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"L univers, par son incommensurable grandeur et par la variété et la beauté infinies qui
éclatent en lui de toute part, jette I’esprit dans un muet étonnement. Si I’aspect d’un ensemble
si parfait émeut l'imagination, un ravissement d’une autre nature saisit d’autre part U'intelligence,
lorsqu’elle considére comment tant de magnificence, tant de grandeur, découlent d'une seule loi
générale, dans un ordre éternel et parfait. Le monde planétaire, oli le soleil, placé au centre
de toutes les orbites, force, par sa puissante attraction, les sphérés habitées de son systémea se
mouvoir sur des cercles éternels a été tout entier formé, comme nous ’avons vu, au dépens de
la matiére universelle primitivement dispersée dans le chaos. Toutes les étoiles fixes que I'oeil
découvre dans les profondeurs du ciel, oil elles sont semées avec une magnifique prodigalité,
sont autant de soleils, centres de systémes semblables. L’analogie ne permet pas de douter que
ceux-ci ont été formés et produits, comme celui dont nous faisons partie, des particules les plus
petites de la matiére élémentaire qui remplissait ’espace vide, ce contenant infini de la présence

divine.”

Emmanuel KANT (1755)



Introduction

Lorsque qu’on leve les yeux le soir par une belle nuit d’hiver bien dégagée et qu’on regarde
les cieux, une myriade de petit points lumineux apparaissent, qui depuis toujours ont passionné
les hommes. Parmi toutes ces lumieres certaines sont d’autres galaxies, certaines des étoiles ou
encore des planétes. Parmni les étoiles que I'on contemple certaines sont déja mortes tandis que
d’autres viennent pent étre de naitre sans que nous le sachions encore. Bien ¢ue nous étudions
les étoiles depuis fort longtemps, 'évolution de ces astres conserve encore une part de mystére et
encore i ’heure actuelle une part importante de la recherche en astronomie a pour but d’étudier
ces objets et leur environnement, le milieu interstellaire.

Dans notre compréhension de 'univers qui nous entoure, I'un des aspects les plus difficiles
. a étudier est les conditions de formation des différents objets. Il en va ainsi pour expliquer la
formation de 'univers ou des galaxies mais il en est de méme pour les étoiles ; la compréhension de
cefte étape est nécessaire afin de pouvoir répondre a des questions plus vastes, sur les conditions
de formation des systemes stellaires avec leur cortége de planétes ou bien sur I’évolution des
galaxies. Bien que nous soyons loin de répondre a de telle questions ma these a porté sur I’étude
des régions de formation d’une classe d’étoiles particuliére. Il s’agit des étoiles de type O (et/ou
B), qui sont parmi les étoiles les plus massives.

Le coeur du sujet de ma thése a porté sur ’étude de 1’émission maser® de quelques une de ces
régions. Nous avons ainsi étudié des masers créer & partir de la molécule ? d’hydroxyle (OH).
L’étude des masers permet par la modélisation qui s’en suit de mieux comprendre les conditions
physiques qui régnent au sein de ces régions. De plus ils sont peut-étre les seuls mécanismes
d’émission pouvant prendre naissance dans ces régions, et étre suffisamment puissants pour pou-
voir traverser les couches de poussiéres afin de nous apporter des informations sur les conditions
internes. Différents types de masers sont couramment observés dans ces régions comme ceux
créés a partir du méthanol mais les plus puissants sont ceux générés avec la molécule d’eau. La

molécule de OH génere des masers peut étre moins puissants mais de nombreuses transitions de

Mes masers sont des lasers émettant dans les longuenrs d’ondes radio
Zen fait c’est un radical libre



2 INTRODUCTION

I’hydroxyle donnent naissance a des effets masers; dans la région la plus étudiée, la région de
W3(OH), on a ainsi observé sept types de masers différents pour ce radical et plusieurs transi-
tions en absorption sur ses niveaux de basses énergies (les six premiers). (Le chapitre deux est
une bréve introduction & leurs propriétés physiques).

Les sites de formation sont des régions extrémement denses, et extrémement complexes avec
des fluctuations de densité de rayonnement énormes. Les régions que jai étudiées sont trés
jeunes, de 'ordre de 10000 ans. et sont encore tres compactes. Au coeur de ces nuages denses,
des étoiles, que 'on pense étre des étoiles de type O (ou encore B) sont en cours de formation.
La quantité de poussicres les entourant encore est tellement grande que pratiquement tous les
rayonnements sont absorbés, ne laissant apparaitre qu’un nuage sombre. Fort heureusement cer-
taines émissions radio peuvent traverser ce cocon de matiere pour les étudier. (Une présentation
de ces régions est donnée au cours du troisieme chapitre).

Le premier projet sur lequel j'ai é6té amnené a travailler, avait comme objectif initial d’améliorer
quantitativement le nombre de sources masers dues a la molécule OH dans son premier état ex-
cité pour I'hémisphere nord, cela afin de disposer d’un plus grand nombre de sources a des
fins statistiques. Nous avons conduit une recherche systématique des émissions masers de ce
type dans les régions de formation d’étoiles massives. Nous avons utilisé 'antenne de 100m
d’Effelsberg en Allemagne et travaillé en étroite collaboration avec T. Wilson. Ce travail et ces
résultats seront présentés lors du chapitre quatre.

La molécule d’hydroxyle est tres répandue daus ce type de régions, et présente de plus la
propriété de réagir an champ magnétique Penvironnement. C'est un trés bon magnétometre.
Or, le champ magnétique est supposé pouvoir jouer un réle important dans ’évolution de ces
régions et lors de la formation de I'étoile. Aussi avons nous tenté d’obtenir des mesures de ce
champ par U'intermédiaire de I’étude de P'effet Zeeman. Pour cela nous avions besoin d’une tres
haute résolution angulaire. Et c’est le deuxieme aspect de ma these mais certainement le coté
le plus important.

Le VLBI 2 est une technique interférométrique bien particuliére qui permet d’utiliser des
antennes isolées, réparties un peu partout a la surface du globe terrestre, afin de simuler un
instrument qui peut atteindre la taille du diameétre terrestre. Avec un instrument d’une si
grande taille, nous pouvons atteindre des résolutions extraordinaires. Avec le réseau d’antennes
européennes (aussi appelé EVN?) on pourrait ainsi observer une cerise au sommet de la tour
Eiffel depuis Athéne. Pour la région & laquelle nous nous sommes plus spécialement intéressés,

nous avons obtenu une résolution spatiale sur la source de 'ordre de 10 fois le rayon de P'orbite

#Very long Baseline Interferometry
“European VLBI Network
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terrestre®. Cette technique, bien qu’ayant déja une trentaine d’années, n’en est encore qu’a ses
débuts, et 'Europe commence tout juste a disposer d’une organisation efficace pour ce type
d’observations (JIVE %), La connaissance de cette technique et Papprentissage de son utilisation
sont une part essentielle de mon travail de these dont les principaux aspects seront présentés au
cours du chapitre cing.

Nous avons conduil une expérience de VLBI avec le réseau d’antennes européennes a une
fréquence utilisée pour la premiere fois. Cette expérience est la réédition d’une expérience
conduite a la fin des anndes soixante dix, mais nous avons hénéficié d'une sensibilité nettement
meilleure et de plus nous avons put observé six sources au lieu d’une senle en obtenant deux fois
plus de données. La préparation, le traitement et 'analyse de ce travail constituent le chapitre
SiX.

Lorsque j’étais encore a I'IRAM, j'ai eu 'occasion de m’impliquer dans un projet réalisé avec
Pinterférometre du Plateau de Bure. (Pétait une occasion unique de me former a l'interférométrie
dite connectée avant de passer au VLBIL. De plus, ce projet concernait 'étude d’une étoile en
formation de faible masse. Il ¢tait alors extrémement intéressant pour moi de voir ce qui se
faisait & Pautre extrémité de ’échelle des masses, pour I'étude de la phase de formation d’une
étoile. Ce travail est présenté dans le septieme et dernier chapitre de ce manuscrit.

Dans le premier chapitre qui commence ma these, je vais revenir sur des notions de base sur
la structure atomique de I'élément qui est la clef de voiite de denx des trois projets sur lesquels
j'ai travaillé : le radical Oll. Ceci permettra d’introduire un certain nombre de propriétés que je

vais étre amené a manier au cours des chapitres suivants.

“en fait nous avons obtenn 11x14.3 AU
SJoint Institut for VLBI in Europe
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Chapitre 1

Le radical OH

1.1 Présentation

L’étude du Milieu Interstellaire (qui sera noté MIS par la suite) est devenue de nos jours
I'un des principaux domaines de recherche de I'astronomie moderne. En effet, de nombreux
phénomeénes astrophysiques doivent étre pris en compte pour comprendre et décrire le MIS et
c’est dans ce milieu que se forment les nouvelles générations d’étoiles. A partir de I'étude de
I’émission des molécules (on en connait actuellement une centaine - pres de 200 si on prend en
compte leurs différents isotopes - ) dans les domaines spectraux infrarouge et radio (en onde
centimétrique et millimétrique), on peut tenter de remonter aux conditions (ui régnent dans
ces régions. Par ailleurs ’étude des molécules du MIS stimule de nombreux travaux théoriques
(collisions, vitesses de réactions, etc) ou de laboratoire. Parmi toutes ces molécules, je me suis
plus particulierement intéressé a I'étude du radical Ol dans les régions de formation d’étoiles
et plus précisément dans les régions jonisées appelées régions HII compactes.

Etant donné qu'une grande partie de cette these repose sur des observations de ce radical, je
vais définir dans ce chapitre un certain nombre de parameétres physiques qui lui sont spécifiques,
nécessaires a linterprétation des données. OH sera appelé indifféremment radical ou molécule,
puisque dans le MIS les densités volumiques des especes moléculaires ou atomiques sont si faibles
qu’une fois créé, OH ne rencontre pas de ’partenaire’ avant des temps souvent longs pouvant

bien excéder 1000 secondes.

1.2 Description quantique de OH

OH fut la premiere molécule interstellaire détectée dans le domaine radio (voir Weinreb

et al. 1963). Comme pour la plupart des radicaux libres OI posscéde un moment angulaire
’ 1 | 4

o



6 CHAPITRE 1. LE rapicarL OH

électronique non nul, ce qui le rend sensible au champ magnétique ambiant. Clest cette faculté
de 'magnétométre’ qui va particulicrement nous intéresser.

Bien que plus complexe que celle des atomes, la description des molécules diatomiques reste
néanmoins suffisamment simple pour permettre une modélisation fine (pour une approche plus
détaillée, on pourra se reporter aux ouvrages de Herzberg p219, (1961) ou de Townes & Schawlow).

Le schéma ci-dessous regroupe les différentes contributions du moment angulaire total de OH.

Figure 1: Moment angulaire Orbital.

Dans une molécule diatomique, axe internucléaire est 'unique axe de symétrie, ce qui a pour
conséquence que seule la projection de L (le moment angulaire orbital électronique) selon cet axe

sera une constante du mouvement. Clest le chamyp électromagnétique créé par les deux noyaux




1.2. DESCRIPTION QUANTIQUE DE Ol 7

qui entraine L dans un mouvement de précession selon la direction du champ. Sa projection
sur 'axe internucléaire (A h) donne lieu & L+41 valeurs propres différentes car il existe une
dégénérescence entre les valeurs M) et —M; correspondant au couplage paralléle ou antiparalléele
de I avec I"axe internucléaire. Bien que le signe de M; change, le niveau d’énergie reste identique.
En notation internationale on a A = |M;| qui apparait alors comme la. composante du moment
angulaire orbital électronique selon Iaxe de symétrie. Cette dégénérescence pourra étre levée
par une rotation rapide de T . Pour O, M; = 1, ce qui, avec la convention de notation utilisée
par les spectroscopistes, se note comme un état II.

Pour les cas ot A # 0, il existe un champ magnétique interne aligné avec I’axe internucléaire,
créé par le mouvement de rotation des électrons. Le spin S eflectue alors un mouvement de
précession selon cette direction et sa projection sur I'axe internucléaire sera égale a M h. M, peut
prendre toutes les valeurs entre -5, -5+1, ..,5-1, S soit 25+1 valeurs différentes. Généralement,
on pose ces valeurs égales a X,

On peut maintenant obtenir le moment angulaire orbital total qui est la somme des deux
contributions précédemment décrites. On le note @ avec @ = |A + X|. Ce qui dans le cas de
OHot A=1et ¥ = j:% entraine Q = % ou % On retrouve ces indications dans la notation
couramment utilisée: 2111 et 2112, le (?) rappelant la multiplicité des états, soit 2541,

’ ) 2

Jusqu’a maintenant, on a supposé que la molécule était immobile dans Pespace. Si on prend
en compte les mouvements de rotation et de vibration, on se retrouve dans les cas étudiés par
Hund. Les situations les plus importantes pour la suite de notre étude sont les cas a) et h) de
Hund. La limite de ces deux cas est relative an couplage de J (le moment angulaire total en
excluant le spin des noyanx) avec I'axe internucléaire. Si ce couplage est fort, alors § est bien
“défini et l'on se retrouve dans le cas a) de Hund. Si au contraire le vecteur S est peu couplé
avec I’axe internucléaire alors .J est aussi découplé de cet axe et et £ ne sont plus de bons
nombres quantiques (voir schéma 1).

Pour Ol on se trouve dans une configuration intermédiaire entre ces deux cas extrémes.
Mais, généralement, dans le milieu interstellaire ol 'on s’intéresse a des niveaux de rotation peu
élevés, J reste [aible, et I'on peut considérer que le radical est dans le cas a) de Hund. Dans la
suite de ce chapitre, je considérerai done OII dans cet état.

Intéressons-nous a I'Hamiltonien décrivant le couplage spin-orbite et la rotation nucléaire

traduite par le moment angulaire de rotation des noyaux It

H = AL.S + BR?

- . 2 , . ;
ou B est la constante de rotation (B = S—ﬁﬁ, [ étant le moment d’inertie de OH) et A

la constante du couplage spin-orbite (encore appelée constante de structure fine). Puisque
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J=R+L+S, on obtient :

H = ALS + B(J-L-25)*
= AAZD (1)
L BT + 1)+ 5SS+ 1) - 208~ A% (2)
=TS by Sy ) (3)
+(A+2B)( LS. + LySy) (4)
~S8lEs T + Joks (5)
+B(LA 4+ L2) (6)

(L., J., 5. ¢tant respectivement égaux a A, §, ¥). Le seul terme vraiment peu important
est le terme (G) qui est constant pour un état électronique donné, et n’affecte pas 'espacement
des niveaux rotationnels. Passons rapidement en revue la signification des différents autres
termes obtenus. Le terme (1) est tres important, c’est I’écartement entre les deux niveaux de
structure fine (+% A pour zl'l% et —% A pour 2H% soit une séparation de A entre les deux
niveaux). Le terme (2) donne Pespacement entre les niveaux rotationnels. Dans un pur cas a)
de Hund seuls ces deux premiers facteurs jouent uu réle. Le terme (3) est un terme de distorsion
de rotation qui tend & mdélanger les niveaux ”J'I% et 41l L Cest ce facteur qui jouera pour amener
la molécule dauns le cas b) de Hund. Les Lermes restants (4) et () contiennent tous les deux les
opérateurs L, et L, et mélangent les niveaux de A différents (avec le niveau *Y oit A = 0). Pour
le niveau 211, ceci a pour effet de lever la dégénérescence donne lieu au A-doubling” qui dédouble
les niveaux de rotation J, ce qui est une caractéristique des molécules légeres comme CH ou OH
possédant une grande valeur de constante rotationnelle et une faible valeur pour la constante
de structure fine A. Pour OH, selon Radford (61), dans le niveau fondamental de vibration By
= B?h'I_c = 1852 cm~ L et A = -139.7 em™ 1. Ci-dessous (figure 2), nous donnons le diagramme
des niveaux d’énergic les plus bas du radical OIL.
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I
I i B}
: J=572
P 8GHz | 300
) o
400_ : e : o :
| ll:‘,// / ,I |
' -7 S 99
: gl A :
+ /
a00_| 1=72y , F +
I3GHz 49 / / " * b 2000)
| ey - 7GHz
: - ’ // 7 :
| /// isr///// :163 ~
L6/
200 ta E . S B .
'1 | / /,/ / y; 7 4G Hz
| o 5 / s
P~ 4 VA R * L 100
=E . /7 77
T 6GHz l/ // Rl /]
100_ I / s
+ 7/ #
| !/, ,/
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2 2
My T
______ p» : Transition FIR en  pm

Figure 2: Diagranune des niveaux d’énergie de OH et des transitions IR.
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Les niveaux rotationnels sont a leur tour dédoublés en deux niveaux hyperfins en raison de
Iinteraction du moment J avec le spin nucléaire de I’atome d’hydrogene de OH. Ces niveaux
sont caractérisés par le nombre quantique I qui prend les valeurs J £ % Les regles de sélection
supplémentaires & appliquer sont AF = 0,£1. La parité alternée des différents niveaux rota-
tionnels a été fixée conventionuellement afin que le premier niveau de ’état fondamental soit un
état impair (voir le schéma des niveaux d’énergie figure 2).

