al. 1979)
actif en 1981 et 1982 (Golenetskii et al. 1984) et en 1983 (Golenetskii et al. 1987)
rien depuis 1983 (Hurley 2000)
sursaut géant: tres intense tres bref, Lxssokev = 5.101 erg.s™1 (Mazets et al. 1979)

Contrepartie X: RX J052600.3-660433 (Rothschild et al. 1994 confirmé par Kaplan et al. 2001)
N(H)=8,3.10*' cm~? (Kaplan et al. 2001)
P= 8s observée pendant les sursauts (Mazets et al. 1979 et 1981 ; Barat et al. 1979)
spectre X: loi de puissance d’indice photon 3,24 (Kaplan et al. 2001)
Lx ~ 106 erg.s™! (Marsden et al. 1996 ; Kaplan et al. 2001)

Contrepartie IR: non (Dickel et al. 1995)
Contrepartie Radio: non (Dickel et al. 1995; Fender et al. 1998)

SNR associé: N49 (Evans et al. 1980; Cline et al 1982)
caractéristiques: structure filamentaire en coquille
taille : 1’ de rayon (16 pc & 50kpc) (Vancura et al. 1992)

distance: 49-55kpc (Marsden et al. 1996 et 2001)
appartient au Grand Nuage de Magellan LMC

age: SNR: 5,4.10%ans (Vancura et al. 1992)

éloignement / centre du SNR: 25"
= Virans ~ 1200 kpe.s™! pour 540ans d’age (Rothschild et al. 1994)

a = 05h 26m 0, 31s

coordonnées: J2000 { 5§ = —66° 04’ 33,2"

(Marsden et al. 1996)
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VIIL.2.5 SGR 1801-23

Ce SGR n’a été découvert que récemment et on ne sait que trés peu de choses sur lui.

Découverte: 29 juin 1997 (Cline et al 2000)

Sursauts: 2 le 29 juin 1997 (Cline et al 2000)
sursaut géant: non

Contrepartie X: non
Contrepartie IR: non
Contrepartie Radio: non

SNR associé: W28 (Marsden et al. 2001)
caractéristiques:
taille : 40" de diametre (cf les références dans Marsden et al. 2001)

distance: du SNR 1,2-3,0kpc (cf les références dans Marsden et al. 2001)

age: SNR: 2,4-30,0 . 10% ans (cf les références dans Marsden et al. 2001)

éloignement / centre du SNR: 25"
= Virans ~ 1200kpc.s™! pour 540ans d’age (Rothschild et al. 1994)

coordonnées: pas précises dans un anneau tres allongé

VIIL.2.6 SGR 1814-13

Ce n’est qu'un candidat non confirmé car observé que deux fois: le 29 juin 1997 et le 12
septembre 1997 par Hurley et al. (1997), Kouveliotou et al. (1997) et Smith et al. (1997) vers
o = 18"%14™ 50% et § = 13° 39’ 0.8" (J2000).

VIII.3 Nature des SGRs

Parmi les observations des soft gamma-ray repeaters que nous venons de résumer sous
forme de fiches, les pulsations mesurées dans le domaine X nous montrent que les SGRs sont
des étoiles a neutrons vues sous la forme de pulsars X dont la période de rotation décroit
rapidement (~ 1072 — 1071%s.s71). Mais comment expliquer les sursauts v mous répétitifs
et aléatoires qu’ils produisent? La théorie la plus généralement acceptée, et développée par
Duncan et Thompson (1992), Thompson et Duncan (1995) et Thompson et Duncan (1996), est
celle des “magnétoiles” — ou magnetars en anglais, contraction de magnetic et star — c’est-a-
dire des étoiles a neutrons jeunes et extrémement magnétisées, avec des champs magnétiques
de I'ordre de 10'* & 10'® Gauss alors qu’habituellement celui des étoiles & neutrons est inférieur
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a 10'® Gauss. Ces champs magnétiques d’une telle intensité, seraient responsables par leurs
évolutions de bouleversements de la surface de ces étoiles a neutrons particulieres, similaires a
des tremblements de terre, qui relicheraient alors des bouffées de particules et d’énergie formant
les sursauts gamma mous observés. Cette théorie est renforcée par les estimations des champs
magnétiques obtenues a partir des observations X des sources persistantes (cf les valeurs dans les
fiches du paragraphe précédent) et aussi par les propriétés statistiques des sursauts de SGR 1806-
20 qui ressemblent a celles des tremblements de terre (G6giis et al. 2000).

La théorie concurrente de celle des magnetars est défendue par Marsden et al. (1999) et
Marsden et al. (2001) qui suggérent que ce sont des étoiles a neutrons avec des champs magné-
tiques “normaux” (10 —10'? G), mais entourées d’un milieu interstellaire dense et qui accrétent
de la matiére d’un disque, provoquant les sursauts gamma. Ce disque a pu se former soit par
la capture de la matiere du milieu interstellaire dense et du reste de supernova, par I’étoile a
neutrons éjectée avec une grande vitesse lors de sa naissance, soit par I’accumulation des éjec-
tions internes du reste de supernova, lors du choc en retour provoqué par l'interaction avec un
milieu externe dense, issu du vent de matiere du progéniteur massif de I’étoile a neutrons (cf
Marsden et al. 2001 et les références associées). De plus, les travaux de Marsden et al. (2001)
les menent & conclure qu’un environnement dense n’est pas compatible avec le modele des ma-
gnetars, a moins de trouver un lien causal entre le développement des magnétars et le milieu
interstellaire extérieur.

Cependant, cette derniere théorie est fondée sur I’association systématique des SGRs avec
les restes de supernova (SNR) alors que ce type d’association est incertain pour la plupart des
SGRs (Gaensler et al. 2001). Méme pour SGR 1806-20, ’exemple qui paraissait le plus probant,
les observations X plus précises (Hurley et al. 1999¢; Kaplan et al. a paraitre) ont montré que
la coincidence spatiale entre le cceur du SNR et le SGR était erronée (voir le chapitre suivant).
De plus, la nature méme de cette nébuleuse radio G10.0-0.3 associée & SGR 1806-20 en tant que
SNR semble étre erronée, et pourrait étre plutot reliée a la LBV d’apreés Gaensler et al. (2001),
qui concluent qu’il n’y a pas de SNR associé a ce SGR. D’un autre c6té, les estimations des
valeurs des champs magnétiques dans les SGRs, en partie fondées sur la décroissance de la
période de rotation de l’étoile & neutrons (P) mesurée sur la pulsation X, seraient non va-
lables a cause de changements brutaux de ce P observés pour SGR 1806-20 et SGR 1900+ 14
(Kaplan et al. & paraitre).

Notons par ailleurs, que les deux théories précédentes sont aussi évoquées pour expliquer
les “Anomalous X-ray Pulsars” (AXPs), des pulsars X dont les propriétés spectrales et de dé-
croissance de période sont proches de celles des SGRs, hormis les sursauts gamma. Les AXPs
seraient les descendants des SGRs, c’est a dire des étoiles a neutrons particulieres un peu plus
agées et dont l'activité de sursauts aurait cessé. Un argument supplémentaire contre la théorie
concurrente de celle des magnetars est que Gaensler et al. (2001) ne trouvent aucune preuve
que les restes de supernova associés aux AXPs sont en expansion dans des environnements
plus denses que ceux associés aux pulsars radio, ce qui réduirait a néant les arguments de
Marsden et al. (2001) si cela venait a se confirmer, et imposerait la théorie des magnetars comme
la plus solide pour expliquer les objets étranges que sont les AXPs et les SGRs.
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Nous allons & présent nous intéresser particulierement au “Soft Gamma-ray Repeater”
SGR 1806-20, et plus précisément a son environnement infrarouge. Comme nous allons le voir,
I’étude d’images prises au sol dans les bandes J, H et K’, et d’images ISOCAM entre 4 et
18 pm, a permis la découverte, tout prés de la position de ce SGR, d’un amas d’étoiles jeunes
et lumineuses, encore enfouies dans leur nuage de naissance qui est probablement aussi le lieu
d’origine du SGR. Ces travaux ont renforcé la réfutation de la théorie qui classait SGR 1806-20
comme une binaire avec une étoile trés particuliere, une “Luminous Blue Variable” (LBV), que
I’on soupconnait de jouer un role dans les sursauts -+, au profit de la théorie des SGR en tant
qu’étoiles & neutrons seules, et surtout a ’environnement particulier. La découverte de cet amas
d’étoiles a poussé d’autres équipes a faire des recherches qui ont conduit a une observation simi-
laire autour de SGR 1900414, et a relancé une réflexion générale sur I’environnement particulier
de ces objets. Je vais commencer par présenter SGR 1806-20 et I’état général des connaissances
sur cette source avant mon étude. Je vais ensuite résumer celle-ci qui est détaillée dans I'article
joint, puis je compléterai ceci par les dernieres observations de cette source et les conséquences
de mon travail.

IX.1 Présentation générale de SGR 1806-20

SGR 1806-20 est le plus prolifique des SGRs en sursauts gamma, avec plus d’une centaine
de sursauts (Hurley et al. 1994) depuis sa découverte en 1979 (Atteia et al. 1987 ; Laros et al. 1987).
On lui a associé un reste de supernova, (G10.0-0.3 (Kulkarni et al. 1993) qui est de type plérion,
c’est a dire que c’est une nébuleuse radio synchrotron alimentée par le vent relativiste d’un pulsar



144 Chapitre IX. FEtude de SGR 1806-20 et ses conséquences

central (Kulkarni et al. 1994). Leurs observations avec le VLA ont révélé que cette nébuleuse est
constituée d’un plateau d’émission comprenant en son centre une partie radio compacte. C’est
a cet endroit que Cooke (1993) a détecté une source X dans une boite d’erreur de 117, ce qui
a été confirmé par Murakami et al. (1994) qui ont eu la chance de détecter simultanément un
sursaut gamma et une source X ponctuelle dans la méme observation avec le satellite ASCA.
Cette source s’est révélée étre un pulsar X de 7,47s de pulsation (Kouveliotou et al. 1998a)
dont I'augmentation de période implique un champs magnétique de plus de 10'* Gauss, et dont
I’énergie de rotation calculée avec cette période est trop faible pour alimenter les émissions X et
de particules observées, ce qui favorisait la théorie des magnetars (cf le chapitre précédent).

A partir de la localisation précise du coeur radio, une contrepartie infrarouge fut découverte
précisément a I’endroit du pic radio par Kulkarni et al. (1995), sous I"aspect d’une étoile super-
géante dont le trés important rougissement est compatible avec ’énorme extinction dérivée des
observations X (Ay ~ 30mag.). Les observations spectroscopiques de van Kerkwijk et al. (1995)
ont classé cette étoile comme une candidate “Luminous Blue Variable” (LBV), une étoile bleue
variable de type spectral O9-B2. De plus, les caractéristiques de cette étoile sont compatibles
avec la distance de SGR 1806-20 mesurée par Corbel et al. (1997): ils obtiennent 14,541, 4 kpc
(donnant Ay = 35+ 5mag.), par I'association du reste de supernova avec W31, une des régions
HII les plus brillantes dans la Galaxie, située au bord d’un nuage moléculaire géant. Les LBV
sont des étoiles parmi les plus lumineuses et massives, qui peuvent étre trés peu variables en lu-
minosité (< 0,1mag.) ou au contraire tres variables (> 3 mag.) sur différentes échelles de temps,
et qui subissent de trés fortes pertes de masse, entre 107° et 107 Mg.an~!. On connait une dou-
zaine de LBV dans notre Galaxie, ce qui en fait des objets rares. La présence de cette LBV dans
I’environnement d’un SGR, un autre objet rare et particulier a donc conduit les observateurs a les
associer physiquement, estimant que la probabilité de trouver ces types d’objets en coincidence
spatiale par hasard était extrémement faible (~ 2.107> d’aprés Kulkarni et al. 1995). Pendant
un temps, on a ainsi soupconné cette LBV d’étre responsable des sursauts v par son interaction
avec ’étoile a neutrons. Cependant, Castro-Tirado et al. (1998) ont effectué un suivi de cette
LBV lors de la période d’activité de SGR 1806-20 en novembre 1996, et ils n’ont observé ni une
forte émission additionnelle en infrarouge, ni une variation de flux de plus de 0,1 magnitude
dans la bande K (sur une échelle de 1s) qui pourraient étre attribuées aux sursauts X/v. La non
variabilité de cette LBV, y compris pendant les sursauts, a conduit & désapprouver ’hypothese
d’un lien physique entre celle-ci et SGR 1806-20.

IX.2 Article de recherche publié dans A&A : Observations ISO
de I’environnement du soft gamma-ray repeater SGR 1806-
20

La campagne d’observations en infrarouge de ’étude qui va suivre, a été lancée dans le
contexte ou la LBV dont j’ai parlé précédemment était considérée comme la contrepartie de
SGR 1806-20. Les interactions entre celle-ci et 1’étoile a neutrons étaient supposées provoquer
les sursauts gamma, et il était intéressant de vérifier si ces interactions étaient éventuellement
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visibles par leurs conséquences sur le milieu environnant, par exemple son échauffement, ce qui
serait facilement repérable en infrarouge moyen. Mais si la LBV est clairement observée sur les
images que nous avons étudiées, c’est autre chose qui a attiré notre attention. Les images prises
au sol dans les bandes J (1,25 um), H (1,65 um) et K’ (2,15 um), et les images ISOCAM entre 4
et 18 pm, ont permis la découverte, tout pres de la position de SGR 1806-20, d’un amas d’étoiles
jeunes et lumineuses, encore enfouies dans leur nuage de naissance qui est probablement aussi
le lieu d’origine du SGR et de la LBV. Aucune interaction particuliére sous la forme d’émission
infrarouge venant d’un milieu chauffé ou excité par ’activité de SGR 1806-20 n’a été observée
autour de la LBV en particulier, alors que nos observations ont eu lieu pendant une période
de sursauts v observés par Hurley et al. (1999¢). Ces travaux, complétés par la position plus
précise de SGR 1806-20 donnée par Hurley et al. (1999¢) & partir d’observations X de plusieurs
satellites, ont renforcé la réfutation de la théorie qui classait SGR 1806-20 comme une binaire
avec cette étoile trés particuliere qu’est une “Luminous Blue Variable” et qui était soupconnée
de jouer un réle dans les sursauts . La théorie des SGRs en tant qu’étoiles a neutrons seules
a donc été renforcée, et surtout nous avons découvert un environnement particulier, cet amas
d’étoiles jeunes et ce nuage, qui est peut-étre une des clés de la compréhension de ces objets
étranges que sont les Soft Gamma-ray Repeaters.