Les fréquences de transition entre les différents niveaux hyperfins sont données dans Darticle
de Destombes et al., (1977) oll ont été recensées et comparées les fréquences observées et cal-
culées. Dans le tableau ci-aprés j'ai reporté les fréquences des transitions des premiers niveaux
excités. Les transitions de I'état fondamental (zll%) se situent autour de 1.6 GHz tandis que
le premier état excité - centre d'intérét de notre travail - se trouve autour de 6 GHz. On peut

également remarquer au passage le renversement dans Pordre des niveaux hyperfins qui apparait

v]~1

pour J =

Table 1: Fréquences des transitions micro ondes des niveaux rotationnels les plus bas de OH.

Qi 2II%
J | F; — Fi | Fréquence | Force | [ — F; | Fréquence | Force
MHz de raie MHz de raie
relative relative
0~ — It | 4660.242 1
5| 17— 1t | 4750.656 2
17— 0% | 4765.5G2 ]
1T — 27| 7749.927 | 1% -2~ | 1612231 1
St —17 | T761.755 5 1T — 17 | 1665.402 5
ot — 27 | 17820.137 9 2t =927 | 1667.359 9
2t — 17| 7831.964 1 2t — 17| 1720.530 1
2= — 3T | 8118.069 1 2- — 3T | 6016.746 1
22— 2% | 8135873 14 27 — 2%t | 6030.747 14
3- — 3t | 8189.595 20 3= =3t | 6035.092 20
3- —2t | 8207.399 1 3= — 2% | 6049.084 1
3t — 4= | 5409.446 ] 3t — 3~ | 13433.982 1
g 3T — 37 | 5d473.03% 27 3t — 37 | 13434.637 27
4+ 4™ | 5508143 35 4t — 47 | 13441.417 35
4 = i AH47.035 1 4t — 47 | 13442.072 1

1.3 L’Effet Zeeman

La dégénérescence en 2141 dos niveaux peut étre levée par Papplication d’un champ magnétique
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externe, c’est Ueflet Zeeman. Dans cette partie je vais m’intéresser plus spécialement & 1’étude
de cet effet d’un point de vue atomique, je reviendrais plus longuement sur son application en
astrophysique dans le chapitre III. En présence du champ magnétique I’'Hamiltonien Zeeman
g’écrit.

.HZ!'FTH’H{ = f"B][((}‘l'L + !]r-S - !]II - E],”R)

(ot up est le magnéton de Bohr). Le premier terme est dit a Peflet Zeeman orbital (avec
g1 = 1), le second provient de 'interaction Zeeman de spin (avec g. = 2.00232), le troisiéme
terme constitue interaction Zeeman nucléaire (avec gy = 3.042 10~3ug) et le dernier est Ieffet
Zeeman rotationnel dii au moment angulaire R du noyau (avec typiquement ¢ = 5.42 10“4,{LB).
D’apres Radford (1961), dans le cas de Ol (en champ faible) cet effet peut essentiellement étre

considéré comme linéaire, ce qui nous conduit a Pexpression simplifiée suivante :
¥ — syl
ol T—— H-B-H(_{JJ J - g;[)

avec

§ = (o + 98w + Ty Ly + T L) + (0192 )( TSz + JySy + J28:) + gt I?
sl J(J +1)

On obtient ainsi les expressions de ¢; pour les deux niveaux du doublet A pour un J donné:
| gi

Il

gF = 9%+ (697)s + (897)r + (69))F

Il

97 =97+ (by)s + (897 r + (64;)7

ou les indices + et - se rélerent aux composantes symétriques et antisymétriques (pour chacun
des deux états électroniques 2]'[% at. 2115 ). Ces coeflicients ont été calculés par Radford mais
aussi par Mitzushima et al, 1972. Les résultats sont en bon accord pour ces deux auteurs, comme
on peut le constater dans le tableau (table ).

La premiere chose & noter est que la valeur de g; n’est pas définie pour le nivean 211% pour
J = 1 (en fait Mitzushima donne une valeur de Pordre de 2.6 1073). Ceci est dit au fait que cet
état est essenticllement non maguétique et I'on peut prendre avec une honne précision g; = 0.
Dans le cas de OH, le mélange des niveaux rotationnels donne un léger moment magnétique et
I'on constate que les valeurs sont tres proches entre les états de symétrie différente. La variation
entre gt et g~ est de Pordre de 1073, En conséquence on pourra pour la suite considérer une
valeur moyenne de g; telle que: g; = ”+—§£ Maintenant, on peut calculer l'influence de effet
Zeeman sur les transitions hyperfines. Je ne vais considérer que le niveau qui va nous intéresser

directement par la suite, mais la. méme démarche peut étre adoptée pour n’importe quel niveau.
Y

Soit donc le niveau “I[s pour J = 2. L’énergie Zeeman est donnée par:
8 !

[ 5

JL/‘:rr.vun.'r = B/"-H.(H””‘F
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avec gr le facteur de Landé qui est égal a

F(F4+1)4+J(J+1)-I(I+1)
2F(F +1)

qr =44

la valeur de g; sera prise égale a 0.485 1. F peut prendre ici les valeurs 2 ou 3 ce qui donne pour
7 - 5 . 5 5
gr les valeurs: gp = ggy (pour I"'=2,J =3, I = %) et g = 29y (pour FF =3,J = %, I = %)
Voir la représentation schématique de la levée de la dégénérescence des niveaux d’énergie ci-
1 :

dessous (figure 3):

F F nivean
2 A
ETAT: nyz 2
/ 1
3 p 4
-
e
A
2
]
2 /: o 3
“
e —
J=512
A-doubling
3
2
1
3 P 2
Bl
2
‘ -3
+ 2
F 1
° 1
N\ — -1
2

Figure 3: Levée de dégénérescence.

On peut constater que sous I'influence de Peffet Zeeman la dégénérescence des niveaux hyper-
fins est levée. Posons a0 = jegg,, nous obtenons le tableau suivant pour les diflérents sous-niveaux
hyperfins pour un champ unité et pour le niveau .]:% (table 4):

(7)

E;:r-r—-m an — QVINE

F(F + 1)+8)]
2F(F +1)

leette valeur est la moyenne des valenrs des niveanx ¢t et g7 donnée par Radford (voir tablean 7.1). Les
calculs de Mitzushima donuent nne valeur moyenne de 0.486



1.3:

L'ISFPET ZIEEMAN

Table 2: Valeur des g

Radford Mitzushima
g Qi Iy 2[[;_ ‘I
g" g gt g gt g~ g 9

1/2 100253 | 00106

3/'2 S 13344 | -.13443 | 93493 | 03622 | -.13273 | -.13222 | 93625 | .93515
5/2 | -.14092 | - 14134 | 48435 | 48623 | -.14048 | -.13914 48693 | 48521
7/2 32454 | 32668 | -.13360 | -.13173 | .32765 | .32551
9/2 - 12367 | -.12144 | 24844 | .24599
11/2 - 11366 | - 11116 | 20111 | .19844
1374 -.10446 | -.10177 | .16952 | .1G6GGS
15/2 -.09630 | -.09347 | .14687 | .14391

13
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Table 3: Séparation en énergie des sous-niveaux hyperfins de 'état 213, J = 3
i 2

(CHAPITR

Niveau F mE | AEeman
(kBgFmMF)
i 3 0 0
*1 tia
%0 tia
+3 +ia
3 2 0 0
+1 tla
+2 tia
2 3 0 0
+1 T % o
49 :l:%r;r
+3 :l::‘}a'
1 2 0 0
£1 +la
+2 tia

transitions suivantes(table 77):

e 1.

Table «: Transition entre les sous-niveaux hyperfins

LE ranicarL OH

[y

Si P'on applique maintenant la rogle de sélection (dmp = 0,%1), on obtient les différentes
Pl i ) )

Transition Fréquence | dmp dw/a (%)
277 . b
n%,.] - E
41— 2 (0:35.003 0 ]
+1 —g
~1 42
3—1 6030.747 0 0
+1 I
-1 +%
4—1 6049.084 0 0
: 3 _5 _71 _9
+1 _é’—g’wﬁ’ Ea_g
=1 | 4545 +6thtE
3 —2 6G016.746 0 0
: 3 _6 _T _¢&
+1 H‘:_{e_ﬁu—g-;—ﬁg_'{%

(2

On voit que pour les deux transitions 0F = 0 ¢t dmp =

+1, toutes les transitions sont

. ’ ~ # i o2 B e ey
déplacées de la méme valeur en énergie (d’une quantité 2o pour la transition a 6035 MHz et

%a pour la transition & 6030 MIlz). Ces deux transitions sont généralement appelées ’raies
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principales’ car leur intensité de raie A PETL est beaucoup plus forte que celle des deux autres
transitions qui sont nommées ‘raies satellites’. Pour le niveau J= % (qui nous intéresse ici) les
rapports des raies hyperfines sont par ordre de fréquence croissante: 1 - 14 - 20 - 1. Tandis que
la force relative des raies Zeeman magnétiques est pour les transitions a 6030 et 6035 MHz, —12—
et £ (c.f. Townes et Schawlow, p256).

Pour un champ magnétique aligné avec la ligne de visée de ’observateur, par convention, on

consideére que:

b = + 1 Transition at, Polarisation Gauche (énergie > 0)
dmyp = —1: Transition a~, Polarisation Droite (énergie < 0)
dmp = 0 : Transition 7, Polarisation Linéaire (énergie = 0)

Clest la convention IEEE, qui exprimée différemment, indique que, si la fréquence de la
composante Zeeman polarisée a droite est supérieure a la fréquence de la composante Zeeman

solarisée & eanche, alors le chiamp magnétique est négatif et yointé vers observateur (figure 4).
I 128 ] 8 | :

6035 3
035 Milz 6030 Mz

o-
=
E

0 ]
516 1] 56 -716

16 et 6049 Milz

e
=

o

=

u

1] (e
RN isugui
E e

=
s
=
=

T T T T [
6 6 -B6 MG W06 0L

: polarisution guuche : polarisation droite

Figure 1: Sclhidéma de eflet Zeeman.
g

1.3.1 Calcul de la sensibilité des transitions principales au champ magnétique

Considérons un champ de 1 Gauss (abrégé G). Nous avons pour une transition donnée une
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séparation entre les raies de polarisation opposée égale a:
; B
ov = [—]—gp * 2
1

Ainsi nous obtenons pour la transition & 6035 MHz une séparation en fréquence égale a 1.1314
MHz et pour la transition & (G030 MHz une séparation de 1.5839 MHz (toujours pour 1G). Typ-
iquement dans le cadre de notre étude nous allons rencontrer des champs magnétiques de l'ordre

du milliGauss, ce qui devra se traduire par un écartement des deux composantes Zeeman de:

pour la transition & 6035 Mllz : drsoss = LIk z/mGauss
a GO30 M1z @ dwgosa = LLGEH z/mGauss

1.4 Conclusion

En résumé on peut dire que la transition & 6035 MHz sera légerement moins sensible a
Pinfluence d’un champ magnétigue externe, mais ¢’est aussi la transition la plus intense dans le
MIS comme au laboratoire. On peat également comparer la différence en fréquence de D'effet
Zeeman avec I'agitation thermique. En effet il faut que Peffet Zeeman soit supérieur ou du méme
ordre que 'élargissement thermique (0vyepmique = 2%\/@ avee k la constante de Boltzmann
égale & 1.38 1072 JL=" ot mgy = 2.8 107%kg ce qui donne v en Hz) pour ne pas étre noyé
dans I'agitation thermique. Dans le cas des régions qui nous intéressent, cette condition est
remplie puisque typiquement la température mesurée dans W3(OH) est entre 100 et 150 K, ce
qui devrait produire un élargissement thermique de lordre de 10 kHz, mais il faut aussi prendre
en compte l'effet maser qui tend & amincir les raies. Donc en fin de compte, 'effet Zeeman d’un
champ de quelques milliGauss & une dizaine de milliGauss (soit un déplacement de ~1 a ~10

kHz) sera mesurable.



Chapitre 2

Les MASERS cosmiques

En 1968, une expérience de VLBI mende par Moran et al, entre les Etats-Unis et la Suéde,
a permis de montrer que Pémission due au radical OII dans la région de W3(OH) provenait
d’une zone extrémement petite de Pordre de 0,005” d’are soit Péquivalent de quelques unités
astronomiques. Révélant ainsi des températures de brillance considérables de 'ordre de 102K
et donc trés supéricures a la température cinétique attendue dans les zones d’émission. Il ne
pouvait donc s’agir d un rayonnement de nature thermique. Par ailleurs, & de telles températures,
aucune molécule ne saurait subsister et il ne pourrait y avoir que des atomes ionisés alors qu'il
s’agit bien de la signature de OI qui est observée. De plus, si des régions étaient portées a de si
hautes températures. elles devraient étre accompagnées d'une émission lumineuse extrémement
puissante, de plusicurs fois supérieure i celle des nébuleuses dans lesquelles clles sont cachées et
cela sur une grande partie du spectre (du rayonnement radio jusqu’au rayonnement X).

Le seul mécanisme permettant de rendre compte d’un tel phénomeéne est Pamplification lu-
mineuse : c’est le principe des lasers (acronyme de "Light Amplification by Stimulated Emission
of Radiation™ ou amplification de la lumigre par émission stimulée de radiations). Transposé
dans le domaine radio ce principe prend le nom de MASER, le "M” faisant référence a "Mi-
crowave” (micro-ondes) afin de souligner le domaine de fréquence du phénomeéne. Un MASER

naturel se caractérise observationnellement par diverses propriétés:

o lls ont une trés grande température de brillance équivalente : T >>> Tf.

o Les raies MASER sont polarisces.

o Le rapport dos intensités des dillérentes raies MASER ne corresponde pas a leur rapport
a Péquilibre thermodynamique local (qui sera noté par la suite ETL).

e Les intensités des raies MASER sont variables dans le temps.

17
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Dans le paragraple suivant. je vais présenter les principaux aspects physiques des masers cos-
miques qui me seront nécessaires par la suite. Pour une vision globale du sujet, on peut se
reporter au livre de M. Elitzur (1992) ainsi qu’aux différents travaux référencés au cours de ce

chapitre.

2.1 Modéele Physique

L’équation de transfert d'une onde au sein d’un milieu interstellaire est donnée par :

dl,

W = 7”‘IJIIJ+{." (h)

dans laquelle [ est la distance parcourne par Ponde dans le milien d’amplification, #, le coefficient
d’absorption de ce méme milieu, ¢, 'émissivité propre du milien amplificateur. I, est Iintensité
spécifique. Elle est égale & B,(T3) ont Ty est la température du corps noir équivalent et B, la

fonction de Planck :

. 20 1
]3,,(7 ) = g h 1 (g)
e crpoy — 1

(voir annexe sur le transfert radiatif’). Léquation (8) peut se réécrire

dif,
T,

-1, 45, (10)

avec S, = £ et dr, = ky,dl, ol 5, est appelé la fonction source du milien, elle représente la
v

contribution additionnelle du milieu; ot dr, est 'élément de profondeur optique, il représente

Pabsorption de la radiation v par ce méme milicu. Plagons-nous dans le cas d'un systéme

n’impliquant que deux niveaux; en notant 1 le niveau inféricur et 2 le niveau supérieur, on a:

hl/'“

519 = Nydy H(17) (11)

i

Ag; est le coeflicient d’*émission spontanée d'Einstein, hiyy 'énergie de transition entre les
deux niveaux considérés et ¢(r) le profil normalisé de la raie. De la méme fagon nous pouvons

exprimer k, comime :

%
1, = (N1 Biy = NoBn) = (v) (12)

Ny et N, sont les densités de population respectives des niveaux 1 et 2, I;; les coefficients

d’Einstein d’émission induite. (On peut rappeler que les coefficients Ayy et By sont liés par la

. = 19 ’ . . .
relation Ay = By “i’;—'{"r Uet de plus Byy = ;:—TB-“, les ¢; étant les poids statistiques de chacun

1On peut noter que le rapport de Pémission induite sur Pémission spontanée varie comme linverse dn cube
de la fréquence ce qui représente wne diflérence de rapport, de Pordre de 10™ pour une onde dans le domaine
radio par rapport an domaine visible, ce qui tend L lavoriser P'émission induite et done les effets masers dans cette
gamme de {réquence.
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des deux niveaux). S, peut alors s’écrire:

, NoA
5= = (13)
(N1B12 — NyBa1)
Nous obtenons ainsi: ‘
; 213 1
&, == R T (14)
n

ou n; = %J* est la population du niveau i par sous niveau magnétique.
: -
La température pour laquelle les deux niveaux se retrouvent en équilibre (selon Boltzmann)
se note T, et est donnée par 'équation :

1y 2 —hiry,
— = =Rl
1 T k [F:lf

(15)
Comme pour Tg. on peut toujours utiliser i, méme si la distribution des populations est loin
de Péquilibre. Dans le cas d un effet maser naturel 7, devient négative, Dans le domaine radio,
le rapport de I*lﬁ est. de Pordre de 1 K (0.08 pour OTI%, 1.06 pour 1,0 , 2.1 pour $i0 Ji_o).
Done & I'ETL, {'—}’J’J- est Lros faible, Pabsorption et 'émission se compensent. On peut en déduire
que le transfert de rayonnement dans cette gamme de fréquence est trés sensible aux faibles
écarts de population des niveaux par rapport & 'ETL, nous allons voir maintenant ce qu’amene

ce type de comportement.

Posons
‘Slll = lfl/(,]‘f:.'.'l'] (16)
d’ot on obtient une nouvelle éeriture de équation (10) du transfert radiatif:
dB
T = Bu(T) = Bu(T) (a7)
o

Comme la fonction de Planck est une fonction uniformément croissante, ceci implique que la
température de brillance de la source ne peut étre supérieure a la température d’excitation de
la raie (nécessairement T, < 7%,) dant donné que l'on doit avoir ?5{1"- > 0. Ainsi la mesure
de la température de brillance permet de donner une limite inférieure pour la température
d’excitation. Dans approximation Rayleigh-Jeans, 'équation (17) devient

dT),

dr

= Tf‘.’l! - T‘b (18)

Cette équation peut s'intégrer et donne comme solution

Ty = Tee(l — caxp(—7)) + cst (19)

est = ,I‘u7‘1’1??11‘—1}[0.'“.Gmp(_T) (20)

T = / kil = i g By (g — ny)l (21)
_ dm A

2Pour les transitions du londamental
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La constante permet de prendre en compte influence d’une source placée en arriere-plan qui

éclairerait la région observée, On voit immédiatement que, dans le cas optiquement épais (i.e.
> 1):

o Daction de la source située en arriere-plan sera faible sur la mesure de la température de

brillance de la source ahservée;

o la température de brillance devient pratiquement égale & la température d’excitation (Tj ~

Tssi)-

Les mesures de 73, donnent des valeurs de "ordre de 10" pour le radical OH dans certaines
sources (cela aprés que des mesures interférométrique ajent pu donner une valeur supérieure pour
la dimension des régions d’émission). Ce ne sont pas les mesures les plus élevées de températures
d’excitation; celles obtenues sur les masers de la molécule d’ean ont donné des températures
supérieures de trois ordres de grandeur environ. Bien entendu, de telles températures ne peuvent
pas étre associées i une émission due a Pagitation thermique. La mesure de la largeur des raies
d’émission donne des valeurs de Pordre du kin/s, soit des températures d’agitation thermique
voisines de 100 K, valeur heaucoup plus en accord avec les modeles et les mesures habituellement
relevées dans le milieu interstellaire pour d’autres molécules.

Si I'on se place dans un cas d'inversion do population (c’est-a-dire trés loin de 'ETL), on
peut arriver A la situation ol le niveau de plus haute énergie d’une transition donnée se retrouve
plus peuplé que celui de basse énergie : wy > ny). La température d’excitation devient négative,
donc la fonction de Planck qui lui est associée devient également négative ainsi que le coefficient
d’absorption. L’équation (18) doit donc se rééerire:

dT

ﬂ%hT = Tj + [T (22)
Le milieu émet plus de radiations qu’il n’en absorbe. La profondeur optique est alors rebaptisée
"gain”. Un gain de l'ordre de 20 conduit a des températures de brillance en exces d'un facteur
105. En 1976, une intéressante expérience fut réalisée par Rieu et al. L’objectif de celle-ci
consistait & déterminer la température d’excitation d'un nuage et sa profondenr optique par
deux méthodes différentes, pour s’aflranchiv du lien entre ces deux grandeurs dans I’équation
de transfert. Ils observerent ainsi un nuage interstellaire se trouvant devant le quasar 3C123
qui joua le role de la source en arridre-plan. Ceci permit de déterminer la profondeur optique
du nuage qu'ils utiliserent pour calculer la température d’excitation & partir de sa température
de brillance. Ils mirent ainsi en évidence un gain de Pordre de ~ 0.1 pour une température
d’excitation de -10 K. La preuve était faite que I'on pouvait avoir des températures négatives au
sein de certaines sources, cos températures devant étre dues a une inversion de population des

différents niveaux d'¢nergic.
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2.2 L’inversion de population

1l est fascinant de constater que ce phénomene prévu par Einstein au début du siecle, si dif-
ficile A réaliser en laboratoire, se produit spontanément dans 'univers. En fait, les conditions
expérimentales du laboratoire el des régions d’émission sont extrémement différentes (densité,
géométrie ...). Les densités accessibles en laboratoire sont heaucoup plus grandes et la région
d’amplification est extrémement réduite, ce qui nécessite de multiples passages dans le milieu
tout en conservant la coliérence de Ponde (voir paragraphe 2.5).

Dans ce qui suit, je vais considérer un maser linéaire (ou cylindrique); par ailleurs il peut
exister des géométries sphériques ou encore filamentaires (cf Goldreich et Keeley 1972, et Elitzur

1991). Prenons le maser le plus simple possible et considérons uniquement deux niveaux.

Figure 5 Schéma dos niveaux d'énergic d’un maser a deux niveaux
Ecrivons les populations de chacun des niveaux:

dng fdt = +naA12 + (ng — ny)Brad + PA(N — g —n2) — 11m (23)
dng[dt = —nyAyg — (ng — ny)Biad + Po(N = ny — ny) — y2n2 (24)

P; est le taux pompage du niveau i en prenant en compte tous les niveaux autres que les deux
niveaux considérés (que ce soil un processus radiatif, collisionnel, chimique on autre); v est le
taux de transition vers tous los autres niveaux que ceux considérés dans notre cas d’école; J
est le nombre de photons par unité de volume et par seconde, soit J = = [ I dvdw ce qui, en
présence d’un flux pris uniforme, est égale a J = wl/4x avec w l’angle solide. La résolution
des équations (24) et (25) & Pétat d’équilibre (soit dn;/dt = 0) va nous permettre d’obtenir
les valeurs de ny et ny. Or dans ’équation du transfert radiatif le coefficient d’absorption &,
est fonction de » et des populations, et J, et 9, (le coeflicient d’émissivité) sont fonction de v
et nj. Il existe différentes méthodes pour tenter de résondre ces deux équations couplées. Si
'on se place dans I'hypothése d’un grand gradient de vitesse (hypothese LVG), les équations se

découplent. (cf Castor 1970). Dans les cas les plus simples, on peut alors toujours écrire:
I(1) = Iyexp(=&l) + no/ko(1 — exp(—+ol)) (25)

Typiquement on a 7,, = roladn/rp. (On peut se reporter également a Kylafis et al. 1991
pour une formalisation compléte ou & Goldreich et Keeley 1972 et Elitzur 1990a et 1991, qui

apportent une solution analytique dans le cas d’un milieu statique). L'intensité du maser ne
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peut croitre de fagon expouenticlle indéfiniment. Lorsque le taux d’ émission de photon devient
comparable au taux de pompage, alors la population des niveaux 1 et 2 est affectée. Tous les
photons pompés géncrent un photon maser et 'action du maser tend a réduire 'inversion de
population. La profondeur optique est modifiée (elle va tendre vers 0) et Iintensité devient
linéaire. On dit alors que le maser est ‘saturé’. On a alors ¥ =~ 2BJ. Dans le cas non-saturé
v >> 2BJ, Pamplification croit expouentiellement avec la longueur de parcours au sein du
milieu d’amplification . Ainsi pour le cas d’un maser cylindrique, on trouve que le gain croit

comme le cube de la longueur (cf Elitzur 1992D).

2.3 Géométrie et taille

Classiquement on envisage deny géométrie différentes. Nune eylindrique et Fautre sphérique. Un

exemple de maser cylindrique (voir Narticle de Goldreich et al., 1972) est représenté figure (6):

A

Figure 6: Maser cylindrique

2
On a angle de rayonuement a la sortic du maser w ~ (%) . Si Pobservateur est dans la

direction de cet angle d’ouverture, il captera I'émission maser et il pourra en déterminer la. taille
apparente; par contre si 'observatenr ne se trouve pas dans la bonne direction, il ne détectera
rien, contrairement a un maser sphérigque .

En effet, un maser sphérique émet dans toutes les directions. Mais parce que le domaine
optique est beaucoup plus mince sur les bords de la cavité qu’au centre, les gains seront différents.

L’observateur déterminera une taille qui sera inférieure a la taille réelle.

2.4 Les différents modeles

De nombreux auteurs se sont attachés i construire des modéles permettant de rendre compte des

masers OH dans les régions 1111 Le premier modele réalisé est celui décrit par Litvak, (1968).
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“J

2L

Figure 7: Maser sphérique

Il est basé sur los collisions indlastiques de Ol avec Hy et prend en compte le rayonnement
infrarouge et infrarouge lointain. Plusieurs anteurs développerent des modeles sur les méme
bases (Burdyuzha et al, (1973), Lucas (1930) ou Guilloteau et al., (1981), les derniers tenant
compte des recouvrements de raie (phénomenes (qui avaient déja été prévus par Litvak, (cf
Litvak, 196X). Mais tous les modtles développés avant article de Alexander et al., (1984), ne
sont pas réalistes car ils n’avaient pas i leur disposition des coefficients de collision corrects (ceci
dii % une mauvaise identification des parités des niveaux). Il faut attendre 1987 et article de
Dewangan et al., pour enflin commencer a avoir des coefficients de collision acceptables. L’idée
qui se développe est que le pompage par collision est plus efficace pour l'inversion des niveau
2H1 , tandis que le pompage par Uinfrarouge lointain inverse les niveaux 2IIa. Les observations
m011t1en‘r que dans I'état 21[1 ; I.-.— est fortement inversé, ce qui peut bien s oxpllquer par le role
des collisions (voir le modele do Kylafis ot al., (1987) mais aussi Kylafis et Norman (1990)). Mais
les états au-dessus de J=3 ne sont pas 'maserés’ ce qui prouve que le rayonnement infrarouge est
important et masque Ueffet sélectif des collisions. 1l faut donc tenir compte de la combinaison des
deux types de pompage mais le rayonnement infrarouge lointain est bien le facteur dominant.
Pour 'état TI: 25 Panti-inversion due aux collisions est contrée par le rayonnement infrarouge
lointain qui |ou‘.s|t A inverser plusicurs niveaux rotationnels (J=3/2.5/2 et 7/2). Des modeles
incluant toutes ces nouvelles bases se dévelapperent (voir Coesaroni et al. (1991) et Gray et
al. (1991, 1992)). Eny incluant évidemment bien sur, les effets de recouvrement de raie qui
sont essentiels pour la modélisation du niveau {ondamental & 18cm. Le modele de Cesaroni
semble permettre de rendre compte d’une maniere satisfaisante des observations maser de I'état

fondamental dans la source W301I (mais pas pour le premier ¢tat excitéd). Avec article de
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Offer et al (1994) des taux de collisions (n’ayant rien & voir avec ceux de par le passé) ont pu

atre déterminés en considérant pour la premicre fois des effets différents dus a 'ortho et para

H, et en tenant compte correctement de la parité suite a I'article de Alexander et al (1984).

Le modele le plus récent est celui réalisé par Pavlakis et Kylafis (1996) qui inclue toutes les

derniéres valeurs détermindes pour les taux de collisions, les recouvrements de raie locaux et

non locaux ainsi que les vingt huit premiers niveaux rotationnels hyperfins (soit jusqu’a 'état
9

2l[3,J = 3). Leur modele prend en compte le rapport ortho-para des molécules de Hy pour
2

les collisions. Malheurcusciment il ne modélise bien que les deux premiers niveaux rotationnels
(le fondamental et le nivean QII%,J = %) en effet la modélisation dn niveaux QH%,J = 3
immédiatement supérienr, dépend du niveau ‘2!1%, J = % pour lequel les taux de collisions n’ont
pas encore été mesurds. Aussi, bien que biaisé par les problemes de coefficients de collisions, il
est tout de méme trés intéressant d’étudier et de comparer les modeles existants qui tentent de
prévoir le comportement de Pétat 211x../ = ~; Il en existe essentiellement trois qui permettent
d’atteindre cet état d'excitation, le moddle de Guillotean et al., (1985), celui de Cesaroni et al
(1991) et celui de Gray el al (1992). Tous ces modeles permettent facilement d’inverser la raie
4 6035 MHz mais si pour le modéle de Cosaroni le domaine de validité est compris entre 10°
et 4.107cm — 3, pour Gray et al., la condition sur la densité impose que ngy,) soit supérieur
4 2.107em™3. Ensuite, mis & part celui de Gray, les deux autres modéles ne parviennent pas
3 inverser la raie & G030 M1z (ou bien sur des domaines extrémement restreints qui, de plus,
semblent A la limite des conditions généralement admises pour ce type de région (densité faible
de Pordre de 10% 3 107 ™). Lo moddle de Cosaroni ot al. prédit également une forte inversion
de la transition satellite & GOAON Iz or (voir les résultats de notre relevé avee Effelsherg) ceci
n’est pas ce qui est observé (voir les résultats de notre relevé avec Effelsherg). Le modeéle de
Gray qui ne donne aucune précision sur les transitions satellites de notre état. apporte des
contraintes intéressantes. Ainsi selon celui-ci, amplification des deux transitions principales
maintient Uinversion 2 6030 MHz inférienre i celle de 6035 MHz (ce qui aux vues des résultats
de notre relevé, est généralement constaté: sur les vingt six sources détectées aucune ne viole

cette régle). De plus, il prévoit que pour un gradient de vitesse (existence d’un flot) la transition

4 6035 MHz faiblisse et méme disparaisse.

2.5 Différences avec le laboratoire

Bien que de principe parfaitement similaire, les masers cosmiques sont extrémement différents
de ceux réalisés en laboratoire. Tout d’abord ils sont dissemblables de part lenr taille. En
laboratoire, les cavités d’amplification sont de Pordre du metre tandis que leurs équivalents

cosmiques sont de 'ordre de 10"2m. 1l découle plusicurs différences de cet éeart de taille. Dans
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le premier cas, 'amplification va se développer lors d’un tres grand nombre de passages dans
le milieu amplificateur, alors que dans le second cas, il n’existe qu’un seul passage. Ainsi les
masers de laboratoire vont étre trés monochromatiques et monomodes (en général), tandis que
les masers cosmiques ont un élargissement inhomogene des raies. Il en résulte que la résolution
de ’équation de transfert radiatif suflit pour décrire les maser cosmiques tandis que pour ceux
du laboratoire, il faut tenir compte de la matrice de densité. Aussi les masers cosmiques ne
sont pas coliérents (ils n'ont pas de coliérence spatiale car il n’existe pas le role de sélection joué
par une cavité) et émettent sur une large bande un rayonnement de type plutdt gaussien. En
laboratoire, les inasers sont cohérents (cet effet est dii & la trés grande sélection de modes réalisée
au cours de amplification) et ¢mettent par impulsions; du fait également de cette sélection, ces
masers fonctionnent sur des handes tres Glroites. De plus les densilés des milieux d’amplification
n’ont rien de commun entre clles; pour un maser cosmique les densités sont de 'ordre de n(Hy)
~ 107 & 107 %em ™ alors que dans le cas d’un laser de laboratoire les densités sont élevée de
ordre de 107 (*). afin de pouvoir obtenir un gain sullisant pour lamplification. On peut aussi
noter que la définition de la saturation entre ces denx types de masers est différente. Dans le cas
des masers cosmiques, comnie je Fai expliqué précédemment, au fur et i mesure que ’émission
s’intensifie, I'eflet maser contrecarre Uiuversion de population et au-deld d’un certain seuil, cet
effet va tendre 4 anti-inverser la répartition des populations, la solution du transfert radiatif
devient linéaire et 'on parle alors de maser saturdé. L'une des principales conséquences est
qu’ils deviennent alors lentement variables dans le temps (généralement on considere que tous
les masers cosmiques sont saturés). Tandis que les masers de laboratoire sont définis comme
saturés quand leur intensité ” émission ne varie plus: ils ont atteint leur maximum d’intensité,
bien que 'efficacité du pompage ne soit pas a son maximum (on atteint en fait la limite du
nombre de photons disponibles pour le pompage). Dans ce cas ¢ la solution de I'équation de

Iintensité est Ltoujours exponenticlle,

=10

Bavec des pompes moléenlaires on atteint des vides de Pordre de Pordee de 10 atm soit des densités de 107°

. 3 . . .
particules/cin™ mais le gain v’est alors plus suilisant.
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Chapitre 3

Les régions HII et le champ
Magnétique

3.1 Les régions HII

Une fois formées les dtoiles de type O ou B, elles émettent la plus grande partie de leur
rayonnement dans I'Ultra Violet (UV), ionisent leur milieu ambiant et donnent naissance a ce
que l'on appelle des régions HIT (le 11 signifiant que Patome d’hydrogene est ionisé une fois).
Ces étoiles, de tros forte masse, ont une action non négligeable sur leur environnement et le
modifie grandement : elles procurent une énergie mécanique sous forme d’un vent, une énergie
calorifique par leur forte densité de rayonnement, et une énergie chimique en modifiant les
conditions de réaction dans leur voisinage (lavorisation de certaines réactions et modification des
concentrations des divers éléments par évaporation des grains). A Pautre bout de la séquence
d’évolution, ces étoiles se transforment en supernovae, générant alors des ondes de choc tres
violentes (d’ot des fluctuations extrémes de densité), des rayons cosmiques qui sont en fait
des atomes légers on des particules accdlérées. Ces différentes manifestations ont pour effet
de détruire les grains et d’accélérer le gaz environnant. De plus elles rejettent des métaux !
lourds qui enrichissent le milien interstellaire et qui seront réutilisés par les générations d’étoiles
suivantes (modifiant ainsi leurs caractéristiques et leur schéma d’évolution). Ainsi, 'on peut
dire que les étoiles O ou B et les stades plus tardifs d’évolution de ces étoiles, jouent un role
crucial a leur nivean local mais également sur P'évolution de la Galaxie. An sein des régions HII,
on trouve parfois dans des zones Tisolées™ de la Galaxie, des régions haptisées régions HII Ultra
Compactes (UC HII) qui sont des lieux de formation d’étoiles extrémement récentes avec des

dimensions typiques inférieures & 10'7 cm, pour des densités électroniques n. > 10%cm?® et des

'En astroplysique, on appelle métanx tont les atomes plns complexes que Phélinn.
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mesures d’émission? > 107 peem ™",

Dans la seconde partic de ce chapitre je m’intéresseral au champ magnétique, aux différents
moyens que nous connaissons pour le mesurer et plus particulierement je décrirai la. méthode
que nous avons utilisée. Une meilleur connaissance du magnétisme dans ces régions est en effet
tres certainement une des clefs essenticlles pour une compréhension plus glohale des premieres
étapes de la vie d’une étoile. Car bien qu'il paraisse a peu prés sir que le champ magnétique joue
un réle a ce stade de I’évolution son influence est encore mal comprise. A un stade encore plus

primitif de Pévolution que celui de la formation des étoiles, on ne connait pas bien également le

role réel du champ magnélique.