Cette étude est détaillée dans I’article ci-joint :
150 observations of the environment of the soft gamma-ray repeater SGR 1806-20
Fuchs Y., Mirabel I.LF., Chaty S., Claret A., Cesarsky C.J., Cesarsky D.A.
Astronomy and Astrophysics, v.350, p.891-899 (1999)
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Abstract. Observations at neafll and mid-infrared wavelengths
(1-18 um) of SGR 1806-20 suggest that it is associated with a
cluster of giant massive stars which are enshrouded in a dense
cloud of dust. The centre of the best sky position of the gamma-
ray source (Hurley et al. ) lies on top of the dust cloud at
only 7 arcsec (~ 0.5 pc at a distance of 14.5 kpc) from the star
cluster, and 12 arcsec (~ 0.85 pc) from a Luminous Blue Vari-
able Star (LBV) which had been proposed to be associated with
the SGR (Kulkarni et al. ). The bright cloud of interstellar
gas and dust observed with ISO (Infrared Space Observatory)
is probably the birth site of the cluster of massive stars, the
LBV star, and the progenitor of the soft gamma-ray repeater
pulsar. The presence of such a young star formation region is
compatible with the current interpretation of soft gamma-ray
repeaters as young neutron stars. The SGR 1806-20 compact
source is unlikely to form a bound binary system with any of
the infrared luminous massive stars, since no flux variations in
the near-infrared were detected from the latter in an interval of
4 years. The ISO observations were made over two epochs, 11
days before and 2 hours after a soft gamma-ray burst detected
with the Interplanetary Network, and they show no enhanced
mid-infrared emission associated to the high energy activity of
the SGR.

Key words: stars: individual: SGR 1806-20 — stars: peculiar —
stars: pulsars: individual: SGR 1806-20 — gamma rays: bursts —
infrared: stars — X-rays: stars

1. Introduction

Soft Gamma-ray Repeaters (SGRs) are transient y-ray sources
that are distinguished from classical Gamma-Ray Bursts
(GRBs) by their short duration (~ 0.1s), softer v-ray spec-
tra and recurrent activity of their outbursts (Golenetskii et al.
1984). SGRs randomly undergo quiescent periods and intervals
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of intense activity with up to hundreds of bursts. The latter can
appear as single short (Iess than 10 ms) bursts, or complex events
lasting hundreds of milliseconds.

Only four SGRs have been found so far:

— SGR 1806-20: associated with an X-ray source coinciding
with the radio peak of the supernova remnant (SNR) G10.0-
0.3 which is a plerion: a non-thermal radio nebula powered
by a central pulsar (Kulkarni et al. ). Recently, Hurley et
al. ( ) applied a statistical method to derive very precise
location for SGRs, and found this SGR’s most likely position
significantly displaced from this radio peak. Pulsations in
the persistent X-ray flux were discovered with a period of
7.47 s and a spin down rate of 8.3- 10! s.s~! (Kouveliotou
et al. ).

— SGR 1900+14: associated with a soft X-ray source lying
close to the SNR G42.8+0.6. It has entered a new phase of
activity in 1998 after a long period of quiescence. Pulsed
emission with a 5.16's period and a secular spindown at an
average rate of 1.1-107'9s.s™! was detected (Kouveliotou
et al. ).

— SGR 0525-66: a soft X-ray counterpart with an 8 s period
(but this source appears to be time variable), lying on the
northern edge of the SNR N49 in the Large Magellanic
Cloud. No optical, infrared or radio point source counterpart
was found (van Paradijs et al. ; Fender et al. ).

— SGR 1627-41: near SNR G337.0-0.1 and recently discov-
ered (Kouveliotou et al. ). It indicates weak evidence
of 6.7 s pulsations (Dieters et al. ).

The association between SGR and young (less than 10000
years old) SNR, and the detection of pulsations strongly sup-
port the argument that SGR sources are young neutron stars
(Kouveliotou et al. ). However, their rarity suggests un-
usual physical characteristics: if the secular spindown is due to
magnetic dipole radiation, then the corresponding dipolar mag-
netic field would be in excess of 10 Gauss (Kouveliotou et al.

). Thus these young neutron stars are called ‘magnetars’
(Thompson & Duncan ). They are different from normal
pulsars; for example their X-ray and particle emissions are pow-
ered not by rotation but by decaying magnetic field (Kulkarni



IX.2. Article de recherche publié dans A&A : Observations ISO de SGR 1806-20

892

& Thompson ). This involves both internal heating and
seismic activity that shakes the magnetosphere and accelerates
particles. This gradual release of energy is punctuated by in-
tense outbursts that are more plausibly triggered by a sudden
fracture of the neutron star’s rigid crust caused by magnetic
stresses (Kouveliotou et al. ).

A core-jet geometry has been reported by Vasisht et al.
( ) and Frail et al. ( ) in 3.6 cm radio continuum im-
ages. Since SGRs are recent remnants of massive stars, they
can be surrounded by dust and gas. If a source of X-rays and/or
relativistic jets, such as SGR 1806-20, is inside or near inter-
stellar gas clouds, then a large fraction of the energy radiated
by the X-rays and/or injected in the form of relativistic particles
could be dissipated by heating of the interstellar material. Thus
thermal emission from dust may be expected. Mid-infrared ob-
servations can be used to test this possibility, and also to identify
possible counterparts embedded in dense dust clouds.

2. Previous observations of SGR 1806-20

SGR 1806-20 is the most prolific soft gamma-ray repeater with
more than a hundred bursts (Hurley et al. 1994) since its discov-
ery (Atteia et al. 1987; Laros et al. 1987). Within its localization
box, Kulkarni & Frail ( ) pointed out an amorphous radio
nebula G10.0-0.3 classified as a supernova remnant. Conduct-
ing a multi-band radio observation of this SNR using the Very
Large Array (VLA), Kulkarni etal. ( ) found a compact neb-
ula superimposed on an extended plateau of emission. Cooke
( ), with the ROSAT X-ray telescope, discovered an X-ray
source coincident with this compact nebula within an 11” error
box. This was confirmed by Murakami et al. ( ), who were
fortunate to detect an X-ray burst, simultaneously detected by
BATSE as a -ray burst, and a point-like source (designated
AX 1805.7-2025) in the same observation with the X-ray satel-
lite ASCA. The burst was coincident with the steady source and
both were coincident with the centroid of the compact radio
nebula. This SNR (see top of Fig.l) has strong emission from
the central region, and a hierarchical structure culminating in a
central peak, suggesting a compact object located at this radio
core. This morphology is typical of a plerion, where the radio
emission is synchrotron radiation powered by the relativistic
wind of a central pulsar. In addition, Murakami et al. ( )
argued that the radio and the X-ray spectra are consistent with a
synchrotron source such as the Crab nebula, and the similarity
of the radio/X-ray flux ratio is consistent with a source pow-
ered by a pulsar from radio to X-ray wavelengths. The pulsar
model for SGR 1806-20 was confirmed later with the discovery
of 7.47 s pulsations in its persistent X-ray flux (Kouveliotou et
al. ). Still, the measured period increase implies a mag-
netic field stronger than 10'* Gauss, and the rotational energy
of the neutron star with its present period is too small to power
the X-ray and particle emission (Kouveliotou et al. ), SO
the magnetar model becomes more plausible.

Thanks to the precise location of SGR 1806-20 from the
radio data, it was possible to search for optical or infrared coun-
terparts. Kulkarni et al. ( ) detected a highly reddened lumi-
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nous supergiant star coinciding with the radio peak of G10.0-0.3,
whose reddening is consistent with the high extinction inferred
for AX 1805.7-2025 (Ay ~ 30mag). Spectroscopic observa-
tions by van Kerkwijk et al. ( ) classified this star as a Lu-
minous Blue Variable (LBV) candidate of spectral type 09-B2.
LBVs are among the most luminous and massive stars. They can
show no detectable variability (AM < 0.1 mag), or either they
can be very variable (AM > 3 mag) on different timescales, and
they eject large amount of matter (their mass loss rate can be as
high as 107° to 10~* M.yr—1). Only a dozen LBVs are known
in the local group of galaxies so they presumably represent a
very short (< 10° yr) stage of some rare, massive stars’ life. This
peculiar LBV is one of the brightest in our Galaxy with a bolo-
metric luminosity greater than 10° L. Although it is still not
clear what is the physical connection between the SGR source
and this LBV, the chance coincidence probability of this kind of
object with the radio position is exceedingly small (~ 2 - 10>
from Kulkarni et al. ). According to Corbel et al. ) the
SNR G10.0-0.3is very likely associated with one of the brightest
H I regions in the Galaxy: W31, on the edge of a giant molecu-
lar cloud, at a distance of 14.5+ 1.4 kpc with a visual extinction
of 35+5 mag. The LBV’s characteristics are consistent with this
region, thus leading to nearly 5-10% L, forits luminosity. During
the last period of activity of SGR 1806-20 in 1996 November,
Castro-Tirado et al. ( ) performed follow-up observations
of the LBV. They suggested that no strong additional IR emis-
sion appears during the active period, nor any variation larger
than 0.1 mag in the K-band in 1 s timescale can be attributed to
an X/~-ray burst. So this luminous blue variable does not seem
to exhibit any variability greater than 0.1 mag even during the
bursts, which tends to disprove the accreting binary model for
a physical link between the LBV and the pulsar.

3. Infrared observations

Observations of the mid-infrared environment of SGR 1806-20
were carried out on 1997 April 3 (with the LW2 (5.0-8.5 ym)
filter) and April 14 (with the other filters) by the ISOCAM in-
strument (Cesarsky et al. ) aboard the Infrared Space Ob-
servatory (ISO) satellite. By chance, a soft gamma-ray burst was
detected by the Interplanetary Network on 1997 April 14 (Hur-
ley et al. ). So the LW2 image was taken 11 days before,
and all the other ISOCAM observations were made only be-
tween 1.6 and 3.5 hours after this burst. The images were taken
in the 5-18 pm range with several wide-band filters (LW), with
a 1.5 arcsec pixel field of view for LW2 (5.0-8.5 um) and a 3
arcsec pixel field of view for the other filters. The data were
reduced using the “CIA” package to correct the dark current,
the glitches, the flat field and the detector transient behaviour
(see Ott et al. 1997).

We also monitored the field of SGR 1806-20 in the near-
infrared, at the European Southern Observatory (ESO), with
the ESO/MPI 2.2 m telescope with the IRAC2b camera. The
most complete observations were made on 19 July 1997, in the
J(1.2540.30 pm), H(1.65£0.30 m) and K’ (2.1540.32 pum)
bands. The IRAC2b camera was mounted at the F/35 in-
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G10.0-0.3 at 1.4 GHz
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Fig. 1. Top: Radio image of the supernova remnant G10.0-0.3 at 1.4 GHz (from Kulkarni et al. ) with the ISOCAM LW4 (5.5-6.5 um)
color image superimposed on it. The circle marks the location of the steady ASCA X-ray source (Murakami et al. ) considered as the
counterpart of SGR 1806-20. Bottom: The best fit position of SGR 1806-20 (Hurley et al. ) marked as a white cross, the 1’ ASCA circle
and the 11” localization circle of the X-ray source by ROSAT, are shown superimposed on our observation of this region with ISOCAM. The
levels of the LW3 (12—18 zzm) image are superimposed on the LW4 (5.5-6.5 zm) color image, both have 3 x 3 arcsec? per pixel field of view.
Contour levels are: 15, 17, 19, 20, 30, 35, 41, 61, 81, 127 mly, and the images were smoothed using a bilinear interpolation. A Luminous Blue
Variable (LBV) star, named “O”, is on the south part of the ROSAT circle, and to the west, there is a cluster of giant massive stars, named “B”
(see Fig.ll. Note that the coordinates drawn on this image are not precise.
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Fig. 2. J-band (1.25 £ 0.30 zm) and K’-band (2.15 & 0.32 m) images of the field surrounding SGR 1806-20 obtained with IRAC2b on the
ESO/MPI 2.2 m telescope with a 0.5 x 0.5 arcsec? per pixel field of view. The global field shown is roughly the same as in the ISOCAM
images: ~ 2’ x 2'. The objects clearly seen with ISOCAM are marked. The LBV is marked “O”. Except for “A”, the extinction is greater in
the J-band than in the K’-band. The extinction of “B” in the J-band image suggests that it is a cluster of hot giant massive stars behind or still
partly embedded in their “placental” dusty cloud, visible in the LW9 (14—16 gm) and LW3 (12—18 zzm) images in Fig.ll

frared adapter of the telescope. This camera is a Rockwell
256256 pixels Hg:Cd:Te NICMOS 3 large format infrared ar-
ray detector. It was used with the lens C, providing an image
scale of 0.49arcsec/pixel and a field of 136 x 136arcsec?. The
typical seeing for these observations was 1.2arcsec. Each image
taken at la Silla is the median of 9 images exposed for 1 minute,
four of these images offset by 30” to the North, East, South
and West, to allow subtraction of a blank sky. The images were
further treated by removal of the bias, the dark current, and the
flat field, and we carried out absolute and relative photometry
to look for small variations of the luminosity of SGR 1806-20.
This work was performed with the IRAF procedures, using the
DAOPHOT package for photometry in crowded fields.

The ISO absolute astrometry is not very precise, so we used
the relative positions of the sources visible on our ISOCAM
images to identify them with the ones on the J, H and K’ images.
For the ISOCAM images displayed in this paper, we corrected
their astrometry using the LBV’s position given by Kulkarni et
al. (W) as a reference for the center of the corresponding ISO
source. However, the accuracy of the displayed coordinates is
still about 2.