3.1.1 Les régions HII

La premiére description des régions 11T remonte & 1939 par Strémgren (1939). En résolvant les
équations de transfert pour Uhydrogene et en prenant en compte équilibre entre Pionisation
et la recombinaison, il montra qu’autour des étoiles de type O devaient exister des régions
complétement ionisées. Il décrivit ces régions comme ayant des températures extrémement
élevées, comme le confirma Spitzer en 1950 en observant des températures de Pordre de 104K.
Cette description counul de nombreuses évolutions au cours des cinguante dernicres années, avec
entre autre l'introduction des fronts d’onde d’ionisation et la prise en compte du role joué par les
ondes de choc sur le confinemeunt de ces régions mais celle-ci, a grande échelle, resta identique.
Une étoile trés chaude (de type O ou B) ionise son milien ambiant neutre: c’est la phase de
formation, puis vient une phase d’expansion de la zone d'ionisation jusqu’a ce que la densité du

rayonnement de I’étoile faiblisse, ce qui amorce alors la phase de recombinaison.

e L’étape de formation : Au conrs do cotte phase un front d’ionisation va se créer a la surface
de ’étoile sous 'inlluence de son intense rayonnement et va commencer a se propager en
balayant toute la région a une vitesse supersonique jusqu’a atteindre une sphere de rayon

défini par:
35u(0)

Ry=|———
471".”.%{(1'(2)

(26)

Cest le rayon de Stromgren ot Su(0) est le nombre de photons par unité de temps et al?)
sont les recombinaisons sur le nivean 2 ou supéricur. Lorsque le front atteint la limite de

cette sphore, sa vitesse devient subsonique jusqu’i générer une onde de choc.

e La phase d’expansion : la sphéere de gaz jonisé va poursuivre sa dilatation accompagnée

d’une onde de choc suivie par le front d’ionisation. Ils sont séparés par une fine coquille de

2 PR P Lo
les mesures d’émission sout définies comme f nlel
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gaz neutre choqué, L'expansion continue soit jusqu’a atteindre un état d’équilibre entre la
pression dionisation ot la pression du gaz neutre environnant. On atteint alors une sphere
de rayon de I'ordre de cing fois le rayon de Stromgren. Soit jusqu’an moment ou le flux de

Pétoile a commencé a diminuer (ce qui signifie que Pétoile a quitté sa séquence principale).

e La recombinaison : I'étude des raies interdites montre qu’elles se désexcitent plus rapi-
dement que celles de Phydrogene ou de P'hélium et doivent donc étre une composante
importante des spectres. Tandis que le front d’ionisation régresse, 'onde de choc poursuit

sa progression.

Les paramotres typiques de cos régions sont des dimensions supérieures a 10"¥cm avec des
densités n. < 10%em=" (les mesures *émission”® ont des valeurs M < 10%pc.em™%). Mais
au sein de ces zones. Mezger (1967) déconvrit Pexistence de corps compacts qui furent appelés
‘régions HII compactes® (voir la revues de Ilabing et Israél, (1979), et Dreher et Welch (1981)
trouverent des sites encore plus compacts qui furent appelées ‘régions HII ultra compactes’
couramnent abrégées par UC HIL Ces régions sont comprises comme des sites de formation
extrémement récents d étoiles. Ce sont plus spécialement ces types de régions qui nous intéressent
car leur forte densité permet le développement de phénomenes maser,  Les caractéristiques
typiques de ces zones ultra-compactes sont des tailles inférieures i < 10'7cm et des densités de
Pordre de n, > 10%cm. Les mesures ’émission donnent des valenrs A > 107pc.em™®. Une
caractéristique essenticlle des régions III classiques est le rayonnement de Bremstrahlung ou
rayonnement free-free. Le spectre de densité de flux en fonction de la fréquence montre qu’en
général les régions 111 sont optiquement épaisses jusqu’a des fréquences v < 8 — 15 GHz. Cette
grande opacité empéche toute tentative d’étude observationnelle directe des étoiles enfouies
dans ces régions. Les scules radiations pouvant s’en échapper sont les photons produits par

les électrons du gaz ionisé et les photons radio conduisant a des effets maser. Aussi 'étude de

ceux-ci peut pertnettre d'obtenir des renseignements sur les conditions internes.

3.1.2 Aspects morphologiques des UC HII

Les premiers travaux détermination d’ une classification des différentes géométries rencontrées
remontent au début des anudes 1980, 1l sembla alors y avoir une nette dominance des structures
en forme de coquilles suivies par des géomdétries composées d’un coenr et d’un halo et des
configurations de forme cométaire (voir Benson (1984), Turner (1984). Felli (1984), Reid (1985),

Garay (1986G)). En fait toutes cos études élaient basées sur des échantillons comportant un

3 ole 4 7 . . ) i o G b s

*EM = j(, widl ce qui permet de calenler la [réquence fo ~ 0.081TEMY™ car d apres les travaux de
Shaver(1980) F. st la fréquence pour laguelle la température calenlée dans les conditions de 'ETL donne une
valeur moyenne de la températnre du nnage en pernettant de gaflranchir de la géométrie ou de la densité.
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faible nombre de sources (une dizaine i chaque fois). Le premier relevé i grande échelle fut
conduit par Wood et Churchwell (1989). Les sources furent, sélectionnées sur un critere hasé sur

b gélectionnant ainsi 75 sources. Les résultats

leur flux dans Uinira rouge a 12, 25 et 60 microns’
obtenus furent surprenants car complétement différents de la vision qui prévalait jusque-la. En
fait, seules 4 % des régions étaient de forme coquille, 16% étaient composées d’un noyau et d’un
halo, 17% étaient irrégulidres ot 20% avalent une forme cométaire, les 43% restantes sont non
résolues ou de forme sphérique, cest-a-dire de type gaussien. Par la suite les sources classées
dans cette derniére catégoric et qui furent réobservées et résolues vinrent se ranger dans I'une des
autres catégories (voir la figure § extraite de Churchwell et al., (1990), représentant les différents
types d’UC HII).

Cette répartition fut confirmde par ine autre étude a grand échelle menée par Kurtz et al.,
(1990), utilisant les méme critores de sélection plus un troisieme (Fpn > 1000y). Bien que
’on ne puisse pas vraiment Pexpliquer, on peut noter le faible nombre de types différents. Van
Burren et al. (1990) et Mac Low et al. (1991) suggérérent que ceci était di d Uinfluence des vents
stellaires sur les arcs de choc mais ce moddle n'est pas pleinement satisfaisant. Plus récemment
Hollenback et al. (1993) propostrent un modele de formation basé sur la plotoévaporation du
disque d’accrétion. Dans les régions II classiques la taille est proportionnelle a Page tandis
que la densité diminue. Pour les régions compactes el ultra-compactes ceci n'est pas vral. Van
Burren (1990) développa un modéle prédisant un confinement du gaz jonisé par la pression de
ram comme |'étoile se déplace au sein de son nunage. Fn fait la taille est dominée par Péquilibre

entre la pression de ram ot les vents stellaires.
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Figure 8: Représentation des différents types des UC HII (Churchwell et al., (1990))
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Garray trouva une corrélation directe entre la densité et la taille des régions H1l sans devoir
faire de distinction entre les différents types, ce qui fut également ohservé par Kurtz dans son
relevé des régions UC 111 mais seulement pour les types non résolu ou sphérique. Par contre,
pour les types noyau et Lhalo ou cométaire, comwne la taille est controlée par les arcs de chocs,
on ne s’attend pas a trouver de corrélation et expérimentalement c’est ce que I’on observe. 1l est
également intéressant de rappeler les résultats de Dyson et al., (1995 et 1996), qui en utilisant
un modele d’arc de choc, est capable Cexpliquer les différentes morphologies comme étant une

seule et méme structure dont il fait varier I’angle d’observation.

3.1.3 Evolution

Si l'on considere la masse (otale ostimée des nuages moléeulaires, supérienred. 10° Mg (voir
Solomon et Sanders (1980)). prenons done 10" M., conune masse totale de tous les nuages
moléculaires de notre Galaxie (composde en fait de nuage dont le spectre de masse est assez
mal connu et varic selon les régions). cn choisissant n( ) ~ 103 counne étant la densité

vos on obtiont un temps de chute libre® de Pordre de 20000 ans. Donc si

moyenne de tous ces nua
tous les nuages s’effondraient, le taux de formation d'étoiles global moyen correspondant serait
de Tordre du rapport de la masse totale des nuages sur le temps de chute libre soit un taux
de Pordre de 105 Mg /an. Or observationnellement on mesure un taux de formation de plutot
3 Mg /an. Plusieurs liypothses peuvent ¢lre avancéos, Bu premier lien, on pourrait penser que
PPestimation de la masse des nnages est trop forte maijs en fait on s'attend plutot a ce que se soit
le contraire. Deuxite hypothese, on peut envisager qu’au sein des nuages la formation puisse
se bloquer aprés avoir formé quelques étoiles mais Pobservation de régions telles que Ophidius
(voir Ho) montre que plus de 40% de ce nuage est en phase de formation stellaire. Si on admet
que Ion n’est pas dans une période "creuse”, la seule solution qui reste est une augmentation
du temps de stabilité des régions compactes, il faut donc imaginer des mécanisines (ui perme-
ttent de ralentir la vitesse d’eflondrement. L'une des explications possibles pour soutenir ces
régions HII ost suggdrée par leurs proprictés morphologiques.  La structure cométaire, la plus
souvent rencontrée. cst expliquée d aide dares de choe dits an mouvement de Pétoile au sein
de son nuage. Or ces arcs de choc soraient parfaitement capables de s’opposer a Ieffondrement
du nuage. Outre une action directe sur Pexpansion de la région, les ondes de choc excitent les
molécules (voir Walmsley (1986G)) ce qui permet de protéger le reste du nuage des vents stellaires
ot des radiations d'ionisation émises par Uétoile. Une vitesse de DPétoile de quelques kilometres
par seconde est suffisante pour créor ces ondes de choe (Vian ~ 0.2kms=! dans les nuages). Ceci

permet de gagner un factour 100 sur la durée de vie de coette phase, soit 10% ans, ce qui est

)]CI b
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‘T(huu—liluo = ( '.‘j‘ﬁ;)




3.1. Lpgs rEGlons Il 13

suffisant pour micux expliquer le taux de formation observé, De plus les autres morphologies
ont pu étre reproduites par Low et al. (1990), & Paide d’un modéle basé sur les arcs de chdc.
En faisant varier des paramétres comine Pangle de vision, la densité ou la profondeur optique,
il a pu reproduire les différentes configuration observées. Ceci permet done de généraliser les
arcs de chocs A tous les types de régions UC THL Van Burren (1990) a développé un modele
analytique d’onde de choe supportée par les vents stellaires. Afin de vérifier la valeur de son
modale, il a donné quatre parametres observables dont un basé sur les mouvements propres
des masers OIL. Etant données les valeurs élevées de densité qui sont nécessaires a I'excitation
maser, ~ 107em =, coux-ci sont localisés trés pres du front d'ionisation. ce qui veut dire qu’en les
suivant (observation répétée dans le temps), on trace évolution du {ront d'ionisation. Les trois
autres ohservables sont le mouvement propre de Pétoile. la structure fine infra rouge du fer VIII
ot Iobservation des raies infra rouge des molécules d°hydrogene et d’oxygene. Un autre indica-
teur de la longue durde de vie de ces régions nous vient directement des masers. Eu effet pour
qu’ils puissent se développer et persister, il lear faut des conditions physiques de température
et de densité bien précises. Or vu le grand nombre de masers ohservés, ces conditions doivent
nécessairement étre réalisées durant une période suffisamment longue.

Le type spectral de ces étoiles enfouios dans les régions HID n’est pas facile a déterminer
(incertitude sur la structure des atmosphores des étoiles de type 0. effet parasite des étoiles
proches dans le nuage 4 cause do la résolution limitée des observations infra rouge, enfin le role
joué par les grains esl encore mal connu). Tl existe tout de meme cortains parametres communs
A ces régions. En premier licu olles posstdent un pic Cintensité *émission pres de 100pm. Ce
pic est de ordre de 3 i 4 ordres de grandeur supérienr 3 émission {ree-free i cette fréquence.
Mais il faut faire atteution car toutes les radio sources compactes ne sont pas forcément des
régions ultra compactes. On peut trouver des étoiles, des globules neutres. De plus les UC HIL
sont plutdt situdes au sein des régions 1T (Churchwell et al, (1987)) plutot que sur les bords
(Beichman et al, (1979)). La forte émission infra rouge est produite par le cocon de poussieres
mais la structure proprement dite de la région n’a pas d'influence sur la forme du spectre. Les
photons sont absorhés et réémis un grand nombre de fois avant de pou voir s’échapper. A chaque
fois la longueur d’onde réémise est supéricure a la longueur dQ’onde du photon absorhé. Ceci
permet de faire évoluer les photons UV aux photons infra rouge lointain (ui sont alors moins

absorhés, et donc ils peuvent s’¢chapper plus facilement.

3.1.4 Distributions Spatiale :

Georgelin et Georgelin (1975) studivrent la distribution & grande échelle des régions HII dans

notre Galaxie. Ils prouvdrent ainsi que les régions T pouvaient etre de trés bons traceurs
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pour les bras spiraux de notre Galaxie. Ces zones donnent des informations complémentaire
sur les autres traceurs de la Galaxie (relevés en I et en CO) donnant les accumulations de
gaz neutre de la Galaxie souvent difficile & interpréter en termes de bras spiraux. Il demeure
néanmoins le probleme de la détermination de leur distance qui est fréquemment déterminée
cinématiquement (d’ou les ambiguités de distance dans les premier et troisibme quadrant Galac-
tique). Ils sélectionnérent leur échantillon & partir de critéres basés sur ’émission infrarouge
(Fa5/F12 = 0.57 et Feo/I12 > 1.30). Lls montrérent ainsi que 90% de leur échantillon se trouvait
dans 1° autour du plan Galactique. De plus quand leurs observations ont put étre confrontées
avec les résultats des observations en CO (Dame et al., (1987)) une distribution identique en
CO et en région ITIT a pu étre montrée (méme zone de concentration el inéme région de 'vide’).
En comparant la position des UC HII avec les cartes de raies moléculaires ou du continuum sub-
millimétrique, elles sont situdes préférenticllement pres du centre des régions HII. (Tout comme
les protoétoiles d’aprds les travaux de Beichman (1979)). Leur distributions dans le plan Galac-

tique se confoud avec la distribution des nuages woldculaires chaud (voir Solomon et al., (1989)).

3.2 Le champ magnétique dans les régions HII et dans la

galaxie

Comme cela a é6té brivvement abordé dans la premitre partie de ce chapitre, le champ magnétique
joue un réle crucial dans la dynamique ot Pévolution des zones de formation d’étoiles. On sus-
pecte qu'il ralentit I'ellfondrement gravitationnel ou, comme tendraient a le montrer les ohser-
vations réalisées par Strom el al (1986), qu’il a une influence notable sur les flots d’éjection
de matiere; d’aprés les travaux de Strom et al, plus de 70% des sources de leur échantillon
présentent un flot aligné avec les lignes de champ magnétique local & moins de 30° . De plus les
effets de freinage magnétique permettent d’expliquer le fransfert du moment angulaire (grace
3 Pexistence de pont magnétique reliant deux nuages, on peut facilement transférer le moment
angulaire d’un nuage a "autre. les lignes de champs élant pidgées dans la matiére, la torsion
des lignes de champ dans un nuage va se fransmettre au second). La signature observationnelle
la plus générale du champ magnétique est 'émission ’un rayonnement polarisé, Il existe un
certain nombre de méthodes pour la mesurer et par chance, elles sont souvent complémentaires.