4. Results and discussion

‘We can summarize the aforementioned information and our ob-
servations of SGR 1806-20 in Fig.ll The top represents the radio
image of the SNR G10.0-0.3 at 1.4 GHz presented by Kulka-
rni et al. (W) with the ASCA 1’ radius error circle centered
on the steady X-ray source. The bottom shows the same circle
surrounding the ISOCAM view of this region with the 3 arcsec
pixel field of view, and we overlaid the 11" radius localization
circle of the X-ray source by ROSAT. Fig.ll shows J-band and
K’-band images roughly corresponding to the ISOCAM field
of view. The objects clearly seen on the ISOCAM images are
marked; “O” is the LBV supposed to be the IR counterpart of
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Fig. 3. ISOCAM LW2 (5.0-8.5 um) image of SGR 1806-20 taken with
the 1.5 1.5 arcsec? per pixel field of view lens. The global field of view
is ~ 1.5’ x 1.5', smaller than the field of the other ISOCAM images
(~ 2" x 27, so only “O”,“B”,“C”,“F” and “A” are visible. Even with
this finer resolution, the stars of the cluster “B” are not resolved.

SGR 1806-20, in Fig. Mt is the bright color point on the south
part of the ROSAT circle. “B” is a cluster of stars in Fig. [l but it
is seen as an unresolved source with the lower resolution (3 arc-
sec per pixel) of the ISOCAM LW4 (5.5-6.5 um) color image.
Even with the 1.5 arcsec pixel field of view, the stars of this
cluster are not resolved between 5.0 and 8.5 um, the range of
the LW2 image (see Fig.lD.

Fig.l shows how the infrared field of view surrounding
SGR 1806-20 changes depending on the wavelength. At 6 ym
the LBV is the brightest star and nearly all the sources look
point-like on the LW4 image (see Fig.ll and Fig.l). “B” be-
comes brighter compared to “O” as the wavelength increases,
and a cloud is clearly visible in the LW3 (12-18 yym) image
where it strongly dominates the observed flux. From the super-
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Fig. 4. Continuum images of the environment of SGR 1806-20 as seen by ISOCAM wide band filters with 3 x 3 arcsec? per pixel field of view.
The global field of view is ~ 2 x 2’. At 6 um the LBV dominates and all the sources are point-like, except “B” (see Fig.lD: the individual stars
are not resolved but the cluster seems to be dominated by the flux of the central star. With the increasing wavelength the presumed dust cloud
appears and its peak seems located on the south-east star of the cluster (see Fig.ll. Stars “O” (the LBV), “C”, “D”, “E”, and “F” seem to be in
or behind this cloud.
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imposed LW3 level image with the LW4 color image in Fig.ll
the cloud appears to be centered on the south-east star of the “B”
cluster. From this spectral evolution and the extinction of “B”
and the other stars (except “A”) in the J-band image compared
to the K’-band one, we suggest that this is a dust cloud, birth
place of the cluster “B” which is probably composed of hot giant
massive stars. These stars are behind or still partially embedded
in this cloud and heat it up, so it appears bright around 15 pm.
“O0”,“C”,“D”,“E” and “F” seem to be in or behind this cloud,
but “A” seems to be a foreground star.

This assumption is supported by the spectral energy distri-
bution of these objects. In Fig.ll we show the observed flux
densities in the J, H and K’ bands, and in the large ISOCAM
filter bands (see Fig.Mfor the corresponding wavelenghts). We
overplotted in each case an approximate fit for the data (solid
lines) which is the sum of a “hot” black body (dashed lines) and
a“cold” one (dotted lines), both attenuated by the interstellar ex-
tinction law of Rieke & Lebofsky ( ). As we have already no-
ticed, “B” is a cluster of resolved stars in the J, H and K’ images,
but is unresolved in the ISOCAM images. So for its photometry
in the near infrared, we integrated the flux density over a circle
surrounding the four stars of this cluster. For A < 10 ym the
spectra are consistent with those of hot supergiant stars through
the interstellar absorption Ay ~ 30 mag, except for “A” whose
spectrum corresponds more likely to Ay ~ 14 mag, indicating
that “A” is a foreground star. For A > 10 pm, the flux of the dust
cloud, presumed to be heated by these hot stars, is dominant. For
“0”,“C” and “F”, closer to the “B” cluster than “D” and “E”,
the dust cloud is fitted by a hotter black body (150 K and 160 K)
than for “D” and “E” (120 K and 130 K). The rough black body
model fits our data well for “O”,“B”,“C” and “F” (see Fig.ll.
The absorption Ay ~ 30 mag appears to be the same for these
stars, so they are probably embedded in the cloud.

“0O” is very luminous, as expected from an LBV candidate.
But the stars in the “B” cluster are also luminous. A simple
estimate of their individual mean luminosities in our observa-
tional wavelenght range shows that each is comparable to the
LBV’s estimated luminosity in the same range. We can com-
pare the LW2(5.0-8.5 um) image taken 11 days before the
1997 April 14 burst reported in Hurley et al. ), and both the
LW4(5.5-6.5 ym) and LW6 (7.0-8.5 um) images, taken only 2
hours after this burst. No new source appears on the latter im-
ages, and for each observed source, the fluxes in the three bands
are consistent with each other, within the 20% typical error due
to ISOCAM photometry. Thus, there is no evidence of additional
heating by the high energy activity of SGR 1806-20, before or
right after this burst.

Concerning the LBV “O” flux, our observed near-infrared
magnitudes are: J = 13.72+0.15, H = 10.49+0.13 and K’ =
8.76 +0.12. If we compare these to our previous observations in
July 1994 (Chaty ), the flux variation in the J and K’ bands
is less than 0.1 mag. These values and the mid-infrared ones are
consistent with the previous published infrared measurements
(see Kulkarni et al. ; Castro-Tirado et al. , and Smith
etal. ). So the J, H and K’ magnitudes show no significant
variation greater than 0.1 mag over an interval of four years.
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Table 1 summarizes the observation dates of the SGR 1806-20
soft gamma-ray bursts and its infrared counterpart during this
time interval. We have also checked the near-infrared flux of
stars “B” and “F” in 1994 and in 1997. Again the variation is
less than 0.1 mag, the typical error in the flux. So there appears
to be no variable source in the vicinity of the SGR 1806-20 radio
core.

Now, let us suppose that the LBV is the physical counterpart
of SGR 1806-20 and that they were born in the dust cloud at
~ 15" from their present location. The plerions’ characteris-
tics imply that they fade rapidly (Kulkarni et al. ) so the
maximum pulsar age is ¢, ~ 10*yr. Then, at a distance of
14.5 kpc, the pulsar would have a minimum transverse velocity
vp ~ 100 km.s~!, and it would be a runaway neutron star. If the
LBV is the donor, it is not fully understood how such a massive
binary would have acquired this peculiar velocity without being
disrupted.

Moreover, a recent paper by Hurley et al. ( ) presents
a new estimate of SGR 1806-20’s location. Its most likely po-
sition would have a small displacement from the radio core of
the SNR G10.0-0.3 coinciding with the LBV. This observation
is consistent with our data showing no evidence of any binary
activity. Hurley et al. ) propose that the neutron star’s pro-
genitor and the LBV initially formed a binary system, which
became unbound following the supernova explosion. It is pos-
sible that the radio core is due to the huge mass loss of the LBV,
while the rest of the plerion is the remnant of the progenitor’s
supernova explosion. As shown in Fig.ll the new neutron star’s
location is closer to the cluster of massive stars called “B” in this
paper (~ 7" corresponding to ~ 0.5 pc at a distance of 14.5kpc)
than to the LBV (~ 12" corresponding to 0.85 pc). “B” lies at
the edge of the 30 equivalent confidence contour of SGR 1806-
20’s position, presented in Hurley et al.’s ( ) paper, whereas
the LBV is well outside this contour. This implies that the birth
place of the SGR’s progenitor has an equal probability of being
in the cluster, as near the actual LBV’s location. The argument
for an alignment between SGR 1806-20 and a very luminous
star such as an LBV, to that of other stars in the cluster is equally
justified, since the mean luminosities of the stars are comparable
with that of the LBV.

5. Conclusion

SGR 1806-20 is an X-ray pulsar, lying close to the radio core
of the plerion G10.0-0.3 (Kulkarni et al. ). From the latest
models, this neutron star is surely a magnetar (Thompson &
Duncan ) with its unusual physical characteristics leading
to the gamma-ray outbursts. The previous search for a counter-
part inside the ASCA and ROSAT error boxes led to the discov-
ery of a luminous blue variable (LBV) star, a quite unusual star
belonging to the brightest stars in the Galaxy, coinciding with
the radio peak of the supernova remnant.

We have observed with ISOCAM the luminous blue vari-
able star that was previously associated with SGR 1806-20, and
a dust enshrouded cluster of equally luminous massive stars,
which heat a dust cloud that appears very bright at 12—18 pum.



152

fluxobsO

Y. Fuchs et al.: ISO observations of the environment of SGR 1806-20

1000

flux (mdy)

T=20000K, R=250R,
- T=150K, R=9.10"Re

1 : I

flux (mJy)

1 10

A (um)
fluxobsC
1000.0 T
— — — — T=25000K, R=100R,
- T=150K, R=3.9.10%Re
100.0 !

flux (mdy)

flux (mdy)

A (pm)

fluxobsD

1000 ‘
F| - - -~ T=20000K, R=135R,
- T=120K, R=3.9.10"R,

flux (mdy)

flux (mdy)

A (pm)

fluxobsA

1000

/
100/
S
F N

flux (mdy)
Ey

[| ———— T=25000K, R=100Rg, Av:14‘
1 I

1 10
X (um)

This infrared luminous cloud was probably the formation site of

Chapitre IX. FEtude de SGR 1806-20 et ses conséquences

10000 F

1000

fluxobsB

T=25000K, R=180Re
T=160K, R=16.10"Re

1000

100

L

A (um)
fluxobsF

T=25000K, R=135R,
- T=160K, R=3.9.10'R,

A (um)

fluxobsE

1000

— — — — T=20000K, R=135R,
- T=130K, R=3.9.10"R,

the cluster of hot stars, the LBV, and the progenitor of SGR 1806- ).

20. For the region where these objects lie, there is excess emis-
sion at 12—18 pum, but there is no evidence of heating by the high
energy SGR activity, although the observations were made only

897

Fig. 5. Observed flux densities of “O”, “B”,
“C” and “F” in the J, H and K’ bands, and in
the large ISOCAM filter bands (see Fig. llfor
the corresponding wavelengths). We over-
plotted in each case an approximate fit for the
data (solid lines) which is the sum of a “hot”
black body (dashed lines) and a “cold” one
(dotted lines), both attenuated by the inter-
stellar extinction law of Rieke & Lebofsky
(1985) with Ay = 30 mag, except for “A”
whose spectrum corresponds more likely to
Av = 14 mag. So “A” is a foreground star.
For each fit, the presumed temperature and
radius (in solar radius unit R ) of the emit-
ting region are noted down. “B” is a cluster
of resolved stars in the J, H and K’ images,
but is unresolved in the ISOCAM images.
So forits photometry in the near infrared, we
integrated the flux density over a circle sur-
rounding the four stars of this cluster. “D”
and “E” are at the edge of the dust cloud
showed in the LW3 image (see Fig. I, it may
explain that they are less attenuated in the J,
H and K’ bands than the others stars and thus
that their flux densities are below the fit in
these bands.

2 hours after a soft gamma-ray burst (reported in Hurley et al.

J, H and K’ bands observations of all the massive stars close
to the SGR 1806-20 position show no significant flux varia-
tions greater than 0.1 magnitude over a time interval of four

years. Therefore, the compact source SGR 1806-20 does not
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Table 1. Chronology of the soft gamma-ray bursts and the infrared observations of SGR 1806-20 for the late 1993—-1999 epoch.

X/~-ray Infrared Instrument and/or wavelenghts References

1993 Sept 29 BATSE Kouveliotou et al. 1993
1993 Oct 4-5  Palomar 1.5 m; 1(0.90 pum) Kulkarni et al. 1995
1993 Oct 8 Hale 5m; J (1.25 pm), H (1.65 pgm), K (2.2 pm), L (3.7 pm) Kulkarni et al. 1995

1993 Oct 9 BATSE & ASCA Tanaka 1993

1993 Oct 11 ASCA Tanaka 1993
1994 Jun 1 Hale 5 m; optical Kulkarni et al. 1995
1994 Jul 7 ESO/MPI 2.2 m; K’ (2.15 um) Chaty 1998
1994 Jul 8 ESO/MPI 2.2 m; J (1.25 pm), K’ (2.15 pum) Chaty 1998
1994 Aug 19  UKIRTY; K spectrum: 2.02-2.22 ym van Kerkwijk etal. 1995
1994 Oct 18  Hale 5m; J spectrum: 1.19-1.33 ym, H spectrum: 1.54-1.78 yum  van Kerkwijk et al. 1995

1995 Sept 24
1995 Sept 25

JCMT?; 800 um
JCMT?; 450 pum, 800 pm

1995 Sept 30 BATSE

Smith et al. 1997
Smith et al. 1997
Kouveliotou et al. 1995

1996 Jul 3 GSCAOf 1.2m; H(1.65 um), K (2.2 p4m) Castro-Tirado et al. 1998
1996 Oct 30-31 BATSE Kouveliotou et al. 1996a
1996 Nov 5-6 1996 Nov 6 RXTE /TCSY 1.5m; K (2.2 um) Kouv96b¢/C-T98
1996 Nov 10 TCS? 1.5m; J(1.25 pm), H(1.65 pm), K (2.2 um) Castro-Tirado et al. 1998
1996 Nov 19 Ulysses & BATSE Hurley et al. 1996
1996 Nov 23 BATSE Hurley et al. 1996
1996 Dec 30 IPN® Hurley et al. 1999
1997 Jan 24 IPN Hurley et al. 1999
1997 Apr 3 ISOCAM; 6.75 pm this paper
1997 Apr 14 1997 Apr 14 IPN/ISOCAM; 6 pm, 7.75 pm, 9.6 pm, 11.35 pm, 15 pm Hurley etal. 1999/this paper
1997 July 19  ESO/MPI 2.2m; J (1.25 pm), H (1.65 um), K’ (2.15 um) this paper
1997 Aug 27 IPN Hurley et al. 1999
1997 Sept 2 IPN Hurley et al. 1999
1998 Aug 5 IPN Hurley et al. 1999
1999 Feb 5 IPN Hurley et al. 1999

¢ United Kingdom Infrared Telescope, Mauna Kea, Hawaii
b James Clerk Maxwell Telescope
German-Spanish Calar Alto Observatory

5’_ Kouveliotou et al. 1996b
/" Castro-Tirado et al. 1998

Carlos Sanchez Telescope, Observatorio del Teide (Canary Islands)

¢ Interplanetary Network, constiting of BATSE, Ulysses, and KONUS-WIND

form a bound binary system with any of these massive stars.
This is consistent with the magnetar model (Thompson & Dun-
can ) which can explain the bursts without accretion from
a companion donor star.

According to the latest results (Hurley et al. ), the SGR’s
location appears to be closer to the cluster of giant massive stars
than to the LBV. Emission from the LBV’s mass ejections could
be superimposed on the radio emission of the plerion, explaining
the location of this star at its radio core. SGR 1806-20 appears
as an isolated pulsar, whose progenitor could have been formed
as a single star or in a binary system, either with the LBV or in
the cluster of massive stars.
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IX.3 Observations supplémentaires et conséquences de nos tra-
vaux

La position de SGR 1806-20 obtenue par Hurley et al. (1999¢) a récemment été confirmée
par l'observation de cet objet avec Chandra qui donne o = 18" 08 39.32° et § = —20° 24’ 39.5"
(en J2000) avec une précision de 0,3” pour chaque coordonnées (Kaplan et al. & paraitre).
SGR 1806-20 est donc bien situé a 14” du ceoeur radio du plérion qui lui est associé, ce qui
détruit les arguments assurant I’association par une coincidence spatiale parfaite. Cela renforce
la possibilité que SGR 1806-20 ne soit pas la source de ce reste de supernova, et qu’alternati-
vement il soit né dans I’amas d’étoiles que nous avons observé, dont le centre est situé a 7”
(correspondant a 0,5 pc pour une distance de 14,5kpc) de celui-ci. A partir de cette position
tres précise, Eikenberry et al. (2001b) recherchent dans l'infrarouge une contrepartie possible du
SGR, variable en luminosité, parmi les trois étoiles faibles situées dans le cercle d’erreur de cette
position.

L’article que nous avons écrit a ouvert de nouvelles perspectives sur les SGRs dans la
recherche de leurs conditions environnantes. Il a donné l'idée a Vrba et al. (2000) d’obser-
ver plus attentivement les deux contreparties supposées d’un autre soft gamma-ray repeater,
SGR 1900+14. En soustrayant le flux des deux étoiles supergéantes M5 situées pres de la posi-
tion de SGR 1900+14, ils ont découvert un amas d’étoiles de grandes masses, similaire a celui
que nous avons trouvé. La proximité d’une telle région d’étoiles récemment formées est peut-étre
ainsi le berceau naturel de formation des étoiles a neutrons particulieres émettant des sursauts
gamma. L.’étude approfondie des autres SGRs apportera peut-étre la confirmation de ceci.
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Résultats apportés par cette étude

Le fil conducteur des travaux que je viens de présenter est I’étude de ’environnement de
diverses sources de rayonnement a haute énergie de notre Galaxie: deux microquasars et un
soft gamma-ray repeater (SGR). La base de ces travaux est l’observation de ces objets dans le
domaine infrarouge moyen, encore peu connu car difficilement explorable depuis les instruments
au sol. Les capacités inégalées du satellite ISO, et en particulier I'imagerie et la photométrie
avec la caméra infrarouge ISOCAM, ont permis d’obtenir des données inédites sur ces objets et
d’apporter ainsi de nouvelles informations, complémentaires de ce qui était connu ou ouvrant
de nouvelles perspectives de recherche.

La premiere des sources étudiées est GRS 19154105, microquasar étrange par la grande
diversité de ses comportements. Les images obtenues avec ISOCAM montrent une source ponc-
tuelle de luminosité infrarouge variable. Les observations ont été effectuées lors de deux états
particuliers de cette source.

En avril 1996, la source était dans un état X “High/Soft”, c’est a dire présentant un flux
important dans les X mous (2-10keV) et pratiquement nul dans les X durs (20-100keV). Au
moment de son observation avec ISOCAM, GRS 19154105 semble étre passé par une phase de
sursauts, d’apres les flux mesurés simultanément en infrarouge proche par Mahoney et al. (1997).
Le manque de simultanéité avec les observations aux autres longueurs d’onde ne permet pas de
savoir si ces sursauts ont aussi eu lieu dans ces domaines, mais cela a probablement perturbé
I’émission en infrarouge moyen qui ne peut étre modélisée de facon simple. Cependant il ressort
des flux ISOCAM qu’il existe en infrarouge moyen une composante émettrice supplémentaire a
celle non thermique responsable de I’émission de I’infrarouge proche.

En octobre 1997, GRS 19154105 était dans un état “plateau”, qui précede des éjections su-
perluminiques observées dans les images radio du VLA et sous la forme de sursauts radio géants
(Fender et al. 1999a). Cet état semble préparatoire a ces éjections majeures. Il est caractérisé
par des flux radio et X constants, importants en radio et faibles en X mous, et surtout par
un spectre radio inversé, c’est-a-dire d’indice spectral a (avec S, o v®) nul ou faiblement po-
sitif, indiquant I’émission synchrotron d’un jet compact optiquement épais. On soupconne que
I’émission de celui-ci se prolonge jusque dans l'infrarouge, ce qui est possible d’apres les flux
ISOCAM. Ceux-ci indiquent aussi la présence d’une composante supplémentaire, thermique,
et probablement émise par de la poussiere. C’est le résultat le plus important montré par le
flux de GRS 19154105 en infrarouge moyen : I'existence de poussieres entourant le systeme bi-
naire et chauffées par son activité. Cette hypothese est renforcée par les récentes observations
X avec Chandra, qui nécessitent une composante froide absorbant le rayonnement. La poussiere
entourant GRS 19154105 pourrait jouer ce role.

J’ai aussi participé a la recherche de traces a grande échelle de I'interaction des jets émis
par GRS 19154105 avec le milieu interstellaire. Cette étude dans les domaines centimétrique,
millimétrique, infrarouge moyen et infrarouge proche, parue dans Chaty et al. (2001), de deux
sources IRAS situées symétriquement a 60 pc de GRS 19154105, contreparties possibles de ces
interactions, n’est pas concluante. Les observations ne montrent pas une association claire avec
GRS 19154105, mais ne la contredisent pas non plus, en particulier par la comparaison avec les
observations de ’extrémité de W50, nébuleuse radio déformée par les jets de la binaire X SS 433.
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Le systeme formé par le microquasar SS 433 et la nébuleuse W50 est un ensemble complexe
qui a fait I'objet d’une multitude d’observations et de modélisations souvent contradictoires,
depuis sa découverte a la fin des années 1970. J’ai donc commencé par effectuer une revue
des connaissances sur cet objet, nécessaires pour comparer les résultats de mon étude dans
Iinfrarouge & ceux obtenus dans les autres longueurs d’onde.

Les observations de la binaire X SS 433 a différentes périodes, en spectroscopie entre 2 et 12
pm avec ISOPHOT et en photométrie entre 4 et 18 pm avec ISOCAM, montrent pour la premiere
fois que son émission est de type free-free dans la transition entre les régimes optiquement mince
(2 moins de 4 um) et optiquement épais (au dela de 12 pm). Cette émission provient d’un vent
dense de matiere, similaire a celui des Wolf-Rayet (WR) par son spectre et son importante perte
de masse de I'ordre de 10™*Mg.an"1. Ainsi SS 433 serait la deuxieme binaire X connue, apres
Cygnus X-3, qui contient une étoile Wolf-Rayet. Son spectre dans l'infrarouge moyen est compa-
tible avec celui d’une WR de type WNBS. J’ai examiné les différentes géométries possibles du vent
de cette WR, selon les modeles développés pour SS 433 et pour Cygnus X-3, qui sont compatibles
avec 'estimation de la taille de la région émettant dans I’infrarouge moyen. La photométrie de
SS 433 dans l'infrarouge lointain avec ISOPHOT révele de plus la présence de poussiéres a une
température de ~ 30 K. Celle-ci peut étre le reste d’un précédent stade d’évolution de 1’étoile
compagnon de I'objet compact, comme elle peut étre aussi la conséquence des actuelles éjections
de matieres par le vent dense. En effet, le taux de perte de masse dans les jets relativistes émis
par la binaire X, estimé & ~ 107" Mg.an"!, est largement insuffisant pour évacuer la matiere
apportée par ce vent. Celle-ci doit donc s’échapper en débordant du disque d’accrétion, comme
cela a été suggéré par Zwitter et al. (1991), Fabrika (1993) et Kotani et al. (1996) dans différents
modeles comparés aux observations présentées ici. Ces derniéres renforcent les récentes observa-
tions dans le domaine radio d’émissions équatoriales presque perpendiculaires a la direction des
jets (Paragi et al. 1999 ; Blundell et al. 2001).

J’ai ensuite étudié la nébuleuse W50 entourant SS 433, probable reste de supernova dont la
forme allongée est interprétée comme la déformation de la coquille sphérique initiale par les
jets relativistes émis par la source centrale. Les images ISOCAM ont permis de cartographier a
15 pm le Nord-Est de la partie centrale de W50, une petite partie du lobe Est a I’endroit d’un
neeud d’émission X, et presque tout le lobe occidental de la nébuleuse.

Les images prises dans le c6té oriental ne montrent aucune émission particuliere & 15 um et
aucune corrélation avec celles des domaines radio et X, que ce soit dans la partie centrale ou a
I’endroit du nceud X. Ceci n’est pas étonnant car la partie centrale a probablement été vidée de
sa matiere lors de ’explosion de la supernova, et le lobe oriental est décrit comme un milieu peu
dense et faiblement émetteur en radio comparé a celui du lobe occidental (Dubner et al. 1998).
Le nceud X, coincidant avec la présence dans le visible d’un filament, est interprété comme un
lieu de choc avec le reste de supernova, accélérant les particules du jet relativiste qui émettent
alors du rayonnement synchrotron tres énergétique dans les X, mais celui-ci ainsi que le filament
ne sont pas observés a 15 um avec la sensibilité d’ISOCAM.

La cartographie du lobe occidental montre des régions d’émission & 15 um qui sont alignées
avec la direction du jet relativiste, prévue par le modele cinématique a partir de ’observation des
jets radio a petite échelle, et vue en X sous la forme d’un lobe & grande échelle. La région la plus
éloignée de SS 433 coincide avec ’émission radio de 'extrémité occidentale de W50. Ces régions
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correspondent a des noeuds infrarouges observés avec IRAS a 12, 25, 60 et 100 pm (Band 1987)
et la résolution spatiale ’ISOCAM permet de révéler leur structure. Celle-ci consiste en une
émission diffuse parsemée de “points chauds” ponctuels ou non. A I’endroit de ces nceuds infra-
rouge, dont I’émission au dela de 60 pm est thermique, on observe aussi une émission moléculaire
de nuages de CO de mémes formes, situés a la méme distance de la Terre que W50, ce qui ren-
force I’hypothése que ces émissions infrarouges sont bien situées dans la nébuleuse et ne sont pas
des simples superpositions sur la ligne de visée. Le lobe observé dans les X durs et mous, dont la
nature thermique ou non n’a pas encore été déterminée, n’est que partiellement en coincidence
spatiale avec le nceud infrarouge le plus proche de SS 433, et son émission diffuse s’affaiblit dans
les X mous et disparait dans les X durs a ’endroit ot la deuxiéme grande région d’émission infra-
rouge commence. L’interprétation des ces nceuds est encore incertaine, car la nature thermique
ou non de leur émission a 15 pm n’est pas encore établie par manque d’observations dans des lon-
gueurs d’ondes voisines. L.’émission observée peut étre due a des régions de poussieres chauflées
par des étoiles jeunes encore enfouies dans leurs nuages moléculaires de naissance, et traversées
ou non par le jet relativiste qui pourrait aussi chauffer ces poussieres par les collisions de ses
particules énergétiques avec la matiére plus dense des nuages. Mais cette émission en infrarouge
moyen pourrait aussi étre de nature synchrotron venant des particules tres énergétiques du jet,
réaccélérées par des chocs avec le milieu dense du lobe occidental, et qui perdraient leur énergie
sous forme de rayonnement synchrotron dans les X puis dans l'infrarouge au fur et & mesure de
la distance parcourue dans le milieu dense. De nouvelles observations dans plusieurs longueurs
d’onde de l'infrarouge proche pour repérer des zones de chocs ou de formation d’étoiles, et en
millimétrique pour cartographier entierement la région des nuages moléculaires, pourront peut-
étre permettre de conclure sur la nature des régions observées en infrarouge moyen, et permettre
éventuellement une meilleure compréhension des mécanismes d’émission des jets a grande échelle
de cet objet.

A partir de ces observations de SS433 / W50, j’ai comparé brievement les phénomenes com-
muns aux microquasars et aux radiogalaxies et quasars, et j’ai donné des pistes de recherches
sur les analogies et différences entre les jets relativistes galactiques et extragalactiques.