Chaque méthode étant plus particulicrement judicieuse en fonction :

o du plan dans lequel on veut le mesurer : dans le plan du ciel ou bien selon la direction de

la ligne de visce;
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o de I'intensité du chiamp dans la région étudiée, ce qui va entre autre dépendre de la densité

locale et amener des opacités plus ou moins hnportantes;
o de la résolution soulaitée.

Je vais m’attacher i rappeler brievement ces diverses méthodes mais je vais surtout essayer de

m’intéresser principalement aux mesures basées sur 'effet Zeemnan.

3.2.1 Les diverses méthodes

La premiere preuve d’un champ magnétique Galactique nous vient des observations en optique
de la polarisation lindaire de la lumidre par les grains. Les grains s’alignent préférentiellement
selon les lignes de champ ot Pabsorption des sources en arritre plan laisse apparaitre un effet de
polarisation de la lumitre. On peut classer les méthodes observationnelles en deux types: celles
qui permettent de mesurer le champ parallele a la ligne de visée, qui sera appelé By, et celles

qui permettent la mesure du chiunp dans le plan du ciel. qui sera noté B .

3.2.2 Mesure du champ dans le plan du ciel
Polarisation par les grains

Les observations dans le domaine optique montrent que la lumiére des étoiles est systématiquement
polarisée avec un degré d’antant plus fort que Iabsorption devient grande. En présence d’un
champ magnétique, les grains ont tendance a s’aligner selon les lignes de champ. En absorbant
les radiations d’arriere plan, ils génorent une polarisation linéaire 8 pour la lumiere. Une radia-
tion les traversant voit alors son champ électrique s’aligner selon une direction privilégiées ce qui
polarise la radiation lindaire orthogonalement au champ magnétique (voir Kylafis et al., (1983)
et Hildebrand, (1988)). On mesure donc ainsi Uinfluence de By. L'apparition d’une polarisation
circulaire est également possible & partir de Pinfluence des grains (voir Martin, 1972 et 1976).
Uniquement & partir de leurs propriétés. Ce sont alors des effets de birélringence qui jouent

mais leur effet reste faible (cf Martin. (1972).

Polarisation par I’effet synchrotron

L’émission synchrotron est produite par accélération de particules relativistes an sein d’un
champ magnétique et ces particules voul précesser autour de la direction du champ. Ceci va
donner naissance A des ondes polarisées linéairement dans le plan et orthogonalement au champ
iL.

Gi ® _— y g : " . . : i P
Ceci est dit & Nalignement préférenticl de Maxe principal des grains sur la. direction du champ magnétique, ils

acguierent donc une orientation privilegicre.
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3.2.3 Mesure du champ selon la ligne de visée
La rotation Faraday et les mesures de dispersion

La mesure de rotation (notée RM) du plan de polarisation linéaire par eflot Faraday conduit a

la relation suivante:

1
RM(radm™*) = 0.81 / o) dl (27)
Jo

ot 1 est la densité électronique en cm 2, ) en (G oet ! la distance parcourue par le rayonnement
dans le milieu sous Pinfluence du champ (en pe). Cet effet est dii A ce que sous 'influence d’un
champ magnétique les électrons sont en rolation antonr de la direction du champ, leur sens de
rotation dépendant nniquetent. de Forientation de T Ceci va modifier Vindice de réfraction et
donc la vitesse de phase du rayonnement selon e sens de la polarisées circulaire. On a alors
création d’une polarisation linéaire résultante sclon un angle bien défini. Cette polarisation est

donc, entre autre, fonction de la longueur d’onde, ce qui nous conduit a:
; : 1\2
& furaday(rad) = RMA (28)

otl Pfaraday o8t Iangle de position de la polarisation linéaire résultante. Donc en mesurant cet
offet & différentes longueurs d’onde, on peut en déduire la valeur de By Le probleme avec cette
méthode est que cet eflel joue sur toute la ligne de visée et quil nexiste aucun moyen de séparer
A priori la contribution de la zone deudice du reste. Done ce que Pon observe est la contribution
moyenne du champ magnétique entre la source ot Pobservateur. De plus, si lon ne dispose pas
de mesures de dispersion (noté DM) basées sur l'observation des Pulsars (ou DM = fé n.dl),
il reste une ambiguité sur la valeur de la densité électronique et par voie de conséquence sur
Iintensité de [ Enfin la valeur du champ magnétique ne peut étre déduite (u’en supposant
Péquipartition d’énergie entre le champ magnétique et la densite des rayons cosmiques. On
obtient alors:

Ir? B EN(E)E 29
=" Jp, PN @

olt E; et E, sont les limites inféricure et supéricure du spectre d’énergie, a’ est le rapport de
Pénergie totale rapportée & Iénergie électronique et 1T est le champ en Gauss. Il semble tout
de méme que cette méthode donne de hons résultats en accord avec les valeurs trouvées par

d’autres méthodes.

L’effet Zeeman

Lleffet Zeeman est un effot mesurable aussi bien dans le domaine optique que dans le domaine
radio. Cet effet provient du couplage d’un atome ou Qune moléeule possédant un moient

magnétique avec le champ magnétique local. Coci provoque alors la levée de fa dégénérescence
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du moment angulaire et des niveaux d’énergie associés, ce qui dans le plus simple des cas se
traduit par une séparation (’une raie initialement simple en un triplet composé d’une composante
1 et de deux composantes o. La composante m donne naissance i un rayonnement polarisé
linéairement. (voir Bruhat ct Kastler "optique™). (Yest la composante non changée en fréquence
Les composantes @ donnent naissance chacune & un rayonnement polarisé circulairement, et de

sens opposé. La difl¢rence des fréquences est donnée par:

’—&""::(rm.m = %EH (30)

ot g est le facteur de Landé, jy le magnéton de Bohr, I la constante de Planck. Dans le
tableau (5) on peul Lronver quelques valeurs de séparation Zeeman de diverses especes (tablean
extrait de Heiles ot al., (1991)), le parametre 'y de la colonue (¢) est la sensibilité Zeeman
de Iatome ou de la molécule, an champ magnétique, cest le facteur 4% de Péquation (30),
pour le radical O1l se reporter dealement au premier chapitre. Pour des molécules telles que
la molécule d’eau, le moment magnétique résultant est celui du noyau, ce qui entraine dans la
formule (30) Putilisation du magnéton nueléaire qui est 1836 fois plus petit que le magnéton de
Bohr (rapport de fa masse du proton sur la masse de Uélectron). Ainsi on constate quil y a
trois ordres de grandeur entre la sensibilité Zeewan du radical OI1 et celle de la molécule d’eau
(avec respectivement bos ~ LM I z.G™ et by,o ~ 10':3A-1I13.(¥“1).

On peut done accéder directement 5 la norme du champ magnétique sur la ligne de visée
mais également & son sens. Selon la convention IBEE la polarisation circulaire droite se propage
dans le sens des aiguilles d’une montre en s'éloignant de Pobservatenr. Autrement dit si la
fréquence de la composante droite est supérieure A la (réquence de la composante gauche alors le
champ pointe vers Fobservateur et il est considérd comme négatif. Los mesures basées sur V'effet
Zeeman sont relativement difficiles a réaliser car en regle générale le déplacement Zeeman reste
petit devant I'¢largissement thermique di & Peflet Doppler. Le nombre de molécules permettant
de telles mesures se restreint principalement & deux espéces: I'hydrogene atomique neutre HI et
le radical OH. Avec une sensibilité de 2.8 kllz par mGauss I’hydrogine HI est hien adapté en
principe pour mesurer des chiamps supérieurs 5 102 mGanss. HI trace les région de faible densité
et le bord des nuages [roids. Cependant les raies 11T sont naturellemont larges, et la séparation
entre les deux sens de polarisation est trop faible pour étre directement mesurable. On mesure
alors la différence des deux polarisations. Les premicres mesures hasées sur HI en absorption
furent réalisées par Verschuur en 1969, Depuis on a aussi réussi & observer des rajes HI en
émission avee une plus une haute résolution angulaire. Il est en eflet tros important d’observer
cet effet avec une tros haute résolution angulaire. On peut tres hien imaginer que les conditions
particulieres de la région observée ne permet tent localement qu’i une scule composante circulaire

d’étre émise (voir le graphe 9).
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Candidates for Zeeman Observations

v b n Av B Venax!/ T
(GHz] HzpG™'l  [em™®] (kms™']  [uG]
(a) (b) (c) (d) (e) 0 (g)
= DUy - 1
Atomic Transitions:
HI 2§y, F=1-0 1420 1,1 2.80 1 x 10? 2.0 10 2 x 1072
HI recombination lines* 1400 16,17 2.80 10%-107 2.0 1007 <5%x 107

Molecular Transitions, Splitting Determined by Electronic Magnetic Moment:

CH [132, J=3/2, F=2-2 07017 2,12 1.96 1 x 10° 2.0 1020 3x 107!
CH [y, J=3(2, F=1-1 0.7248 2,12 3.27 1 % 10° 2.0 1020 5% 107"
OH M3y, =32, F=1-2 1612 3,3 1.31 5x10° 1.0 36 6x 1073
OH Ty, =312, F=1-1 1665 3,3 3.27 5% 10 1.0 36 2x 1072
OH My, 1=3/2, F=2-2 1.667 3,2 1.96 5x10° 1.0 36 9 x 1073
OH 32, J=5/2, F=2-1 1,720 3,3 1.31; 5% 108 1.0 36 6x 1073
OH [y, J=5/2, F=2-3 6016 3,3 068 = 5x10° 1.0 36 9 x 1074
OH My, 1=5/2, F=2-2 6031 3,3 1.58 5x 10 1.0 36 2x 1073
OH Ny, I=5/2, F=3-3 6.035 3,3 1.13 5% 10° 1.0 36 1 x 1073
OH 3y, J=5/2, F=3-2 6.049 3,3 0.68 5x10° 1.0 36 9x 107
C4H N=1-0, J=3/2-172, F=2-1  9.4976 4,13 1.40 3% 10* 0.5 44 3x 1073
CH N=2-1,J=5/2-3/2, F=2-1  19.0147 4,13 1.30 3x 10* 0.5 44 1x107?
CiH N=2-1,J=5/2-3/2, F=3-2  19.0151 4,13 0.93. 3 x 10¢ 0.5 44 9x 10"
C:S Iy = lo-0 112 5,14 0.84" 1 x10° 0.5 81 3Ix 1073
10) Iv=2-1 86.094 6,6 0.47¢™ 5% 10 10 114 1x 104
Da N=1. J=1-0 (above atmosphere) 56,264 7.8 2.80 sx 10 05 57 1x 1073
D N=1, J=2-1 (above atmosphere) 118.75 7.8 2.80 sx10° 0.5 57 6x 1074
°N N=1-0, J=3/2-1/2, F=32-112 113.49 8,8 2.20 1x10* 10 51 2x 107
2N N=2-1,J=3/2, F=3/2-52 226.33 8.8 2.60 1x10* 10 51 1x107*
H N=1-0, J=3/2-1/2, F=2-1 87317  9.13 1.40 1x10° 20 323 6x107

Molecular Transitions, Splitting Determined by Nuclear Magnetic Moment:

JH 212, J=112, F=0-1 4.66 3,3 ~ 0.001 1x107 20 Ix100 7x107F
JH 2y, J=1/2, F=1-1 4751 3,3 ~ 0.001 1x107 20 3x10® 7xI107*
JH 210, J=1/2,. F=1-0 4.766 3.3 ~0.001 1x10" 20 Ix 100 Tx107F
H.0 Hyperfines of (616 — 523) 22.235 10, 10 0.0029 1x10° 20 3x10° S5x107

NH; Inversion transitions, ¢.g. JK=33" ~78 1,15 000072 1x 107 20 Ix100 3Ix107°

References: 1. Kulkami and Heiles 1988; 2. Ziurys and Tumer 1985; 3. Davies 1974: 4. Gottleib et al. 1983a; 5. Saito ct al. 1981‘. 6. Clark
and Johnson 1974; 7. Hill and Gordy 1954: 8. Bel and Leroy 1989: 9. Gottleib et al. 19835; 10. Ficbig and Glsten 1989: 11. F_xmpolged
from Poynter and Kakar 1975: 12. Assumed equal to OH values for same transition designation; 13, Esti d based on first-order calculation:
14. Gisten and Ficbig 1990 15. Jen 1948; 16. Lilley and Palmer 1968; 17. Greve and Pauls 1980. ) 4
Notes: (a) approximate transition frequency; (b) references for columns (a) and (c); (c) b, the Zeeman splitting factor in Hz pG™% (d)
approximate highest density traced by this transition: in LTE for the species with splitting determined by an electronic magactic moment, of
maser emission for the species with splitting is determined by 8 nuclear magnetic moment; (¢) typical observed line width of this transition for LTE
cases, or of an LTE transition tracing the same density in the case of stimulated emission; () estimated B(uG] = 0.5 I(Avikm s .
(Myers and Goodman 1988a), and we assumed By = B/2: (g) see Eq. (2); (h) recombination lines occur in a wide y
and can even show maser emission (Martin-Pintado et al. 1990); (1) the b-value is quoted by the authors as uncertain [ wn'thin a factor of 2:
{m) the b-value listed is an average of the values listed by the authors for the transitions all very close to this frequency—it should be noted
that Bel and Leroy 1989 present a different valuc; (n) although stimulated emission has been observed in NHy transitions. (Madden. personal
communication) the transition listed is hypothetical; (p) these transitions arc mostly observed ds masers: (q) it is not feasible to observe these
transitions from the ground. (r) these are LTE linc strengths, presumably the transition would be much stronger in stimulated emission.
Other specics: Zeeman candidates suggested 1o date, but not included in the table above, are transitions of: NS, CP. HCO and CH:CN which
have been detected in the interstellar medium in states with nonzero electronic magnetic moment (Tumer. personal communication); and Cs,
$i0. and SiS, which have been detected in states with no electronic magnetic moment, but finite nuclear magnetic moment.

Table 5: Tableau extrait de Heiles et al., 1991, donnant les sensibilités & I'effet Zeeman de divers
composées
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Figure 9: Diagramme de localisation et spectre de l'effet Zeeman

Si on mesure uniquement le spectre d’émission, on peut étre conduit & une mauvaise in-
terprétation. Dans le graphe, les composantes (c) et (d), bien que proches en vitesse (et pouvant
donc étre diies 3 un effet Zeeman), ne forment pas une paire Zeeman étant donné qu’elles sont
issues de deux zones spatialement déconnectées. Pour pouvoir prétendre mesurer une séparation
due i effet Zeeman, le premier critére doit &tre la concordance spatiale comme dans le cas des
paires (a) et (b). Pour obtenir la meilleure certitude possible dans 1’1dent1ﬁcat10n d’une paire
Zeeman, il vaut mieux disposer d’'une trés haute résolution spatiale. Clest pour cette méme

raison que nous avons choisi d’effectuer nos propres expériences en mterfelometne VLBI. Cette
technique permet d’obtenir une résolution angulaire de quelques millisecondes d’arc ce qui, pour
une source telle que W3(OIH), représente une résolution spatiale de quelque dizaines dunités
astronomiques”.