Enfin le dernier objet étudié est le soft gamma-ray repeater SGR 1806-20, dont ’environne-
ment a été observé a l'aide d’images en J, H et K, et d’images ISOCAM de 4 a 18 pm. A I’époque
de ces observations, une des hypotheses décrivait les SGRs comme des systémes binaires entre
une étoile a neutrons et une étoile compagnon particuliere, responsable par son interaction avec
I’étoile a neutrons des émissions v de ces objets sous forme de sursauts répétitifs et aléatoires.
Cette hypothese était grandement soutenue par I’association possible de SGR 1806-20 avec une
“Luminous Blue Variable” qui a été contredite par la suite. Mais il s’avere que les SGRs sont
des étoiles & neutrons isolées, soit fortement magnétisées (B > 10 G) selon la théories des
magnetars, soit en interaction avec le milieu interstellaire dense environnant. Les images en in-
frarouge de ’environnement de SGR 1806-20 ont révélé la présence d’un amas d’étoiles jeunes
et trés lumineuses, donc probablement massives, encore enfouies dans leur nuage de naissance,
et qui est peut-étre aussi le lieu de naissance de ce SGR (Fuchs et al. 1999). Cet environnement
particulier est peut-étre une des clés de la formation de ces étoiles a neutrons particulieres qui
émettent des sursauts v. En effet, mes travaux ont conduit Vrba et al. (2000) & découvrir pres
d’une autre de ces sources, SGR 1900414, un amas d’étoiles similaire & celui que j’ai découvert
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dans ’environnement de SGR 1806-20.

Les émissions de l'infrarouge moyen venant des sources de rayonnement a haute énergie
de notre Galaxie sont donc de nature tres diverses. Dans certains cas, elles sont thermiques,
caractérisant une étoile, ou révélant la présence de poussieres chauffées par le rayonnement non
thermique de haute énergie des sources compactes ou par des étoiles de leur environnement.
Dans d’autres cas, ces émissions peuvent aussi étre non thermiques, prolongement des émissions
de plus basses énergies comme le rayonnement synchrotron radio optiquement épais des jets
compacts des microquasars, ou bien prolongement des rayonnements de hautes énergies émis
par les particules ultra-relativistes des jets. Le domaine infrarouge n’est donc pas facile a inter-
préter par sa position a la croisée des phénomenes de hautes énergies et ceux de basses énergies
coexistant dans la plupart des sources que nous avons étudiées.

Perspectives de recherche

Parmi les objets de mon étude, la nébuleuse W50 et la nature de ses interactions avec
les jets relativistes émis par SS 433 sont ce qui reste le plus intrigant. Comme je I’ai décrit
au chapitre VI, je suis engagée dans divers projets d’observation de cette nébuleuse. Dans le
domaine X nous allons soumettre une proposition d’observation dans le cadre du deuxieme appel
d’offre du satellite XMM-Newton, dont les résolutions spatiales et spectrales devraient permettre
de déterminer la nature exacte des lobes X s’étalant a lintérieur de W50. Dans le domaine
infrarouge, je vais soumettre des propositions d’observations des points chauds ISOCAM, afin
de repérer d’éventuelles traces de chocs, ou des régions d’étoiles récemment formées. Dans le
domaine millimétrique, je compte cartographier le lobe occidental de W50, de facon & connaitre
I’étendue des nuages moléculaires coincidant avec les nceuds infrarouges. Je voudrais aussi étudier
plus précisément les cceurs de ces nuages a ’aide des émissions de divers traceurs de chocs.
J’élaborerai des propositions d’observation dans ce sens aux prochains appels du SEST et de

I'IRAM.

Il sera aussi tres intéressant dans un futur un peu plus lointain, d’étudier les émissions que
le satellite INTEGRAL pourra repérer, dans SS433 comme dans GRS 19154105 et d’autres
binaires X. L’intervalle des énergies détectées par ce satellite devrait permettre de combler le
manque d’informations sur 1’émission v des binaires X, dont on ne connait pas la fréquence
maximale d’émission. J’espére avoir 'opportunité de travailler sur des données INTEGRAL
dans le cadre de la continuité de ma collaboration avec les chercheurs du Service d’Astrophy-
sique de Saclay, Félix Mirabel et Jacques Paul.

De plus j’ai examiné dans le chapitre VII les analogies entre les microquasars et les quasars
et radiogalaxies. Le rapprochement des phénomeénes observés dans les cas particuliers que sont
SS 433, 3C273 et M87, est un domaine que je suis curieuse d’étudier. Je souhaiterais ainsi pour-
suivre mes recherches dans la perspective permanente de comparaison des jets galactiques et
extragalactiques, afin de bénéficier des progres des connaissances dans chacun de ces domaines
pour 'appliquer a ’autre domaine.
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Le fait de continuer a étudier les jets des binaires X et des galaxies actives de facon multi-
longueurs d’ondes me parait essentiel a la compréhension de leurs mécanismes d’émission d’éner-
gie et d’accélération des particules. Mais ces observations doivent se faire en paralléle avec le dé-
veloppement des théories sur ces sujets. Je compte ainsi collaborer au développement de modéles
avec des théoriciens, en particulier Hélene Sol du Laboratoire de 1’Univers Théorique (LUTH)
de I’Observatoire de Paris-Meudon, et ’équipe de Guy Pelletier au Laboratoire d’Astrophysique
de Grenoble (LAOG).
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Annexe A

Coordonnées des sources étudiées

Source coordonnées coordonnées | incertitude | référence
célestes galactiques
(J2000.0)
GRS 19154105 | = 19h 15m 11,545s | [ = 45,40° Mirabel et Rodriguez (1994)
& = +10° 56" 44, 0" b = —-0,29°
SGR1806-20 | o = 18h 08m 39,32s | [ = 9.996° 0,3"” Kaplan et al. (& paraitre)
& = —20° 24" 39,5" b = —-0.242° 0,3"”
SS433 o = 19h 11m 49, 6s [ = 39,69° Margon (1984)
§ = +04° 58" 58" b = —2,24°
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Cette annexe explique brievement le principe du travail de traitement des données que j’ai
effectué pendant ma these. Ceci a été réalisé sous IDL, en utilisant les logiciels spécifiques des
instruments du satellite infrarouge 1SO.

B.1 Traitement des images ISOCAM
B.1.1 ISOCAM

La caméra infrarouge ISOCAM est 'un des quatre instruments embarqués a bord du satellite
Européen ISO (Infrared Space Observatory). Elle est constituée de deux chaines indépendantes,
I'une pour les courtes longueurs d’onde (2,5 — 5,5 um), autre pour les plus grandes longueurs
d’onde (4 — 18 um), arrivant chacune a un détecteur de 32 par 32 pixels. La description de cette
caméra ISOCAM a été faite de maniere détaillée dans ’article de Cesarsky et al. (1996). Lors
de mon travail de these, j’ai réduit et étudié les données prises avec les filtres a large bande de
la chaine correspondant aux plus grandes longueurs d’onde (LW).

B.1.2 Le principe de la réduction des données

Le but de cette partie n’est pas de décrire en détails les théories et les algorithmes rattachés
au traitement de données d’ISOCAM, cela a été fait par Starck et al. (1999), mais de donner
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les étapes de cette réduction, telles que je les ai appliquées lors de ma these, et d’expliquer
succintement les difficultés particulieres que j’ai pu rencontrer.

Les données brutes d’ ISOCAM sont sous la forme d’une série d’images prises par la caméra
au cours d’une observation. Elles forment donc un cube: 2 dimensions pour chaque image et 1
dimension représentant la succession des images, donc I’évolution dans le temps de ce qui est
vu par la caméra. Dans une observation, on donne a I'instrument une configuration (résolution
spatiale, filtre, etc...), on enregistre une série d’images sur une position du ciel, puis tout en
gardant la méme configuration on change de position et on enregistre une autre série d’images;
on recommence ainsi de facon a constituer une mosaique avec les positions des images, pour
avoir le champ de vue total désiré observé avec une certaine redondance spatiale. L’image finale
sera le résultat d’un moyennage des images par position et d’une reconstitution de la mosaique.

SS433
T

temporal cut: Cube[14,15,0:1366]
L L ™ T

600 —

400 —

200 —

0 200 400 600 800 1000 1200 1400

Fic. B.1 — Vartation temporelle du flux d’un pizel dans un cube de données: flux bruts mesurés
au pizel (14,15). Les traits pointillés correspondent aux changements de position du pointage
de Uinstrument. Les traits pleins correspondent aux changements de configuration de la caméra,

principalement les changements de filtre, dans Uordre: LW3, LW7, LW9, LW6, LW8, LW/ (cf

lanneze D).

Le traitement des images d’'ISOCAM a été réalisé avec deux logiciels équivalents: CIA!
(Cam Interactive Analysis, Delanay et al. 2000), le logiciel officiel, et CIR (Cam Interactive
Reduction, référence a venir) qui s’est développé ces deux derniéres années au service d’Astro-

1. The ISOCAM data presented in this paper was analysed using "CIA”, a joint development by the ESA
Astrophysics Division and the ISOCAM Consortium. The ISOCAM Consortium is led by the ISOCAM PI, C.
Cesarsky, Direction des Sciences de la Matiere, C.E.A., France.
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physique de Saclay, grace a Pierre Chanial et René Gastaud. CIR possede les mémes programmes
que CIA, ré-écrits de facon plus efficace. Leur utilisation passe par les mémes étapes de réduction
des données, la différence étant le moment ou s’effectue la séparation entre les fichiers corres-
pondant aux observations avec des filtres différents. Par la suite, je décris donc le déroulement
du traitement des données en indiquant les différences entre ces deux logiciels.

Récupération des données brutes: il s’agit de créer le cube d’images auquel on va appliquer
les programmes de traitement d’image. Dans CIA, a partir du fichier de données brutes
récupéré dans les archives et correspondant a une observation d’ISOCAM, on commence
par séparer les données suivant le filtre utilisé (quand il y a plusieurs filtres dans une obser-
vation). Chaque cube créé correspond ainsi a un filtre. On utilise la commande interactive
x_slicer. Avec CIR, le cube d’images que ’on crée correspond a toutes les images d’une
observation, les filtres se succédant, y compris les prises de vue de transition entre deux
configurations de la caméra (cf figure B.1). On utilise pour cela la commande read_xcisp

de CIR.

55433 cube, frame 589 589

10%.000

—70.0000

Fic. B.2 — Fzemple de données ISOCAM brutes: l'observation de 55433, image brute oblenue
avec le filtre LW9. La source ponctuelle centrale est 55 433. On remarque aspect stri€ régulier
di au courant d’obscurité, et des “zig-zags” lumineuzr dus a des rayons cosmiques. La colonne
numéro 23 de la caméra étant inutilisable, elle est toujours masquée (ici en noir) par défaut.

Courant d’obscurité: les images brutes d’ISOCAM ont un aspect strié régulier d’une ligne a
lautre (cf figure B.2) di au courant d’obscurité de la caméra. La correction de cet effet
(cf figure B.3) utilise un modeéle développé par Biviano et Sauvage, pris par défaut quand
on lance la commande corr_dark de CIA, ou avec correct_dark_model de CIR. Pendant cette
étape, l'unité des images est normalisée en ADU/Gain/s (Analog-to-Digital Units).

Rayons Cosmiques: Pendant chaque prise d’image par ISOCAM, des rayons cosmiques tra-
versent le détecteur de la caméra et provoquent des trainées ou des impacts sur les images,
correspondant souvent a de trées grandes valeurs de flux sur les pixels touchés (cf figure B.3).
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58433 cube, frame 589
14,1570

&

—0.319525

FiG. B.3 - Fzemple d’une image ISOCAM aprés correction du courant d’obscurité (filtre LW9).

Ces effets, d’importance et de durée variables, rendent ces pixels provisoirement inutili-
sables pour ’étude de 'image. La plupart de ces effets sont corrigés par une méthode non
linéaire appelée “Multiresolution Median Transform”, qui masque ces pixels (cf figure B.4)
le temps qu’il faut, et que I'on appelle par les commandes deglitch (option par défaut dans

CIA) et correct_glitch_mr (CIR).

58433 cube, frame 589
14,1570

=)

—0.319525

Fic. B.4 — Fzemple d’une image ISOCAM (filire LW9) apreés correction des traces dues aux
rayons cosmiques qui ont ét€ masquées (en noir).

Cette méthode, bien qu’elle soit la plus efficace, a cependant la faiblesse de confondre les
sources fortes ponctuelles de I'image avec des rayons cosmiques. Si on essaye de jouer sur
ses parametres, alors la correction devient insatisfaisante. J’ai choisi de garder les para-
metres par defaut en exécutant cette étape, puis de vérifier a I’ceil les sources ponctuelles
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des images et de les démasquer lorsque le programme ’avait fait par erreur. Une autre
faiblesse de cette méthode est de ne pas masquer durablement les pixels lorsque le rayon
cosmique a été si fort qu’il a changé le niveau du pixels sur de nombreuses poses d’affilées.
Il faut alors masquer manuellement ce pixel sur toute la durée de sa perturbation.

Phénomeénes transitoires : La réponse d’un pixel recevant de la lumiere n’est pas immédiate
et dépend fortement de I’illumination précédente. Un pixel met ainsi beaucoup de temps
pour atteindre sa valeur stabilisée, ce qui, en pratique, n’est jamais réalisé a cause de la
grande limitation en temps pour les observations. A chaque changement de pointage de
I'instrument, les pixels recoivent un flux de lumiere différent de la position précédente, et
on observe alors pour chacun un phénomene de transition d’un niveau de flux a ’autre. Une
méthode appelée Fouks-Schubert, du nom de ses développeurs, corrige cet effet transitoire,
en ramenant & sa valeur stabilisée d’apres le modele, le flux d’un pixel sur toutes les images
prises dans une position. Cette méthode est tres efficace, sauf dans le cas de sources fortes
ponctuelles, ou lors de la montée de flux, le flux corrigé se ramene a celui sans correction au
bout de quelques enregistrements d’images (cf figure B.5). Mais a défaut de mieux, et mis
a part les données concernant SGR 1806-20 ou je n’ai pas utilisé de correction a ce niveau,
c’est cette méthode que j’ai employée avec la commande correct_transient_fs de CIR. De
plus, les descentes de flux qui suivent I'observation d’une source forte par un pixel sont
parfois mal corrigées par la méthode Fouks-Schubert, avec I’apparition d’un rebond (cf
figure B.5) ou d’un plus grand creux, et il a fallu masquer les pixels en questions jusqu’a
leur retour a un niveau de fond de ciel.