Le cas des masers OH est unique. En effet la séparation de 'effet Zeeman est du méme ordre
de grandeur que la largeur de raie due a I'effet Doppler. La sensibilité des différentes transitions
est de l’ordre de 1 4 3 kHz par mGauss. Pour les deux transitions que j’ai étudiées a 6030.747 et
6035.092 MHz les sensibilités respectives sont 1.5839 kHz/mGauss et 1.3997 kHz/mGauss. De
plus les zones d’émission de ces masers sont des zones de forte densité avec des valeurs typiques
de densité Hy n ~ 107cm™3. Si ’on suppose que le champ magnétique est gelé dans la matiere,
son intensité doit varier avec les variations de densité selon une loi en n*. Moyschovias, (1976)
a montré que theonquement o devait étre compris entre: 3 < o < . Observationnellement,
on détermine que o < 3, ce qui est en assez bon accord avec 1a, theone De plus I’élargissement
Doppler est faible avec une température de 'ordre de 150K soit Av ~ 12. 5kHz Comme de plus
l’observation montre que les raies masers sont plus fines que les ~ 13kHz dus a, I’élargissement
Doppler. Grace & cet amincissement des largeurs de raies, les polarisations droite et gauche
observées sont bien séparées (il n’y a pas de recouvrement partiel des composantes de polarisa-

tions opposées d'une méme paire Zeeman). Typiquement dans pour nos observations, on observe

7 i " R 2 i : : §

Une unité astronomique est définie comme étant la distance moyenne de la Terre au Soleil, distance qui vaut
11

~ 107 m
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des séparations de quelques kHz ({facilement accessibles avee les filtres dont nous disposons) ce
qui permet de mesurer des champs de quelques milligauss. Si les deux polarisations circulaires
sont mesurées, en plus du paramétre de Stokes I correspondant A I'unité totale, on a acces
au paramétre V en mesurant Pécart de {réquence entre les deux composantes de polarisation
opposée des paires Zecman :

V= Vyawehe — Virail (31)

On peut alors estimer le pourcentage de polarisation P par la relation :
1.)
P =100= (32)
/
Pécriture de la relation (31) nécessite de supposer que la polarisation linéaire est négligeable.
Cette hypothése semble étre confirmdée par les mesures de Zuckermann et al.. (1972), qui ne
montrent pas polarisation linéaire dans W3(OI1).
Comme je I'ai dit précédemment la eréation des polarisations circulaires est due a la com-
posante paralléle du champ magnétique tandis que la polarisation linéaire est due a leffet de la
composante du champ dans le plan du ciel. Dans le cas d’un [aible déplacement des composantes

’

polarisées a droite et & gauche suite a effet Zeeman, une bonne approximation de cet écart est:
Vo= &I””-— (33)

olt V est le parametre de Stokes, a est une constante et v la vitesse dans le profil de raie (voir
équation (2.5) de Killeen et al., (1992)). Ceci est le cas thermique oft [} est la projection de
H total sur la ligne de visée, c’est done 11 cosf) (avec § Pangle entre le champ et la ligne de
visée). Pour un déplacement Zecman supéricure a la largeur de raie (Avzeenun > Aliappler ) ceci
n’est plus valable, les composantes gauche et droite ne se recouvrent plus et 'on peut mesurer
deux composantes @ polarisées elliptiquement (Uintensité des deux composantes est différente)
et leur séparation est maintenant directement proportionnelle non plus au champ projeté sur
la ligne de visée mais au champ magnétique total. En présence d’un champ magnétique les
sous niveaux magnétiques sont déplacés proportionnellement a leur valeur de mp. Lorsque le
champ est suffisamment fort la différence d’énergie est supérieure a la Targeur de la raie et P'on
observe alors un pur effet Zeeman. Chaque composante émet une pure transition Ampg qui est
complétement polarisée. (Cest le cas grg > Av. On peut alors éerire pour les composantes
o(Amp = 1) les paramétres de Stokes ainsi (voir Elitzur, (1992), p 174) en les décomposant

sur la direction d’obhservation :
1 2 i
o= Sh(l+cos f) (34)

Qy = %[,,s'r'nzﬁ (35)

&
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v

v, = 0 (36)
I,cos%0 (37)

v,

ot # est Pangle cutre la ligne de visée et le champ magnétique. On constate que I'intensité est
maximale pour @ = 0 ¢est & dire quand la direction d’observation est parfaitement parallele
au champ magnétique. On a alors un rayounement polarisé de maniere purement circulaire
(Q, et U, sont nuls). On constate également que, quelle que soit la direction d’observation
Pintensité ne devient jamais nulle, et qu’il 1’y a aucun effet sur I'écartement en fréquence. Les
polarisations circulaires sont alors elliptiques avec i la limite pour un angle de § une polarisation
linéaire. On voit douc bien que la mesure de Feflet Zeeman perniet alors une mesure du champ
total et non uniquement du champ parallele & la ligne de visée, Pour la composante m(Amp = 0)

on a:

=V=0 (38)

et

I = (2 = I”ST:'H-ZH (39)

dont I'intensité sTannule pour € =0

Si le champ magnétique n'est pas suflisaniment fort pour résoudre completement l'effet Zee-
man, mais permet néanmoins au spin de s'aligner, on est alors dans le cas gvp < Av. Comme
les différentes transitions Ay émettent des polarisations différentes, les raies se recouvrent, la
polarisation finalement observée est une superposition de toutes ces composantes, donce le taux

de polarisation sera strictement inférienr & 100%.

3.2.4 Les faux effets Zeeman

Certains effets peuvent simuler Ueflet Zecman. (Uest le cas de la biréfringence linéaire, ot une
source polarisée lindairement en arriere plan ’un nuage est absorbée par un miliew dont les
axes optiques ne sont pas paralloles au plan de polarisation. L'onde va alors se décomposer
selon les axes principaux du milieu qui, & cause de la différence de propagation de la vitesse de
phase, va donner naissance a une polarisation elliptique dont la composante circulaire variera
sinusoidalement avee la distance parcourne. De méme si la direction du champ magnétique
change de direction sur le trajet optique, un ellet de biré{ringence linéaire pent 1a aussi apparaitre

(voir Degnchi et Watson (1985)).
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3.3 La structure du champ magnétique Galactique

La mesure du champ magnétique dans les régions ultra compactes fournit des renseignements

sur le champ magnétique Galactique. Reid et Silverstein (1990) rassemblérent les différentes

mesures du champ magnétique hasées sur I'effet Zeeman dans quelques masers OIl & 18 cm. Les

ées n'excédaient pas 7mG. En prenant des densités de 10% & 10% cm™3, cela donne

valeurs mesur
par rapport au champ mesuré dans le MIS) ce qui est en accord

1
une variation du champ en n? (

avec le travail théorique de Mouschovias , (1976). Mais Pautre point intéressant de cet article
1 . 1

est que les auteurs déduisent (ue le champ est systématiquement aligné sur les bras Galactiques

(voir figure 10) comme Pavait suggéré pour la premitre fois Davis (1974). [.e champ interne

erait done connecté au champ magnétique Galactique général et surtout cela

de ces régions s
la direction dn champ. Ce qui

tendrait & montrer que Ieffondrement gravitationnel conserve

peut avoir des conséquences importantes pour la modélisation de cette phase de la formation.
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Figure 10: Distribution du champs magndtique mesurd a partir de leffet Zocman selon les bras
de la galaxic (Reid et al.. (1990))
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3.4 Présentation de Pexpérience de Moran et al. de 1978

Une premiere expéricnce VLBI pour mesurer le champ magnétique a &té menée par J.M. Moran
ot ses collaborateurs en 1977 (Moran et al., (1978)). Les observations furent réalisées avec trois
antennes ('antenne de 26 du NRL, le 43 m de Green Bank et le 46 de 'ARO) entre le 21 et
le 23 avril 1977. Les auteurs ont obtenu une carte de W3(OII) (voir la figure (11)) (seule source

observée) pour la trausition 5% 6035 M1z avec une résolution de 0. 01 seconde d’arc.
T T ————[—_1——r—_—|—7

-450L
W3 (OH) o5 i
6035 MHz -446R 4 —43.6L

i B e -4TBR e
2 '45-25‘;;4L,‘ es-43.4R
-41.98 _-az6L -

03k :
ana Rf' 1,0 -as0L

o] .

By(arcsec)

°-44.IR

-2
L 5 g
8y (arcsec)

Figure 11: Position des poiuts masers observés par Moran et al.. (1978) reportés sur la carte
continuum & 15GHz de Harris et al., (197G). Les chiffres dans les hoites sont les valeurs du
champ magnétique mesurd,

TIIs purent également obtenir une position absolne pour 'une des composantes maser avec
une précision de £0.203 en ascension droite et de £0. 2 en déclinaison. La position ainsi obtenue

esf:
RA(1950) : 02 23" 16342 DEC(1950) : +61° 38 575

Ce sont ces mémes coordonnées que nous avons utilisées comme référence pour préparer notre
propre expérience VLBI. La carte de W 3(OMN) révele lexistence de 22 masers, 12 de polarisation
droite et 10 de polarisation gauche (voir carte). Les auteurs identifidcrent 10 paires Zeeman avec
une concordance spatiale moyenne de 0." 13, En déplagant la carte issue des deux polarisations
relativement Pune par apport a antre. cotte incertitude sur la position spatiale de chaque maser

diminue pour atteindre 0. 08, Ce réalignement des cartes peatse justifier par une erreur non
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e " s
i : initie 5 cartes sane les deux polarisations ont ete observées
contrélée sur lalignement initial des cartes puisque les 1x pola

séparément. La mesurce de Deffet Zeeman i Paide de ces paires permet de calculer un champ

magnétique variant entre 2 cl 9 mGauss (voir tableau 12 ).

PosITIONS AND MAGNETIC FIELD STRENGTHS FOR ZEEMAN COMPONENTS
IpENTIFIED IN W3 (OH)

Ll v S Ve & & W ety @0
- Thaw o < R T .- S A
..o v SR 0.5 1248 ig:ig} 0.05 0.5 9
e ~163R e i o) w5
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. | —42.6L 2 04 e 5.3} 0.15 0.3 5
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* LSR velocity. Letter denotes sense of circular polarization: (L) left; (R) right.

~ { Approximate flux density.

1 Peak fringe visibility.

_ § The relative errors (1 #) among positions of features having the same polarization are typically 07025 in each coordinate and never
bore than 0705. The relative alignment between the left and right maps is accurate to 071 in each coordinate.

[l The angular offset between components of each Zeeman pair. The mean offset can be minimized by offsetting the LCP components by

v:11 in right ascension and —0705 in declination,

« f Velocity separation between components of Zeeman pair. -

__** Longitudinal magnetic field (B = 16.7 milligauss km™ s). All the fields are directed away from the Earth.

Figure 12: Appariement Zecmau des masors OIT & G035MHz (Moran et al., (1978))




Chapitre 4

Relevé des sources OH mené a
Effelsberg

4.1 Présentation du relevé

Ce chapitre présente le grand releve que nous avous réalisé avee antenne de 100m d’Effelsberg
située en Allemagne pros de Bonn. A partic d'un échantillon de sources sélectionnées selon

différents criteres.

e Les sources considérées sont toutes des régions de formation d’étoiles déja référencées et

dont la déclinaison est supéricure a -29° en évitant la région du centre Galactique.

o La premicre partic de nos sources est directement extraite du catalogue utilisé par Cohen et
al., (1988), pour la détection des transitions maser de état fondamental de OH (transition

3 18cm). Pour toutes ces source les flux TRAS & 60 et 100 gan est supérieur a 1000 Jy.

o Une partie des sources a éLé extraite des relevés menés par 'observatoire de Arcetri (an-
tenne de Medicina (voir Pellagi et al., (1993), Brand et al., (1994), Codella et al., (1994)).
Le critére de notre sélection est que toutes les sources ont une densité de flux intégré des
raies maser HyO supéricure a 90 Jy km s~1 ot un flux IRAS & 100 pm plus grand que
1000 y.

o Enfin nous avons inclus quelques sources supplémentaires directement extraites du cata-

logne IRAS.

Nous avons ainsi ohtenu un catalogue comprenant 265 sources a étudier dans espoir de dresser
la liste la plus compldte possible pour hémisphere nord, des régions de formation d’étoile

présentant une émission maser dans P'une ou Pautre des deux raies principales du premier état

A5H
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& du radical Ol. L'étude de ce niveau revét un importance particuliere puisque c’est le
excité (

-
[

2). Placé juste au dessus de ’état fondamental (état

premier niveau excit¢ (étal 2y, J =
2]‘[3/2,.] = %), son ohservation permet d'établir guelques contraintes pour la modélisation
des masers OH dans les régions de formation des Gtoiles de forte masse. Cet objectif passe
dans un premier temps parune 4tude statistique des divers parambtres dérivables des observa-
tions des masers du premicr ¢af oxcité, Or au moment ol le projet fut proposé, seul un peu
moins d’une trentaine de sources maser de cot élat étaiont connues avec ule bonne confiance
(hémisphéres nord et sud confondus). De nombreuses &tudes avalent été mendes, Zuckerman
et al., (1984), Knowles et al., (1976) (hémisphore sud), Guilloteaun et al.. (1984) mais seules
96 sources étaient répertoriées de manidre certaine. Depuis lors les choses ont évoluées es-
sentiellement pour I'hémisphére sud. Caswell el Vaile ont réalisé indépendanmment de nous et
pratiquement a la meme période. le méme type de projet que le nétre pour leur hémisphere avec
Pantenne de G4 m de Parkes. lls découvrirent 52 nouvelles sources ayant un flux maser supérieur
4 0.4 Jy. Par contre leur travail a porté uniquement sur la transition principale F:3-3 & 6035
MHz. Pour Phémisphere nord ancune étude sur un grand nombre d’objet n’avait été menée, A
’exception de quelques tentatives de détection sur des échantillons bien souvent inférieurs a 20
sources et qui n’apporterent finalement en tout et pour tout que deux sources nouvelles (voir la
these de Jewel (1982) avec Iantenne de 43m de NR AQ. et les denx petits relevé menés en 1988
et 1989 & Effelsherg (non publié)). Nos observations [urent réalisées A deux périodes dillérentes,
séparées d'un peu plus d’une année. on mai 1991 ot juillet 1995. La seconde session nous a
permis de confirmer ou d'infirmer los détections de mai 1994, Elle nous a. de plus, également
permis de doubler le nombre de sources visées, Enfin pour quelgues sources nous avons tenté
une détection des raies satellites aux fréquences de 6016 et G049 MIlz. L'un des intéréts ma-
jeurs de ce projet est d'avoir permis Pobservation simultanée des deux raies principales de cet
état dans les deux polarisations circulaire droite et gauche et des raies satellites, nous perme-
ttant ainsi d’accéder pour la premiére fois & une connaissance compléte de Pémission de cet
état. De plus la tentative de détection des rajes satellites & 5 Gliz n’avail été tentée sur un
nombre de sources tros restreint. En eflet méme avee Pénorme surface collectrice du 100m, il
est impératif d'intégrer chaque source durant plus d’une heure si Pon veut avoir une chance de
détecter un signal (les rapports de forces des raies 3 I'ETL est par ordre de {réquence 1-14-20-
1). Nous joignons ici I'article qui a bté accepté par Astronomy & Astrophysics. Les résultats
essentiels y sont présentés, je ne pourrai que mal le paraphraser. La seconde partie contient
quelques compléments d’information puisque, 5 ¢6Lé de ma participation aux observations et a
la préparation active de la seconde période d’observations (juillet 1995). Jai été directement

impliqué dans la réduction de toutes les donndes.
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Abstract. ! We have undertaken a comprehensive search for 5 cm OH masers in regions visible from Effelsberg with the 100-m
telescope (i.e., those with declinations above —29°). Our sample is based on bright sources taken from the IRAS Point Source
Catalog and/or from previous 18 cm OH and H,O surveys. Among the 265 sources observed, 15 are new (14 exhibit emission
and one source shows both absorption and emission). Two new absorption line sources have been tentatively detected. The
general properties of the 5 cm OH sources are presented and discussed. The 6035 MHz line is more often detected than the
6031 MHz line. Nevertheless, the latter line is frequently present, a fact that is not explained by present OH excitation models.
Simple calculations tend to show that there are enough FIR photons to pump the 6035 /6031 MHz masers, and we found that
the statistics of the ratio Syadio/Sir at 18,5 and 6 cm suggest that the maser pumping efficiency decreases with increasing OH
excitation. Variability on short (months) or long (years) time-scales is a common feature in many 5 cm OH sources. We also
present observations of the 6 GHz satellite lines and report, besides W3(OH), on two certain and perhaps two newly detected
weak sources. Some implications on the excitation of OH are briefly discussed. Clearly, there is no efficient maser mechanism
for the satellite lines. We derive the percentage of circular polarization in detected 6035 and 6031 MHz emission sources and
suggest the identifications of possible Zeeman patterns. We have found several features having > 90 % polarization. Combining
our magnetic field measurements with other published results we find that the dominant field alignment is consistent with the
direction of the Galactic rotation. However, there is no convincing correlation of the field direction with the Galactic spiral
pattern, and it is possible that the field direction is not preserved in the star formation process.

Key words: masers: OH - stars: formation - interstellar medium: HII regions, magnetic ficlds i

1. Introduction

Shortly after the discovery of intense 18 cm emission from the hydroxyl radical, OH, in W3(OH) some 30 years ago, emission
from the first two excited-states of OH was also discovered (Zuckerman et al. 1968, Yen et al. 1969, for the 21T, /2 d = 1/2
and 2113/, J = 5/2 states, respectively). The *IT3/5,J = 5 /2 excited-state of OH lies immediately above the ground-state, and
thus provides a critical test for OH excitation models. The 2113 j2d =5 /2 state gives rise to four hyperfine transitions, with the
F =13 —3and 2 — 2 main lines at 6035.092 and 6030.747 MHz and the F' = 3 — 2 and 2 — 3 satellite lines at 6049.084 and
6016.746 MHz, respectively (Fig. 1). In addition, these transitions are sensitive to the magnetic field with a Lande factor gy =
0.485. The theoretical treatment of OH excitation has progressed significantly in recent years, and includes many different levels,
line overlap effects and accurate collision rates (e.g. Cesaroni and Walmsley 1991, Gray et al. 1992, Pavlakis and Kylafis 1996).
These analyses show the importance of multi-line studies of OH sources to better understand the physical conditions prevailing
in dense OH clouds.

QOur goal in this work was to survey all known star-forming regions of the northern hemisphere with the 100-m telescope,
and to include all of the major HII regions accessible from Effelsberg (Declinations north of —29°), with the exception of the

Send offprint requests to: A. Baudry (Observato ire de Bordeaux)
! Tables 1, 2, 4 and 6 are only available in electronic form at the CDS via anonymous ftp to cdsarc.u-strasbg.fr or via http:/fcdsweb.u-
strasbg.fr/Abstract.html
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Galactic Center. In our catalog of 5 cm OH targets, we used the 18 cm OH survey of Cohen et al. (1988) made for strong IRAS
far-infrared sources, and we also used the most recent results of the H, O maser surveys undertaken with the Medicina 32-m
antenna (Palagi et al. 1993, Brand et al. 1994, Codella et al. 1994). The 18 cm OH masers studied by Cohen et al. (1988) are
associated with far-infrared sources taken from the IRAS Point Source Catalogue and with flux densities greater than 1000 Jy at
60 and 100 jzm. These sources are thus found in most of the “classical’ compact radio HII regions as well as in young objects
with little radio continuum. Ha O maser emission is another well known signpost of stellar formation and is observed near to, or
coincident, with diffuse HII regions and young ultra-compact HII regions. We used the Medicina H2 O survey to select sources
with integrated H;O flux densities greater than 90 Iy kms~! and with 100 pm flux densities greater than 1000 Jy. We also
included some other IRAS sources matching our criterion of far-infrared fluxes larger than 1000 Jy but which were not included
in the Cohen et al. (1988) or in the Medicina antenna surveys. The end result was a final search list of 265 objects for 5 cm OH
emission (Table 1).

Fig. 1. The energy level diagram for the I, /2 ladder of the hydroxyl radical, OI. The lowest levels are shown. Transitions between the shaded
levels give rise to the four 6 GHz lines

We have conducted a comprehensive search with the 100-m telescope for new 5 cm OH masers. These observations, and our
results are presented in Sect. 2. Of the 265 sources observed, 15 sources are newly discovered sources (14 in emission and 1 in
absorption and emission). In addition, two new absorption sources have been tentatively identified, but need confirmation. Some
of the emission sources were independently detected by Caswell and Vaile (1995). In Sect. 3 the general properties of the 5 cm
OH sources are presented and infrared pumping and variability of main line emission sources are discussed. We also present
new observations of the 6 GHz satellite lines and report, besides W3(OH), on two certain, and two possible, new detections, and
discuss theirimplications in relation to OH excitation models. Qur results for the main line OH absorption are briefly presented
in the last subsection of Sect. 3. In Sect. 4 we give the percentage of circular polarization in detected sources and suggest the
identifications of possible Zeeman patterns.

2. Observations and results
2.1. Observations

Observations of the main lines of OH were made with the Effelsberg 100-m telescope in the periods 1994, 12-23 May, and
1995, 22-28 July. We used a cooled HEMT dual-channel receiver to simultaneously measure right circular (RC') and left circular
(LC) polarizations. The system temperature was ~ 60 K including ground pick up and sky noise. We divided the 1024-channel
autocorrelator into 4 receivers to observe both RC and LC polarizations at 6035 and 6031 MHz simultaneously. During the
July observations we also separately searched for the satellite lines, simultaneously measuring both polarizations in each line. In
these observations the channel separation was 3.05 kHz, thus providing an effective resolution of 0.18 km s~1. The OH spectra
were calibrated in terms of the noise source coupled to both polarization channels. To calibrate the spectra we performed several
azimuth and elevation scans through the planetary nebula NGC 7027. We assumed that the total flux density of NGC 7027
was 5.9 Jy at 6 GHz for our 1994 and 1995 observations (see flux density spectrum of Ott et al. 1994). With a size of 7"x10",
NGC 7027 is essentially point-like in the 130" half-power beamwidth of the telescope at 6 GHz. The conversion factors are
determined for both polarizations with 6 and 7 to 12% uncertainties in 1994 and 1995, respectively. Therefore, not accounting
for any uncertainty in the absolute flux density of NGC 7027, we estimate that the uncertainty in our flux density scale does not
exceed 10%. We calibrated all 6035 and 6031 MHz RC' and LC spectra in terms of single polarization flux densities. This is
one-half of the two polarization flux density. For the maser lines this procedure follows that used by Caswell and Vaile (1995).

Satellite line emission or absorption at 6049 and 6017 MHz was searched in 1995 July toward a sub-sample of 17 sources.
Four of these sources as well as two other additional sources were also observed with the 100-m telescope by TLW and R.
Cesaroni in 1990 August/September.The satellite line intensities and all 3 o limits in Table 4 (satellite lines) and Table 1 (main
lines) are calibrated in terms of two polarization flux densities.

All observations were made in the total power mode, and particular care was taken in looking for the possible occurrence
of 5 c¢m radio interferences. Depending on the orientation of the antenna interferences were clearly present in a minor fraction
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of our data. These were easily identified as they induce a systematic ripple in the band. In this case we did not try to make any
special data reduction and we simply discarded all corrupted scans.

2.2, Previous surveys and present results

Following the discovery of emission from the 2113 j2,d =3 /2 state toward W3(OH) and W75N (Yen et al. 1969, Rydbeck et al.
1970), various small scale discrete source surveys were made. Zuckerman et al. (1972) searched for the J =5/2 OH in seven
HII-Type I OH regions; Knowles et al. (1976) surveyed one line at 6035 MHz in more than 50 main line 18 cm OH sources of the
southern hemisphere; and Guilloteau et al. (1984) surveyed 44 compact or ultra-compact HII regions. At that time the number
of securely detected 5 cm OH sources amounted to 26. Recently, Caswell and Vaile (1995) searched for 6035 MHz emission in
208 OH maser sources with the Parkes 64-m telescope. The sources in their sample are south of § = +24°, and show 1665 MHz
flux densities larger than 0.8 Jy. Their survey resulted in the detection of 52 new 6035 MHz emission sources with peak fluxes
larger than about 0.4 Iy.

Some general results of our survey in the main lines of the J = 5/2 state are given in Table 1. We list source name, the
1950.0 coordinates, the velocity interval searched, and the 3 o flux density limit (for no detection) or the letters E and A when
an emission or absorption signal was detected. The source names given in column 2 of Table 1 are taken from the IRAS Point
Source Catalog, the SIMBAD data base, or aré current names. Three IRAS sources are stars, 05330—0517, 06056—0621 and
2019743722, while IRAS 09517+6954 is the starburst galaxy M82 (note, however, that the observed velocity range is narrow
—18 to 15 km s~ 1). In general with 0.18 km s~ ! resolution the 3 & detection level was around 0.1 to 0.3 Jy for both the 6031 and
6035 MHz lines and for both polarizations. Among the 265 sources in Table 1, twenty-four show emission profiles, two a mixture
of absorption and emission, and one, perhaps three, show absorption. Table 1 contains 12 previously known 5 cm OH sources
as well as 15 new discoveries, perhaps 17 (including 2 possible absorption sources); six among these 17 were independently
discovered in 6035 MHz emission by Caswell and Vaile. It is important to note that 18222 —1317 exhibits both weak absorption
and emission at 6035 MHz and that this source was not previously listed in catalogs of OH, H;0 or CH3OH maser sources.
IRAS 18222—1317 also exhibits CS molecular line emission (Bronfman et al. 1996) at a velocity close to our OH detection, and
was mapped in the radio continuum by Kurtz et al. (1994). The spectra of the 15 new sources are shown in Fig. 2, and the line
parameters of all detected OH main line sources are given in Tables 2 and 5 for emission and absorption, respectively. Although
the emission features are not necessarily gaussian, the full linewidths at half peak intensity, peak flux intensities, and associated
velocities were obtained from a multi-gaussian fit analysis. (In some cases this may give peak intensities slightly different from
the actual peak flux densities in our spectra.) When an emission feature is present in only one spectral channel, the linewidth
is taken to be equal to the spectral resolution. Although variability is observed in several sources (see Sect. 3.1) we have not
observed line shifts of a given feature exceeding our spectral resolution, In Table 2 we list all emission sources detected in
1995 July and the line parameters of those features (marked with an asterisk in the column "Line identification number") which
were present in our 1994 May data only. In some sources we cannot exclude the presence of broad, weak, underlying features
(i.e. features broader than 5 to 10 km s~ ! and with intensities around 3 times the r.m.s. noise). This is probably the case for
18403—0417 where broad emission wings seem overwhelmed by strong narrow emission lines in our 6035 MHz spectrum. No
attempts were made to fit broad emission features in our data as such features are raré in excited-states of OH and difficult to
identify. (See, however, analysis of the satellite line emission from W3(OH) in Sect. 3.2.) In order to estimate variability in our
5 cm OH sources we gather the integrated flux densities of our 1994 and 1995 observations in Table 3. The source distance
given in Table 3 is based either on spectrophotometric estimates or, more often, on our own kinematical distance calculation
program using the standard IAU galactic rotation constants; in the case of distance ambiguity the less plausible solution is given
in parentheses. We also give in Table 3 the apparent maser Juminosity (in Jy km s~ kpc?) defined here as the sum of the RC
and LC integrated flux densities times the distance squared. This apparent luminosity is transformed into isotropic luminosity
(over 4 « steradians) after multiplication by 6.3 10-9 Ly Jy~! km~! s kpc 2.

Table 3. Integrated flux densities of maser sources

A sub-sample of 17 sources in Table { and two other sources (G10.6—0.4 and K3 — 50) were searched for satellite line
emission. The results of this search are presented in Table 4 which comprises most of the strongest main line emission sources,
one absorption source W3A, and 4 sources with no detected emission or absorption main line signal. After data editing and
averaging left and right circular polarizations the 3 ¢ limit in our final spectra ranges from 60 to 150 mJy for both satellite lines.
However, in 5 sources W3A, W3(OH), G10.6 — 0.4, K3 — 50 and NGC 7538 the integration time was longer than the typical
30 to 50 minutes used for other sources in Table 4; this resulted in a3 o limit around 40—60 mly or better. Weak satellite lines
were detected in W3A, W3(OH), G10.6—0.4 and very likely in K3 — 50 and NGC 7538 (IRS2) but no intense maser emission
was observed.
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Fig. 2. The 6 GHz lines (6.035 GHz, F' = 3 — 3 above and 6.031 GHz, F = 2 — 2 below) for those sources discovered in our survey. The line
intensities are in Jy for a single polarization. The thicker lines are right circular (RC') polarization, the thinner are left circular (LC')

3. General properties and excitation of 5 cm OH sources
3.1. Main line emission sources
3.1.1. Line intensity, linewidth, and velocity extent

The peak flux densities observed in this work range from about 115 Jy in W3(OH) at 6035 MHz to about 0.1 Jy in S 68 or
Cepheus A at 6031 MHz. Emission from the northern hemisphere source W3(OH) is exceptionally strong and is comparable to
the 140 Jy emission reported by Caswell and Vaile for 351.42+0.64 in the southern hemisphere. M17 (18174—1612), ON1 and
20350 +4126 with peak flux densities around 12—14 Ty at 6035 MHz are three other relatively strong OH sources in our sample.
Nevertheless, the 5 cm OH emission is weak compared to the ground-state emission and, apart from three sources in our list, the
flux densities are greater at 1665 than at 6035 MHz (see also end of Sect. 3.1.2). The same trend is observed for the isotropic
luminosities. In W3(OH) this luminosity integrated over all features is &~ 4 — 5 107 Lg, at 6035 MHz whereas at 1665 MHz in
a single feature it is &~ 1.5 10~¢ L. The difference is even greater in W 49 where in a single feature the 1665 MHz luminosity
reaches ~ 8 1077 L.

Prior to our observations, the properties of the F= 2 — 2 line at 6031 MHz were poorly known because this line was often
not observed. The 6031 MHz emission is always weaker than the 6035 MHz emission as shown in Tables 2 and 3, and with
the exception of ON1 and W3(OH) the peak flux densities are below 0.5 to 0.8 Ty . In sources where both the F' =3 — 3 and
2 — 2 lines are delected, the F'= 3 — 3/F = 2 — 2 peak flux ratio varies from 2 to 7 (e.g. W49 or ON1) to even larger values
(19111+1048). In the exceptional case of Cep A this ratio is of order unity. Similarly, the F =3 —3/F =2 — 2 integrated flux
density ratios range from 1 or 2 to 20 or 30. In the LTE approximation the F = 3 —3/F = 2 — 2 ratio is 20 /14 ~ 1.4 in the
optically thin case, and tends towards unity in the optically thick case. Therefore, non-LTE ratios are observed in all sources.
This property, together with strong polarization of the emission lines (see Section 5) and narrow linewidths (see below) are
strong indications that the 6035 and 6031 MHz line emission is caused by the maser process. A definitive proof of the maser
nature of the 5 cm emission is given by VLBI observations of HII regions (Moran et al. 1978, Desmurs et al. 1996).

Table 2 contains 159 and 57 circularly polarized features at 6035 and 6031 MHz, respectively. The richest spectra are those
of W3(OH), W49, 19120+1103, 19213+1424 (W 51), and ON1 with 10 to 20 individual features at 6035 MHz. These sources
also exhibit 6031 MHz emission. The distribution of linewidths (Fig. 3) shows that: (¢) The 6035 and 6031 MHz linewidths are
similar, (i7) 64% of the 6035 MHz features are narrower than 0.35 km s~!, and (éif) Several 6035 and some 6031 MHz sources
have features as sharp as 0.18 km s~! our spectral resolution. This suggests that the intrinsic linewidth of several features might
be narrower than 0.18 km s~! and that some data suffered from spectral dilution. There is no apparent correlation of linewidth
with peak intensity. In W3(OH), the strongest source in the northern sky, peak fluxes of identified features range over more than
2 orders of magnitude and their linewidths remain remarkably constant, being around 0.3 to 0.4 km s~1. As indicated above
several sources exhibit features < 0.18 km s~!. This cannot directly reflect the kinetic temperature of the gas, since a Doppler
width < 0.18 km s~! would correspond to about 10 K or less whereas we expect T = 150 K in the vicinity of compact HII
regions (see the multi-line OH analysis of Wilson et al. 1990). In the strict case of non-saturated masers the line narrowing scales
with /7=1/2 where 7 is the opacity at the line center; we would thus expect T > 12 for Tx &~ 150K.

Fig. 3. Histograms of the FWHP linewidths for the F = 3 — 3, 6.035 GHz and F' = 2 — 2, 6.031 GHz (shaded histogram) OH lines measured
in this survey. For those lines narrower than our effective resolution, 0.18 km s~!, we have used a linewidth of 0.18 km s~}
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The 5 cm OH velocity extent typically ranges from 1 kms~! in Cep A or W48 to 7km s~ ! in W75(0H) or W3(OH), whereas
the 18 cm OH velocity extent is roughly 10 km s—!. W 49 and ON1 appear to be quite exceptional. W49 emission extends at
least over 10 km s~ !, and in ON1 we observed 2 groups of features separated by about 16 kms~!. The detection with high signal
to noise ratio of strongly polarized 6035 MHz OH emission around —1 to 2 km ¢! toward ON1 (Fig. 4) had not been reported
previously as far as we are awarc, although 18 cm Ol features at 2 and —6 km s~ ! were observed by Cohen and Willson (1981).
This 6035 MHz emission was clearly detected in both 1994 and 1995 data. Note that for both polarizations the ratio of the peak
intensity around 15 km s—! to the peak intensity around —1to 9 km s~ is constant with time (see Fig. 4). However, both groups
of 6035 MHz lines vary with time and such variation cannot be caused by pointing or calibration errors since the simultaneously
measured 6031 MHz line data remain constant. We conclude that the lines around 0 and 15 km s~! arise from the same region.