55433 temporal cut: Cube 2 [14,16,415:642] 55433 temporal cut: Cube 2 [14,15,1099:1318]
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Fic. B.5 — Ezemple de correction des phénoménes transitoires: en noir le flux avant correclion
el en gris le flux aprés correction par la méthode Fouks-Schubert. A gauche : Uévolution du flux
du pizel (14,16) de Uobservation de SS433 avec le filitre LW9. La source est vue une fois par
le pizel, et son flux n’étant pas trés fort dans ce filtre, la correction est satisfaisante. A droite :
Uévolution du méme pizel de l'observation de 55433 avec le filitre LW, pour lequel le flux est
suffisamment fort pour ne pas étre bien corrigé, que ce soit a la montée ou a la descente.

Le point délicat pour I'utiliser est d’obtenir une image dite stabilisée comme image de
référence pour le début des calculs du programme. Pour cela, j’ai chaque fois coupé du
cube les premieres images (dites de stabilisation) enregistrées dans I'observations (une a
plusieurs dizaines), et j’ai créé une image de référence, résultat de la médiane d’une partie
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des images restant dans la premiere position de I’observation. C’est ici que la particularité
de CIR ressort, car la correction des phénomenes transitoires est d’autant meilleure qu’elle
s’applique a de nombreuses images successives, d’ou l'intérét d’avoir gardé un cube de
données complet de l'observation et de le corriger en une fois, les images des derniers
filtres de I’observation étant mieux corrigées que celles des premiers.

Séparation des différents filtres: Cette étape a lieu a ce moment du traitement d’images
dans le cas ou on utilise le logiciel CIR. Il s’agit d’extraire du cube de données obtenu avec
les étapes précédentes un cube de données pour chaque filtre utilisé lors de ’observation. On
utilise le programme interactif xslice pour sélectionner le filtre voulu, ce qui permet aussi de
se débarrasser des images intermédaires entre chaque configuration. La suite du traitement
d’image concerne alors individuellement chacun de ces nouveaux cube de données et est
donc spécifique a chaque filtre.

Masque manuel des bords: La caméra ISOCAM possede plusieurs lentilles correspondant a
des résolutions spatiales différentes, et deux types de miroirs utilisés suivant la résolution
spatiale choisie. La combinaison des deux a pour conséquence, dans la plupart des cas,
I’éclairage partiel du récepteur. Les pixels non ou mal éclairés, situés sur les bords de la
matrice réceptrice (cf les figures B.2 & B.4), ne sont pas valides pour 1’étude scientifique
des images, et laissent des traces sombres sur 'image mosaique reconstruite; il faut donc
les masquer (cf figure B.6). Ceci dépend de chaque observation donc ne peut étre fait
automatiquement. Il faut donc les masquer manuellement, le plus souvent par lignes ou
colonnes entieres (les premiéres et/ou les derniéres pour le petit miroir avec la lentille
donnant 3" par pixel) et quelque fois les coins (grand miroir avec la lentille donnant 6”
par pixel).

Correction de champ plat (“flat field”): L’image d’un champ uniformément éclairé n’est
pas uniforme, & cause de I’ensemble des éléments qui constituent 'instrument. Il faut
corriger cet effet et estimer la réponse & un champ plat (cf figure B.6). Pour cela, la
méthode dite automatique utilise le fait qu’un point du ciel est vu par plusieurs pixels du
détecteur au cours de ’observation avec un filtre et une configuration donnés. Ceci est vrai
dans le cas de sources ponctuelles clairsemées sur le fond du ciel, comme dans une grande
partie des observations que j’ai étudiées. Les commandes corr_flat avec I'option “auto” de
CIA, et correct_flat_auto de CIR corrigent donc effet de flat field, en 'appliquant par
défaut a chaque médiane (ou éventuellement moyenne) des images sur chaque position,
que l'on a créé auparavant en exécutant la commande reduce avec l'option “median” (ou
“mean”). Si un pixel “voit” trop souvent une ou plusieurs sources par rapport au fond
du ciel, il peut étre biaisé et ressortir de facon anormale dans le flat field. Il faut alors
masquer ce pixel au niveau de I'image médiane, et construire I'estimation du champ plat
qui ne prendra alors pas en compte ces positions pour ce pixel.

Correction de la distortion et création de la mosaique: Il existe une distortion dans le
champ de vue des détecteurs d’ISOCAM, principalement due aux positions hors axe de
la caméra par rapport a I’axe du télescope, et des miroirs et lentilles dirigeant la lumiere
dans I'instrument. Cet effet a été mesuré pour les lentilles donnant les résolutions spatiales
de 3" par pixel et 6” par pixel (il est trop faible pour celle de 1,5” par pixel) et est cor-
rigé, si nécessaire, par défaut dans la construction de I'image finale, avec les programmes
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58433 , LW9, 3" image, frame 2 2
5.41528 1.17848

3.43852 0.793335

58433 , LW9, 3" image, frame 2
5.15814

A

4.12244

Fic. B.6 — Ezemple de correction de champ plat. En haut el a gauche : image résultat de la
médiane des images de la posilion correspondante de la caméra lors de l'observation de 55433
avec le filtre LW9 (55433 n’est pas dans le champ de vue de celte position). On remarque
Uaspect apparemment irrégulier du fond du ciel. En haut et a droite: image du champ plat
de l'observation avec le filtre LWY, construit avec la méthode “automatique” (cf texte). Les
irrégularités de flux sont dues a ’ensemble de 'instrument d’observation. En bas: image médiane
correspondant a celle ci-dessus a gauche, obtenue apres application de la correction de champ
plat. Le fond du ciel est alors logiquement beaucoup plus uniforme.

calib_raster avec 'option “raster” de CIA, et project_raster_distortion de CIR. Cette der-
niére étape consiste en la projection, sur 'image mosaique finale, des différentes images
médianes, correspondant chacune a une position dans le ciel, en tenant compte de I'astro-
métrie de celles-ci (cf figure B.7).
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S8433 LW, 3"

16,5257

Fic. B.7 — Exemple de mosaique constituant l’image finale du traitement avec CIA/CIR. Chaque
position prise par Uinstrument lors de celle observation de 55433 avec le filtre LW9 est marquée

avec un cadre blanc correspondant au contour de la plaque CDD de la caméra. Ici il y a 3 X 3
positions différentes, chacune décalée de 16 pizels (une demi-largeur de la caméra) par rapport
a la suivante. I’échelle de dégradés de gris est ici prise logarithmique pour faire ressortir le fond

du ciel.

Correction des phénomeénes transitoires a long terme: Dans le cas d’observations par-

ticulierement longues, c’est a dire dans mon cas comportant un tres grand nombre de
positions différentes, un effet de transition a long terme dans la réponse individuelle des
pixels devient visible sur la mosaique finale, et est particulierement génant lorsque ’on veut
étudier le fond du ciel. Pour tenir compte de cet effet a long terme, Marc-Antoine Miville-
Deschénes a mis au point un ensemble de programme de réduction de données appelé
SLICE, qui utilise la redondance spatiale de la mosaique (Miville-Deschénes et al. 2000).
Le programme permet d’estimer une premiere fois le champ plat, de calculer et de modéli-
ser ’effet a long terme, de corriger cet effet avec le résultat du calcul ou avec le modele selon
ce qui donne le meilleur résultat, de recommencer ces deux étapes si le résultat n’est pas
satisfaisant, puis de calculer le champ plat et de corriger ses effets, et enfin de reconstituer
la mosaique. Il faut jouer avec les différentes méthodes d’estimation du champ plat et les
parametres des calculs pour optimiser les corrections. SLICE est aussi trés pratique pour
corriger les traces restantes des phénomenes transitoires a courts termes (dus a des rayons
cosmiques ou a des sources fortes) mal corrigés dans les étapes précédentes. Les options
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“bad_pixels” et “fill” sélectionnent les sources, les distinguent de des pixels défaillants,
effectuent les corrections et remettent les sources en place. Puis, une derniere vérification
manuelle est nécessaire pour replacer les quelques sources oubliées.

S3433_P8, LWS, 6"

131.194

16.738%

, Lwg, 8"
131.150

18.3630

Fic. B.8 — Fzemple de correction des phénomeénes transitoires a long terme lors de Uobservation
d’une partie de la nébuleuse WH0. En haul : image avant correction. Fn bas: aprés correclion
avec SLICFE qut oriente aulomatiquement limage selon ses coordonnées célestes.
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B.1.3 La construction d’une carte a grande échelle

Lorsque le champ de vue que 'on souhaite observer est vraiment étendu, et nécessiterait
un trop grand nombre de pointages (et donc un temps treés long) pour une seule observation,
on doit diviser ce champ de vue en plusieurs parties, chacune correspondant & une observation
indépendante des autres. C’est la stratégie qui a été adoptée pour I'observation de la nébuleuse
W50, qui a ainsi été cartographiée sur une grande partie de son lobe occidental (~ 1° x 30’). Pour
obtenir une image montrant le champ de vue total, il faut recomposer les images obtenues pour
chaque partie dans une seule grande image. Pour cela on crée une image “vide” de référence,
suffisamment grande et contenant ’astrométrie correspondant a la partie du ciel observée, puis on
projete les images individuelles sur cette image de référence, en utilisant le programme projection
de CIA. Les images ISOCAM de la partie occidentale de la nébuleuse W50 ayant été prises a
plusieurs jours d’écart, il a fallu, avant de les projeter, ajuster leurs fonds de ciel par rapport a
I’une des images prise comme référence.

B.1.4 La photométrie et la correction de couleur

La photométrie des sources ponctuelles sur les images [SOCAM a été effectuée avec le pro-
gramme interactif Xphot de CIA. Son utilisation consiste a: sélectionner la source ponctuelle;
sélectionner la méthode de photométrie, j’ai utilisé celle qui corrige le flux en tenant compte de
la fonction de réponse impulsionnelle (Point Spread Function PSF) de chaque filtre & chaque ré-
solution spatiale; sélectionner un rayon d’ouverture, suffisamment grand pour englober la source
mais qui ne dépasse pas trop sur le fond du ciel ou sur des sources éventuelles proches; déter-
miner la valeur du fond du ciel a soustraire, les sources étant a chaque fois peu nombreuses par
rapport a 'image totale qui elle méme était suffisamment peu étendue pour que la variation
spatiale du fond du ciel soit négligée (les mesures photométriques ont toujours été effectuées
sur des petites mosaiques et non sur les grandes de la nébuleuse W50), la méthode calculant la
médiane du fond du ciel a été choisie; et enfin exécuter le programme avec tous ces éléments.

Il a fallu ensuite appliquer une correction de couleur sur les flux obtenus, car les flux
résultant du traitement de données d’ISOCAM ont pour convention par défaut de considérer que
le flux observé par I'instrument suit une loi spectrale en A\Sy = vS, = O c’est & dire S, x v~ 1,
ce qui est loin d’étre le cas de toutes les sources. Cette correction de couleur s’effectue en utilisant
le programme corr_colour de CIA, qui calcule le coeflicient de correction de couleur, a partir du
filtre de la mesure et soit de la température du corps noir représentant la source, soit de la
valeur de I’indice spectral si une loi de puissance est plus adaptée, soit une répartition spectrale
d’énergie donnée. Il faut ensuite diviser le flux mesuré par ce coeflicient pour obtenir le flux
corrigé. Enfin on peut appliquer un “dérougissement” c’est a dire tenir compte de I’absorption

du milieu interstellaire nous séparant de la source (cf I'annexe suivante).

Il est a noter que pour les sources que j’ai étudiées, I’absorption du milieu interstellaire est
suffisamment grande pour que le flux arrivant sur 'instrument soir tres déformé par celle-ci. 1l
a donc fallu en premier modéliser I’émission de la source, rougir la répartition spectrale de flux
ainsi obtenue, pour I’utiliser comme référence dans corr_colour. Ceci n’a donc pu se faire que
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dans un deuxiéme temps, apres une analyse rapide des données dérougies sans cette correction
de couleur.

La précision de la photométrie avec ISOCAM est assez faible, elle est estimée & 30% pour
les sources faibles et 20% pour les sources fortes.

B.2 Traitement des données ISOPHOT

(extrait de Fuchs et al. en préparation)

B.2.1 Filtres larges

SS433 was observed at 12, 25, and 60 micron with ISOPHOT (Lemke et al. 1996), the
photometer on-board the Infrared Space Observatory (Kessler et al. 1996). The measurements
at 12 and 25 micron were performed in triangular chopped mode, i.e. the line-of-sight is switched
periodically between SS433 and two background positions placed symmetrically at 4/-120” from
the source. At 60 micron only one background position was selected at 180”7 from SS433.

The data reduction was performed using the ISOPHOT Interactive Analysis Software Package
V9.1 (PIA, Gabriel et al. 1997). After corrections for non-linearities of the integration ramps an
8-point signal pattern was created from each observation by overplotting and averaging the basic
blocks of the observation (the repeated background+source cycles). For details see Abraham et
al. (2001). The signals of the patterns were transformed to a standard reset interval of 1/4
sec, and an orbital dependent dark current was subtracted. The signals were corrected for non-
linearities of the detectors by applying the signal linearization corrections as available in March
2001. From the patterns a [source-background] difference signal was then extracted. In most
cases the measured difference signal underestimates the real signal due to short term detector
transients, therefore a correction was applied for signal loss. This correction is a function of the
chopping frequency and the measured difference signal. The flux calibration of the 12 and 60
micron measurements was performed by comparison with the on-board fine calibration source
(FCS) which was also measured in chopped mode. At 25 micron the detector’s actual sensitivity
could be reliably predicted from the orbital position of the observation, and an orbital dependent
default responsivity was applied. Finally the derived flux densities were corrected for the finite
size of the aperture by using the standard correction values. Colour corrections were applied for
each measurement.

The flux uncertainty at 25 micron is estimated to be better than 30%. At 12 micron the
selected aperture of 18” was smaller than the standard one in which the ISOPHOT calibration
programme was executed. At 60 micron the actual responsivity of the detector can deviate signi-
ficantly from an average default figure, and its value had to be derived from the accompanying
FCS measurement, introducing an additional uncertainty factor. Due to there issues the accu-
racies of the 12 and 60 micron measurements are expected to be more in the 30-50% range.
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B.2.2 Spectres

Low resolution mid-infrared spectra of SS433 were obtained on 1996 Nov. 3, 1997 Apr.
11, 1997 Apr. 17, and 1997 Apr. 23, with the ISOPHOT-S sub-instrument. The spectra covered
the 2.5-4.9 and 5.9-11.7 pm wavelength ranges with a spectral resolution of about 0.1 ym. The
observations were performed in triangular chopped mode with two background positions located
at £90”. The orientation of the chopping direction on the sky depends on the date of observation
and it was different for each spectrum. The dwelling time per chopper position was 128sec, and
each measurement consisted of 4 OFF1-ON-OFF2-ON cycles and lasted 2048 sec.

The ISOPHOT-S data were reduced in three steps:

(1) we used the Phot Interactive Analysis (PIA, Gabriel et al. 1997) software V9.0.1 to filter
out cosmic glitches in the raw data and to determine signals (in V/s) by performing linear
fits to the integration ramps. After a second deglitching step, performed on the signals, a dark
current value appropriate to the orbital position of the individual signal was subtracted. Then
we averaged all non-discarded signals to derive a signal per chopper step.

(2) An [ON-OFF] signal averaged for the whole measurement was determined by applying a
1-dimensional Fast Fourier Transformation algorithm (for the application of FFT methods for
ISOPHOT data reduction see Haas et al. 2000).

(3) The [ON-OFF] difference signals were calibrated by applying a signal dependent spectral
response function dedicated to chopped PHT-S observations (ISO Handbook Vol. 5 Sect. 5.2.6,
Laureijs et al., http://www.iso.vilspa.esa.es/manuals/HANDBOOK/V /pht_hb/pht_hb.html).

In order to verify our data reduction scheme (which is not completely standard due to the
application of the FFT algorithm) and to estimate the level of calibration uncertainties, we re-
duced HD 184400, an ISOPHOT standard star observed in a similar way as SS433. The results
are very consistent with the model prediction of the star, and we estimate that the systematic
uncertainty of our calibration is not worse than 10%.

Concerning the degradation of the SWS spectra to the PHT-S spectral resolution we took
the PHT-S spectra from the Archive, i.e. they were processed by the SWS pipeline (offically
Off-Line Processing = OLP) version 9. The convolution to the PHT-S spectral resolution was
performed with IDL routines available on the VILSPA home page at
http://www.iso.vilspa.esa.es/users/expl lib/PHT list.html
(2nd from top: "SWS vs PHT-S Convolution Tool”) written by B. Schulz.
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Annexe C

Dérougissement des données et
modélisations simples

C.1 Les lois d’absorption

L’infrarouge a ’avantage d’étre moins absorbé que le visible par la matiere du milieu
interstellaire, mais il I’est quand méme de facon non négligeable et variable suivant la longueur
d’onde. Il faut donc corriger le flux observé f,ps en connaissant I’absorption a la longueur d’onde
donnée A, selon la formule: f.,.r = fops €%, Le domaine de Iinfrarouge moyen avait assez
peu été étudié a cause de ’absorption importante de ’atmosphére terrestre, mais depuis le
lancement de satellites comme IRAS et surtout [SO, les observations se sont multipliées, et il a
fallu parallelement développer les lois d’absorption sur cet intervalle de longueur d’onde, qui se
contentait de valeurs moyennes du coefficient d’extinction dans les filtres larges M (3,4 um) et

N (5 pm).

Une loi parfois citée est celle de Rieke et Lebofsky (1985) mais elle ne comporte que quelques
valeurs tous les 0,5 um entre 8 et 13 um. La loi de référence est celle de Draine (1989) qui
prend en compte un mélange standard de graphites et silicates. Cependant, concernant le centre
galactique, Lutz et al. (1996) a déduit d’observations ISOSWS une loi qui differe de celle de
Draine (1989) entre 2,5 et 8,5 um. Dans cet intervalle, alors que d’apreés cette derniére, le co-
efficient d’absorption A)/Avy descend de la valeur ~ 0,075 & ~ 0,015 & son minimum pour
remonter a ~ 0,10 a 9,7 um, celui de la loi de Lutz et al. (1996) a une brutale rupture dans sa
descente depuis l'infrarouge proche vers les plus grandes longueurs d’ondes, il ne descend qu’a
~ 0,065 pour rejoindre ensuite la remonté du coefficient de la loi de Draine (1989) vers 8,5 um.
Selon 'absorption dans le visible des sources étudiées, la différence entre les flux corrigés avec
I'une ou l'autre de ces deux lois peut étre trés grande et changer la forme du spectre obtenu (voir
par exemple les observations de GRS 19154105 en octobre 1997 de la figure 1.6 du chapitre II).

Le probléme serait simple si la loi de Lutz et al. (1996), qui par ailleurs est fiable d’apres les
avis de Francois Boulanger et Anthony Jones de ’'Institut d’Astrophysique Spatiale d’Orsay, ne
s’appliquait qu’aux sources situées dans la partie centrale de notre Galaxie, c’est a dire a des
longitudes galactiques éloignées de moins de ~ 15° du centre. Seulement il apparait que cette loi
est aussi valable pour certaines régions HII denses, et pour des objets dont le milieu environnant
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est riche en carbone. La conclusion est que la loi de Draine est valable en regle générale sauf
pour les cas particuliers précités.

Le probleme est que nous ne savons pas si les sources qui nous intéressent dans cette étude font
partie des exceptions ou non. Dans le cas de SS433, ou Ay =~ 8, la différence entre les résultats
obtenus avec les deux lois n’est pas tres grande (cf le chapitre V), mais pour GRS 19154105,
ol Ay ~ 20, la différence des résultats est tellement grande qu’elle induit des interprétations
différentes sur la nature des émissions infrarouge observées! La présence d’un milieu froid et
dense, peut-étre constitué de poussieres, autour de cet objet implique une légere préférence pour
la loi de Lutz et al. (1996). Cependant, en I’absence de plus d’informations, la prudence a voulu
que je présente donc les deux possibilités.

C.2 Les modélisations simples effectuées
C.2.1 Corps noir et loi de puissance

Une fois les flux dérougis de I’absorption du milieu interstellaire et compte tenu des barres
d’erreurs des flux obtenus avec ISOCAM et la largeur des filtres de cet instrument, j’ai utilisé
des modeles tres simples pour expliquer les émissions observées. La plupart du temps, j’ai donc
utilisé des lois de puissances, ou la loi du corps noir. Dans cette derniere les parametres sont
la distance de la source D, la taille de cette source R et sa température T (cf par exemple les
figures I1.5 et 11.6 du chapitre II)

C.2.2 Un modele simple pour estimer la température et la masse de pous-
sieres optiquement minces

Dans les cas ou les émissions infrarouge que nous avons observées pouvaient étre optique-
ment minces et probablement dues a des poussiéres, j’ai appliqué un programme simple, élaboré
par Eric Pantin du Service d’Astrophysique du CEA de Saclay, qui modélise ’émission de grains
de poussieres dans ces conditions, et permet d’estimer leur température et la masse de la région
émettrice correspondante. Le principe de ce programme est décrit ci-dessous.

(extrait de Fuchs et al. en préparation)

In absence of indications on the dust composition provided by an accurate infrared spec-
trum of the dust, we assumed that the dust is composed of interstellar grains as described by
Draine et Lee 1984. From optical constants for this material (mixture of silicates and graphite
with a ratio ~ 1.1 in number of particles), one computes the mean absorption coefficients @455 of
spherical particles as a function of the wavelength and the particle size using Mie theorie compu-
tations (Bohren et al. 1983). Using the standard collisional size distribution i.e. n(a)da = A.a73"
(Mathis et al. 1977) where the constant A ensures the proper normalization of the distribution,
the flux radiated by a set of N particles at temperature 7, reads:

F..(A)=N /amfw A7 a*Qaps (N, @) B, (X, T,)n(a)da (C.1)

amin



C.2. Les modélisations simples effectuées 183

where amin and amaz are the minimum and maximum sizes of the grains taken as 0.01 and 0.25
pm (Draine et Lee 1984), B, is the Planck function for blackbody emission per unit of frequence.
In principle, the temperature depends on the grains size and one must compute it assuming an
energy equilibrium, but the heating mechanism must be known. For very small grains as we
have considered here, the temperature is relatively constant with the size, so we assume in the
following that the temperature is constant equal to an constant temperature averaged on the
size distribution. In this case, the ratio of two observed flux at two wavelength A; and A; reads:

B d P (i)~ A (€2
F, LA) exp((A;;gch)) —1 Ay .

with A4; = faagi.? Ta?Qaps (N, a)n(a)da i=11,2].

Equation C.2 is then iteratively solved for 7, using the Newton-Raphson algorithm (Press et al. 1992).
Then, the number of particles needed to reproduce the emission is simply :

F1 4 d2
2 A a?Qaps (A1, a) 7By (A1, Ty)n(a)da

amin

AN =

(C.3)

where d is the distance of the object considered.
Assuming a bulk density for the mixture of 2.75 g/cm?®, one can then evaluate the mass of dust
that emits the flux Fj.
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Liste des filtres des observations

Filtre plage de longueurs d’onde type instrument
et/ou résolution spectrale (large/etroit)
J Ae=1,25 0,15 um étroit Télescope ESO/MPI 2,2m
H Ae=1,65 £0,15um étroit Télescope ESO/MPI 2,2m
K Ae=2,21£0,2um étroit Télescope ESO/MPI 2,2m
K’ Ae=2,15 40,16 um étroit Télescope ESO/MPI 2,2m
LW1 4-5pm Ay =4,5um large ISOCAM
LW2 5-85um Ay =6,7um tres large ISOCAM
LW3 12-18 pm Ay = 14,3 pm tres large ISOCAM
LW4 5,6 —6,5pum Ay =6,0um large ISOCAM
LW5 6,5—-7pum A.p=6,8um large ISOCAM
LW6 7T-85um Ay =7,7Tum large ISOCAM
LW7 8,5—-10,7 pm  A.p =9,6pum large ISOCAM
LW8 10,7 -12 pm  Apep = 11,3 pm large ISOCAM
LW9 14 -16 pm  Apcy = 14,9 pm large ISOCAM
LW10 8—15um Aoy =12um large ISOCAM
PHT-P1 Aref = 11,5 pum large [SOPHOT
Ae = 11,89 yum AX = 6,51 um
PHT-P2 Aref = 25 um large ISOPHOT
Ae = 23,81 um AX=9,18 um
PHT-C10060 | Arcy = 60 um large ISOPHOT
Ae = 60,8 um AN = 23,9 um
PHT-SS 2,47 — 4,87 um étroit I[SOPHOT
FWHM “=~ 0, 0445 pm (spectrometre)
PHT-SL 5,84 — 11,62 um étroit I[SOPHOT
FWHM?*® =~ 0,0949 pm (spectrometre)

4 Full Width at Half Maximum
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Annexe E

Liste des acronymes

AGN : Active Galactic Nuclei, Noyau Actif de Galaxie
al: année lumiere, 1a.l. = 9,4605.10'° m

ASM: All-Sky Monitor, instrument a bord du satellite RXTE chargé de la surveillance du ciel
(80% couvert toutes les 90 minutes) a ~ 2—10 keV avec une résolution spatiale de 0,2°x 1°
(cf http://xte.mit.edu/xte_pulse.html).

ASCA : Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics, satellite X japonais comprenant 4
télescopes focalisant le rayonnement sur 2 spectromeétres imageurs a gaz (GIS : Gas Imaging
Spectrometer) et 2 spectrometres imageurs solides (SIS: Solid-state Imaging Spectrome-
ter). Les GIS observent de 0,7keV & 10keV avec un champ de vue circulaire de 50 de
diametre. Les SIS mesurent le rayonnement de 0,4keV & 10keV sur un champ de vue de
22" x 22'.
cf http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/asca/asca2.html

BATSE : Burst And Transient Source Experiment, instrument situé a bord du satellite amé-
ricain Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO) lancé en avril 1991 et en opération
jusqu’a juin 2000, chargé de la détection et la surveillance des sources transitoires de
rayonnement X dur (> 20keV).

c: vitesse de la lumiere, prise dans nos calculs égale & 3.10% m.s~!

Chandra: satellite X américain lancé en 1999, anciennement nommé AXAF pour Advanced
X-ray Astrophysics Facility, opérant entre 0,1 et 10 keV. Il comporte une caméra a grande
résolution (~ 0,5”) High Resolution Camera (HRC), un spectrometre imageur Advanced
CCD Imaging Spectrometer (ACIS) de résolution spectrale (E/AE) ~ 50, et deux spec-
trometres a réseau pour les basses énergies (LETG) et les hautes énergies (HETG) de
résolution spectrale (E/deltaE)~ 100-2000.

erg: unité d’énergie, 1erg = 1077 Joules
FR : Fanaroff et Riley, classement des types de jets des radio-galaxies.

G: Gauss, 1G = 107" tesla
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GBI: Green Bank Interferometer, interférométre du National Radio Astronomy Observatory
(NRAO) situé a Green Bank en West Virginia, comprenant trois radio-télescopes de 26 m
de diametre effectuant des mesures aux fréquences 8.3 GHz (X-band) and 2.25 GHz (S-
band) avec une largeur de 35 MHz et une résolution spatiale de respectivement ~ 3" et

~ 11" (cf http://www.gb.nrao.edu/fgdocs/gbi/gbint.html).
GRS : Gamma-Ray Source

IRAS: InfraRed Astronomical Satellite, satellite infrarouge américain dont la mission dura 10
mois en 1983. Il a observé de 8 & 120 um dans quatres bandes photométriques larges
centrées sur 12, 25, 60 et 100 pm, sous forme d’images de résolution angulaire pouvant
aller de 0,5" & 12um a 3’ & 100 um. Il pouvait observer des sources avec des limites de
détection de 'ordre de 0,5Jy a 12, 25 et 60 pm, et 1,5Jy a 100 gm, et une précision de
positionnement de ~ 20”. A bord d’IRAS il y avait aussi un spectromeétre (Low Resolution
Spectrometer LSR) opérant entre 8 et 22 pm, et un détecteur (Chopped Photometric
Channel CPC) pour former des mosaiques, mais qui n’a pas bien fonctionné.
cf http://space.gsfc.nasa.gov/astro/iras/intro.html

ISO : Infrared Space Observatory, satellite infrarouge de I’Agence Spatiale FEuropéenne, lancé
en novembre 1995 et ayant duré 29 mois, comportant 4 instruments a son bord: une
caméra infrarouge (ISOCAM), un photo-polarimetre (ISOPHOT), un spectromeétre basses
longueurs d’onde (SWS) et un spectrometre grandes longueurs d’onde (LWS).
cf: http://www.iso.vilspa.esa.es/users/expllib/mission.html

ISOCAM:: Infrared Space Observatory Camera, caméra infrarouge embarquée a bord d’ISO,
couvrant la plage 2.5-18 um.

ISOPHOT : Infrared Space Observatory Photo-polarimeter, photo-polarimetre embarqué a
bord d’ISO, opérant de 2,5 a 240 pm.

ISOSWS: Infrared Space Observatory Short-Wavelength Spectrometer, spectrometre basses
longueurs d’onde embarqué a bord d’ISO, allant de 2,4 a 45 pm.

JD : Julian Day c’est a dire jour Julien qui a une valeur entiére a 12h00 TU (Temps Universel).
Jy: Jansky, 1Jy = 1072 W.m~2.Hz™!

L : Luminosité Solaire, 1Lg = 3,826.10%¢ J.s™!

LBV : Luminous Blue Variable, étoile lumineuse bleue et variable (cf WR).

LW : Long Wavelength, nom des filtres de la chaine & grande longueurs d’ondes de la caméra
infrarouge ISOCAM, leur liste est données dans I'annexe D.

mas : milli-arcsecond, milliseconde d’angle
Mg : Masse Solaire, 1 Mg = 1,989.10% kg

Mopra: radiotélescope australien constitué d’une antenne de 22 m, situé sur le Roc de Mopra a
500 km au nord-ouest de Sydney. Il opere entre 85 et 115 GHz ou entre 64 et 250 MHz. 1l fait
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partie de I’Australia Telescope National Facility (ATNF) qui regroupe d’autres antennes
australiennes pour former un interférometre.
cf http://newt.phys.unsw.edu.au/famesh /intro.htm

MERLIN : Multi-Element Radio Linked Interferometer Network, réseau de radiotélescopes
répartis en Grande Bretagne et géré par le Jodrell Bank Observatory. Il opére a des fré-
quences allant de 151 MHz a 24 GHz. A 5 GHz sa résolution spatiale est meilleurs que 50
millisecondes d’angle.
cf http://www.jb.man.ac.uk/merlin/

MJD : Modified Julian Day, jour Julien modifié selon la relation MJD = JD - 2400000.5 donc
a une valeur entiere a 00h00 TU (Temps Universel).

pc: parsec, 1 pc = 3,085678.10'¢ m
R : Rayon Solaire, 1Rz = 6,9599.10% m

ROSAT: satellite X allemand, en fonctionnement de juin 1990 a février 1999, comprenant les
instruments : Position Sensitive Proportional Counters (PSPC), High Resolution Imager
(HRI) et Wide Fiels Camera (WFC).
cf http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/rosat/rosat3.html

RSG : Red SuperGiant, étoile supergéante rouge

RXTE: Rossi X-Ray Timing Explorer, satellite américain X lancé le 30 décembre 1995, com-
portant deux instruments pointant un champ de vue de 1°, le Proportional Counter Array
(PCA) couvrant la partie basse énergie (2 — 60 keV) du rayonnement X, et le High Energy
X-ray Timing Experiment (HEXTE) couvrant la partie haute énergie (15 — 250 keV), ainsi
que le All-Sky Monitor (ASM) chargé de la surveillance du ciel a ~ 2 — 10 keV.
cf http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/XTE.html

SEST : Swedish-ESO Sub-millimetre Telescope, radiotélescope de 15m de diametre, opérant
entre 70 et 365 GHz, situé a La Silla au Chili.
cf http://www.LS.eso.org/lasilla/Telescopes/SEST /SEST.html

SGR: Soft Gamma-ray Repeater, source répétitive de sursauts gamma mous, voir le cha-
pitre VIII

SN : SuperNova
SNR: SuperNova Remnant, Reste de SuperNova
SS: Stephenson et Sanduleak, objet de leur catalogue

TJD : Truncated Julian Day, jour Julien tronqué par rapport au MJD selon la relation
TJD = MJD - 40000

u.a.: unité astronomique, 1 u.a. = 1,49598.10 m
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VLA : Very Large Array, radio-interférométre américain du National Radio Astronomy Obser-
vatory (NRAO) situé dans la plaine de San Augustin a l'ouest de Socorro au Nouveau
Mexique, constitué de 27 antennes mesurant chacune 25m de diametre et disposées en
forme de “Y”. Il existe 4 configurations pour ces antennes selon leur espacement, et les
bandes d’observations du VLA vont de 74 MHz a 50 GHz (400 & 0,7 cm).
cf http://www.aoc.nrao.edu/vla/html/vlahome/vlaoverview.html

VLBA : Very Long Baseline Array, série de 10 radiotélescopes chacun constitué d’une antenne
de 25 m de diameétre, répartis sur le territoire des USA, aux iles Vierges et & Hawal de facon
a constituer un interférometre géant. La meilleure résolution spatiale possible est inférieure
a la milliseconde d’angle, et les fréquences observées appartiennent & neuf bandes allant
de 330 MHz a 43 GHz.
cf http://www.aoc.nrao.edu/vlba/html/vlbahome/overview.html

VLBI: Very Long Baseline Interferometer, réseau interférométrique de radiotélescopes répartis
dans toute ’Europe et quelques uns en Asie, géré par le European VLBI Network (EVN).
Il utilise 18 antennes individuelles pendant 4 périodes de 'année (les sessions “VLBI”) de
3 & 4 semaines chacune.
cf http://www.nfra.nl/jive/evn/evn.html

WC: Wolf-Rayet Carbon type, étoile Wolf-Rayet (WR) de type carbone, étape succédant a
I’étape WN et correspondant donc a une WR, déja tres évoluée.

WN : Wolf-Rayet Nitrogen-type, étoile Wolf-Rayet (WR) de type azote, premiére étape des
WR.

WNE: Wolf-Rayet Nitrogen Early-type, étoile Wolf-Rayet azote (WN) de type “précoce” ou
évolué, fin de I’étape WN.

WNL: Wolf-Rayet Nitrogen Late-type, étoile Wolf-Rayet azote (WN) de type “tardif” ou peu
évolué, début de I’étape WN.

WR: Wolf-Rayet, étoile évoluée en fin de vie, caractérisée par un fort vent stellaire chaud,
qui correspond § des pertes de matiere de I'ordre de 107> Mg.an"! et se traduit par des
raies d’émission atomiques fortes et larges. D’aprés Crowther et al. (199511I) les séquences
d’évolution possibles des WR sont: O—Of—-WNL+abs—»WN7(—=WNE)—-WC—SN ou
O—LBV ou RSG+WN8—-WNE—-WC—SN.

XMM-Newton : satellite X européen lancé en décembre 1999, opérant entre 0,1 et 15 keV.
Le télescope a une réponse impulsionnelle de 6” de largeur a mi-hauteur, un champ de
vue de 30" et une résolution spectroscopique de (E/dE) ~ ¢q10 — —gq100. Il posséde un
spectrometre opérant entre 0,1 et 15 keV et un autre de plus grande résolution spectrale
entre 0,35 et 2,5 keV (Reflection Grating Spectrometers RGSs)
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Annexe F

Liste des publications

Revues a Commité de Lecture:

Articles en 1°" auteur:

— IS0 observations of the environment of the soft gamma-ray repeater SGR 1806-20
Fuchs Y., Mirabel L.F., Chaty S., Claret A., Cesarsky C.J., Cesarsky D.A .
Astronomy and Astrophysics, v.350, p.891-899 (1999)

Articles en collaboration:

— A search for possible interactions between ejections from GRS 1915+ 105 and the surroun-
ding interstellar medium
Chaty S., Rodriguez L.F., Mirabel I.F., Geballe T.R., Fuchs Y., Claret A., Cesarsky C.J.,
Cesarsky D.
Astronomy and Astrophysics, v.366, p.1035-1046 (2001)

Autres Publications et Communications:

— A 2.4 - 80 pm spectropholtomelric study of 55433 with ISO
Fuchs Y., Koch-Miramond L. et Abrahdm P.
dans “Neutron Stars in Supernova Remnants”, (ASP Conference Proceedings a paraitre),

eds P. O. Slane and B. M. Gaensler.

— 1SO0’s view of 55433 Jet Interactions with Interstellar Medium
Fuchs Y.
Proceedings of Semaine de I’Astrophysique Francaise, meeting held in Lyon, France, May
28-June 1st, 2001, Eds.: Societe Francaise d’Astronomie et d’Astrophysique, to be publi-
shed by EDP-Sciences, Conference Series.

— Mid-Infrared observations of GRS 1915+105 and 55433
Fuchs Y., Mirabel I.LF. and Ogley R.N.
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Proceedings of the Third Microquasar Workshop: Granada Workshop on galactic relati-
vistic jet sources (avec commité de lecture)

dans “Microquasars”, Astrophysics and Space Science 276 (suppl.), p.99-100, 2001, eds.
A.J. Castro-Tirado, J. Greiner, J.M. Paredes, Kluwer.

Soft Gamma-ray Repeaters in Clusters of Massive Stars

Mirabel I.LF., Fuchs Y. and Chaty S.

ATP Conference Proceedings 526: “Gamma Ray Burst 5th Huntsville Symposium”, Hunts-
ville, Alabama, USA, Oct. 18-22, p.814-817, 1999

ISOCAM preliminary resulls on the environment of the Soft Gamma-ray Repeater
SGR 1806-20

Fuchs Y., Mirabel F., Chaty S. et al.

Proceedings of the 19th Texas Symposium on Relativistic Astrophysics and Cosmology,
held in Paris, France, Dec. 14-18, 1998. Eds.: J. Paul, T. Montmerle, and E. Aubourg
(CEA Saclay).
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Résumé

Cette these présente I’étude de ’environnement de deux microquasars et d’un soft gamma-
ray repeater (SGR), principalement & partir d’images infrarouges (IR) entre 4 et 18 microns
prises avec la caméra ISOCAM a bord du satellite ISO, et en comparant les résultats a ceux des
autres longueurs d’onde de la radio aux X.

L’étude du microquasar GRS1915+4+105 révele I’émission thermique en IR moyen de pous-
sieres entourant le systeme et probablement chauffées par son activité. L’observation multi-
longueurs d’onde de deux contreparties possibles des interactions des éjections relativistes de
cette binaire X avec le milieu environnant, situées & plus de 50 parsecs, ne permet pas de
conclure sur la réalité de ces interactions.

Le microquasar SS433 a aussi été observé spectroscopiquement entre 2 et 12 microns et en

mode photométrique dans I'IR lointain par un autre instrument d’ISO (PHOT). Les spectres et
I’estimation de perte de masse impliquent une forte probabilité pour que 1’étoile non effondrée
de la binaire X, dont la nature n’a jamais été déterminée avec précision, soit une Wolf-Rayet.
La matiere éjectée par cette étoile s’échappe de la binaire et forme probablement de la poussiere
entourant le systeme et émettant dans IR lointain.
La nébuleuse W50 entourant SS433 et déformée sous 'action de ses jets relativistes a été en
partie cartographiée a 15 microns. Le lobe oriental ne révele pas d’émission particuliere. Le lobe
occidental montre des points chauds IR, correspondant en partie aux émissions radio et coin-
cidant avec des nuages moléculaires, situés sur le trajet apparent du jet relativiste X, tracant
éventuellement son interaction avec le milieu plus dense de ce lobe.

Prés de SGR1806-20 les images de I'IR proche et moyen ne montrent pas de trace de
I’activité a haute énergie de celui-ci, mais révelent la présence d’un amas d’étoiles jeunes encore
enfouies dans leur nuage de naissance, qui pourrait étre aussi le lieu d’origine du SGR, et donc
éventuellement une clé expliquant ses propriétés particulieres.



Abstract

Environment of Microquasars
and other high energy sources in our Galaxy.

This thesis presents the study of the environment of two microquasars and one soft gamma-
ray repeater (SGR), mainly based on infrared (IR) images taken with ISOCAM, the camera on
board of the ISO satellite, between 4 to 18 micron. The results are compared to other wave-
lengths ones, from radio to X-ray.

GRS1915+105’s study reveals mid-IR thermal emission from dust surrounding the micro-
quasar, and probably heated by its activity. The multi-wavelength observation of two possible
counterpart of this X-ray binary relativistic jet interactions with the surrounding medium, si-
tuated at more than 10 parsec from the source, are inconclusive.

SS433 has also been observed with PHOT, another instrument on board of ISO, spectro-

scopically at 2-12 micron and in far IR photometry. Spectra and mass-loss estimate imply the
visible companion of this microquasar, the nature of which has never been precisely determined,
to be likely a Wolf-Rayet star. The mass ejected by this star escapes from the X-ray binary to
form probably dust surrounding the system and emitting in far IR.
W50, the radio nebula surrounding SS433 and elongated under its relativistic jet action has
been partly mapped at 15 micron. No particular emission was found in the eastern lobe. In the
western lobe, IR hot-spots, partly corresponding to radio emission and coincident with molecular
clouds, lie in the apparent X-ray relativistic jet course, and they possibly trace its interactions
with the denser medium of this lobe.

Near and mid-IR images of SGR1806-20 do not show any evidence of its high energy
activity, but they reveal a young star cluster still enshrouded in their birth cloud, which could
also be the original place of the SGR, and then possibly be a key for the understanding of its
particular properties.
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