Fig. 4. Spectra of the 6.035 GHz (upper) and 6.031 GHz (lower) OH lines measured in May 1994 for the source ON1, in the upper panel. In
the lower panel, these lines are measured in July 1995. The thicker lines are right circular polarization, the thinner are left circular. Note that
although all velacity components have varied in the 6.035 GHz line, the 6.031 GHz line, which was measured simultaneously, has not varied

The OH maser model developed by Cesaroni and Walmsley (1991) which includes effects of local and non-local line overlaps
and the IR radiation from hot dust, predicts an inversion of the 6035 M1z line for densities ngz & 105 to a few 107 cm~? and
no inversion at 6031 MHz. This is roughly consistent with our observations which show that the 6035 MHz line is more intense
and more widely detected than the 6031 MHz line. Nevertheless, the present work and recent 6031 MHz VLBI observations of
W3(OH) (Desmurs et al. 1996) demonstrale that the 6031 MHz line is masing whereas the Cesaroni and Walmsley model does
not predict inversion of this line and faces other difficulties (see end of Sect. 3.2). The OH model of Gray et al. (1991, 1992)
predicts the inversion of both 6035 and 6031 MHz lines with stronger emission at 6035 MHz for Hy densities above a few 107
cm™—3, but this requires (i) the absence of overlap, which is a key feature of all ground-state OH maser excitation models, and (i7)
high OH relative abundances (OH/H; ~ 10~3) to yield bright 6035 MHz emission. One major difficulty faced by OH excitation
models is their dependence on exact collision rate coefficients as shown by Pavlakis and Kylafis (1996). For this reason and
in the absence of all needed coefficients, Pavlakis and Kylafis did not discuss their results for the 2113/, J = 5/2 masers and
restricted their analysis to the 18 and 6 cm lines. In conclusion, it is difficult to reconcile OH models with all observations of the
6 GHz lines, and thus to obtain precise physical conditions. However, all models require Ha densities of order 107 cm™2,

#*

3.1.2. Infrared pumping

Excitation of the OH radical results from complex competitive schemes involving both collisional and radiative pumping as well
as line overlap effects in relation with the velocity field in the OH medium and local line broadening. In order to evaluate in
very simple terms the role played by IR photons in the 5 cm OH masers we note that, with no absorption of far infrared photons,
radiative pumping is possible when

(J'SdV/hV)IR Qir 2 (f SdV/hV)radiﬂ Qradio

where ©,.q4i0 is the maser beam angle and Qyr is the solid angle subtended by the maser at the IR source. Assuming that all
masers associated with each source spectrum aré pumped by IR radiation and that the mean beam angle ratio for each source is
< Qradio/Ur >~ 1 we must now verify that

SirAvig 2 ([ Sdv)radio

where Syp is the IR peak flux, Avrg the range of radial velacity across the OH maser spectrum, and ( f Sdv)radio the
integrated maser flux density. The 5 cm OH lines arise from energy levels 84 cm=! above the ground-state and we expect that
FIR photons around 100 pm are involved in the OH pumping cycle. In Fig. 5 we have plotted the 6035 MHz OH integrated flux
density measured in this work, adding both polarizations, versus the IRAS 60 pm flux density times Awv;g determined from the
total OH spectral extent of each observed source. The condition above is also held at 100 pm, and is even better held at 6031
MHz where the radio flux densities are weaker than at 6035 MHz. Despite the uncertainties of this simple approach, we note that
there are more FIR photons than radio photons by roughly four orders of magnitude. Therefore, even if the IRAS field of view
picked up more FIR flux than that directly coming from the compact HII region it seems that there are enough FIR photons t0
pump the 6035/6031 MHz OH masers. In a similar study made for 18 cm OH sources, Moore et al. (1988) showed that there
is a correlation between the OH 1665 MHz peak flux density and the FIR flux density, and concluded that 18 cm OH masers
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are pumped by FIR photons. These photons clearly play a dominant role in the 213/, ladder since the correct parity assignment
in the collision rates (Andressen et al. 1984) showed that collisions alone cannot invert the OH lambda-doublets in the 211, /2
ladder. Of course the OH net inversion depends on detailed balance between radiation pumping and collisional deexcitation (e.g.
Cesaroni and Walmsley 1991). Moreover, it is interesting to note that in order to produce maser inversion one must fulfill the
thermodynamic constraint where more than one IR photon must escape the inverted region for every maser photon. In the case of
100;:m photons escaping 6 GHz masing cylinders and assuming a gas kinetic temperature around 150 K, equation (3) of Watson
(1993) yields for the maser brightness temperature Ty, < 2.5 10%(1/d)* where I/d is the cylinder aspect ratio, For T,, ~ 1.4
10% — 10'° K corresponding to 1 — 10 Jy features with typical sizes 22 5 mas (Desmurs et al. 1996) we expect typical aspect
ratios larger than 3.

Fig. 5. A plot of the flux density of the 6.035 GHz line, integrated over velocity, versus the 60;.m IRAS flux density, multiplied by the total 6
GHz OH velocity range. The smooth line shows the locus of points where the OH and IR integrated fluxes are equal

The ratio Syqdi0/Srr Was also considered by Cohen et al. (1991) in their study of OII 6 cm maser sources in IRAS-selected
star-forming regions. They found that the median value of this ratio was two orders of magnitude lower for OH 6 cm masers than
for OH 18 cm masers. In Fig. 6 we compare results at 6 cm taken from Cohen et al. (1991) and from more recent work by Cohen
et al. (1995) with those from the present work on OH 5 cm masers and those from Moore et al. (1988) on OH 18 cm masers.
The 5 and 18 cm lines are polarized, so we have added the LC and RC intensities to derive the peak flux densities. We have
used only the IRAS fluxes at 60;:m since the 60 and 100pm correlations with OH integrated intensities are very similar. Fig. 6
shows a systemaltic decrease in the ratio S,qq4i0/Srr with increasing OH excitation. The median value is 7 10~3 for 18 cm OH,
710-% for S cm OH, and 1.1 10~* for 6 cm OH. This suggests that the maser pumping efficiency decreases systematically with
increasing enérgy above the ground-state. In fact such a result was nicely demonstrated for the source W3(OH) by Cesaroni and
Walmsley (1991), whose figure 11 shows maser optical depth falling systematically with increasing excitation energy. However,
this is the first time that data have been available for a large number of sources to allow the general statistics of the radio-IR
correlation to be examined in several OH lines. The data of Fig. 6 should provide important input to a new generation of more
accurate maser models which treat simultaneously and self-consistently the OH excitation and radiative transfer. In addition, we
note that when comparing the 6035 and 1665 flux densities, only 3 out of the 26 sources in our list (namely M17, OH45.12+0.3
and ON1) exhibit intensities greater at 6035 than at 1665 MHz. Therefore, assuming that time variabilty is a small effect this
seems to be a rare occurrence, M17 being an extreme case with S(6035) = 4.7 S(1665).

Fig. 6. For the sources detected in this survey, we show three histograms of the ratios of OH to 60.m IR flux densities for 18 cm (Cohen et al.
1995), 6 cm (Moore et al. 1988) and 5 cm (this paper)

3.1.3. Variability

Table 3 shows that fourteen sources were observed twice, and that variability is present in several sources. In the time interval
between our 1994 May and 1995 July observations the 6035 MHz integrated intensities (LC + RC) vary from about 15 %
(W3(OH)) to 55 % (e.g. W48 or 19111+1048). Variability is even more prominent in 18556+0136 and Cep A for which the
6035 MHz flux density increased by a factor of 3—3.5 from 1994 to 1995. Since the total uncertainty due to instrumental factors
for both epochs amounts to about 10 — 12% (see Sect. 2.1), variability is well established. In W3(OH), however, we cannot
firmly conclude on variability. We point out that eventual telescope pointing errors do not play a role in the observed variabilty
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because the individual (VLBI) hot spots associated with 6035 MHz line features are distributed over compact regions (less than
0.5 arc sec, Desmurs et al. 1996) which are thus much smaller than the 100-m beamwidth, We also note that when the 6031 MHz
line is detected at both epochs, the integrated intensity tends to vary in the same sense as that of the 6035 MIz line suggesting
that both lines are excited in the same gas layers and/or that the same pumping mechanisms are at work for both lines. There is
one exception, however, that of Cep A whose time variability in the 6035/6031 intensity ratio should be carefully monitored.

Several sources were observed at 6035 MHz over a 6-month time scale by Caswell and Vaile. Some changes were observed
but most sources do not exhibit changes greater than 10 %. It is interesting to note that Rydbeck et al. (1970) observed strong
time variabilty within two months in W75B. These results, and our observations over a 14-month interval indicate that variability
exists over several characteristic time intervals. We find indications of variability over an even shorter time scale since eight
sources in our sample, 18403—0417, 18507+0110, 18515+0157, 18556+0136, 18592+0108 (W 48), 19078+0901 (W 49),
19095+0930, and 19111+1048 were observed on 1994 March 21—-25 and by Caswell and Vaile on May 20. The line profiles,
sense of polarization, and peak intensities obtained with both Parkes and Effelsberg telescopes are similar for most sources,
despite the fact that the source coordinates are not always identical. However, for W48 and W49, the relative intensity of some
6035 MHz features and the peak fluxes changed markedly with time. These changes indicate rapid time variations at 6035 MHz,
thus implying typical maser sizes smaller than ¢ At &~ 1.5 107 cm ~ 0.05 pe for At = 58 days.

Several intense OH sources have now been studied ‘over more than 20 years. It is remarkable that the spectral profile of
W3(OH) has remained stable over 25 years. This suggests to us that saturated maser amplification takes place in strong sources.
M17, the strongest source in our sample after W3(OH), was observed by us in 1995 July, by Caswell and Vaile in 1993 and
1994, and by Knowles et al. (1976). The 6035 MHz spectrum has remained essentially unchanged with two main features around
21.5 and 22.6 km s~ but with differing relative intensities. ON1, another strong 5 cm OH source was observed in circular
polarization by Rickard et al. (1975). Comparing their intensity scale with ours is complicated. However, we find that their three
main features, around 14.5 km s~!, are present in our spectra (but with some differences in relative intensity). These comparisons
suggest that the strongest sources are saturated masers. Nevertheless, long term variability is present in the 5 cm OH spectra,
since both relative and absolute intensities of individual features do change with time. In addition, for several sources studied at
Parkes over a time interval of 20 years, Caswell and Vaile have noted large intensity changes in many features. This seems to be
the case of Orion A for which the flux density is now below 0.3 Jy (see our Table 1), but which was around 2 Jy in each circular
polarization at the time of the discovery by Knowles et al. (1976).

3.2. Satellite line sources

Satellite line emission or absorption was searched toward 19 sources (Table 4). The 3  limits achieved in our final spectra (see
Sect. 2.2) are better or much better than those achieved for the main lines. However, we do not reach the LTE intensity limit, in
which the 6017 and 6049 MHz lines are respectively 14 and 20 times weaker than the sum of the RC and LC main lines. From
Table 4 we conclude that 5 cm satellite line radiation is very weak and that strong satellite line masers are not excited in the
J = 5/2 state of OH, although more observations undertaken at different epochs should be repeated to reach firmer conclusions.
Even in the strongest OH source in the northern sky, W3(OH), for which we have now several epoch satellite line observations
(see below), there is no trace of intense maser activity.

W3(OH) was observed in the satellite lines with the 100-m radiotelescope in 1981 (Guilloteau et al. 1984), 1989 (Kempf
1989), 1990 August, and 1995 July. Fig. 7 shows our best spectra obtained in 1995 after more than 2 hours of integration in
each sense of polarization. Line parameters of the 6017 and 6049 MHz transitions are very similar in both polarizations; this
is shown for example at 6049 MHz in Fig.7a. Panels b and ¢ show the average of RC and LC 6049 and 6017 MHz spectra.
The gaussian fit parameters to the averaged spectra are the following: Speak = —54 mly (1 o = 14 mJy), Av = 1.89 + 0.27,
Visg = —45.02+ 0.10 for the 6017 MHz line; Speqr = +180 mJy (1 o = 14 mly), Av=0.86+0.07, VLsg = —44.54% 0.02
for the 6049 MHz line. In the latter case the slightly asymmetric line profile could also be fitted by 2 nearby Gaussians with
155 and 60 mly peak fluxes, and 0.51 and 1.67 km s—! linewidths, respectively. Guilloteau et al. (1984) detected satellite line
emission at 6049 MHz with peak intensity and central velocity similar to ours but with a broader linewidth. They failed to detect
the very faint 6017 MHz line absorption. Subsequent observations made in 1989 and 1990 compared with our 1995 data show
that the satellite line profiles are essentially stable with time.

Taking Seon: 2 0.7 Jy at 6 GHz we find that the apparent peak opacities are of the order of —0.2 and 0.08 for the emission and
absorption, respectively. The actual opacities must be higher since VLA data show that the OH material does not cover the entire
continuum source (¢.g. Baudry and Menten 1995). The 6049 MHz emission line could correspond to a low gain maser. Such
cases have been observed in the transitions from the 21T, /2 ladder (Baudry et al. 1993). We also note that the satellite absorption
and emission line centers, although falling within the OH velocity range do not coincide with the strongest 6035/6031 MHz
maser features; rather these seem to be associated with the ab sorption features observed in several other excited-OH states and
in particular with the 211, /2 absorption lines detected by Wilson et al. (1990) and mapped by Baudry et al. (1993). We conclude
that there is no indication of strong maser activity in the 6 GHz satellite lines because: (#) The line profiles are strikingly similar
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Fig. 7. The 6 GHz Ol satellite lines. In (a) the (FF = 3 — 2) 6.049 Gliz line (RC heavy, LC light contours). In (b) the sum of RC and LC for
the 6.049 GHz line, and in (c) the 6.017 GHz (F =2 —3)OH line. The intensity scales in (a) is the single polarization flux density, in Jy. In
(b) and (c) this is the flux density for both polarizations. The continuous line in (c) corresponds to the gaussian fit discussed in Sect. 3.2

in both polarizations; (i¢) The emission line is weak with a peak flux of ~ 0.18 Jy and a linewidth larger than the 5 cm maser
linewidth distribution; and (#47) There is no indication of variability in our spectra spanning the interval 1981-1995.

In addition to the W3(OH) results, our long integration observations of 1990 show that weak emission or absorption is
detectable in some sources. We briefly discuss these results. Toward W3, at a position slightly different from W3A in Table
1 (RA = 2721™50.4° (1950) Dec= +61°52717"), our 1990 spectra show a broad 6017 MHz absorption. This absorption is
centered at &~ —40 km s~ with a linewidth and peak flux around 2.5 km s~ ! and 60 mJy (1 ¢ = 20 mJy). This peak flux density
is consistent with the 3 ¢ limit in our 1995 spectra, and the linewidth and center velocity are also consistent with our 6031/6035
MHz observations of 1995 (see Table 5). In W3A we can apply the sum rule to the apparent opacities or flux densities, writing
S(6031)/14 + 5(6035) /20 = S(6017) + 5(6049). Taking the flux densities measured at 6031, 6035 and 6017 MHz we obtain
5(6031)/14 + S(6035) /20 = 50 mly which is consistent, to within the uncertainties, with the non-detection of the 6049 MHz
line. W3 (continuum) was also observed by Gardner and Martin-Pintado (1983b) who detected weak 6017 MHz absorption
consistent with our results. G10.6 — 0.4 is an ultra-compact HII region (RA = 18%07™30.7° (1950) Dec=—19°56"31") which
we observed in both satellite lines. A weak 6017 MHz absorption was detected at &~ —3 km s~! on two different days. The
linewidth and peak flux density are of order 4.5 km s~ and 35 mly (1 o = 15 mly), respectively. At 6049 MHz, a 45 mJy (1
o =~ 15 mly) and 4.5 to 5 km ¢~ wide emission was detected at &~ —2 km s~!. This result is in good agreement with the J
= 1/2,6 cm line OH parameters determined by Gardner and Martin-Pintado (1983a) and Guilloteau et al. (1988). It is interesting
to note that the 6035 MHz observations of this source by Caswell and Vaile revealed only weak (= 0.2 Jy) emission. Although
the continuum émission from G10.6 — 0.4 resembles that of W3(OH), the OH excitation properties of these sources are quite
different. K3 — 50 and NGC 7538 are two other ultra-compact HII regions similar to W3(OH) and G10.6 — 0.4; these were
observed at positions given in Table 1. Weak (40 to 20 mJy) 6049 MHz emission was detected in K3 — 50 and NGC 7538 at
~ — 20 and —59 km s~!, respectively. The linewidths are uncertain, and this is why "?" is added after the letter £ in Table 4,
Finally, we note that in two other sources which were not observed here in the satellite lines, W33 and DR21, weak satellite lines
were detected by Gardner and Martin-Pintado (1983Db).

The 6 GHz satellite lines are not easily explained and strongly constrain any future OH models. The model of Cesaroni
and Walmsley (1991) predicts no inversion at 6017 MHz whereas the 6049 MHz line should be strongly inverted. This is in
contradiction with our observations of weak 6049 MHz emission in W3(OH) and three other sources, although the 6017 MHz
line is not inverted in our spectra. With or without line overlap, Gray et al, (1991) predict both 6049 and 6017 MHz inversions.
However, no emission has ever been observed from the 6017 MHz line. Finally, it is important to note (Pavlakis and Kylafis
1996: and end of Sect. 3.1.1) that no reliable prediction of the excitation of the 5 cm lines can be made with insufficient
knowledge of collision rates.

3.3. Main line absorption sources

OH absorption features were definitely detected in three and, perhaps in five sources of our sample (Table 1). Except in the
case of W3A where we used 0.6 km s™! resolution, the spectral resolution was 0.18 km s~! everywhere. The line parameters
of the definite detections of OH 235, J = 5/2 absorption are given in Table 5. Two sources exhibit both absorption and
emission (18222—1317 and W 48). In two other sources, RAFGL 5456 and RAFGL 2210 (18355—-0650), we ohserved possible
absorptions around 27 and 43 km 51 However, because of the shortness of the integration time these detections are tentative,
and require confirmation.

Table 5. Line parameters of absorption sources

For W3A the line parameters were obtained from our 1994 spectra after we had averaged LC and RC spectra and after we
had verified that each circularly polarized profile gave consistent results. The peak flux densities of both main lines are similar.
This fact and the rather large widths of the absorptions, of order 2.5—3.5 km s~! compared to less than 0.35 km s—! for maser
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features in general, suggest 4 quasi-thermal excitation of these lines. In such a case we expect 6035/6031 intensity ratios in
the range 20/14 to 1 for the optically thin and thick cascs. This is in approximate agreement with the observations. RAFGL
2147, or 18222—1317, a new OH source (see brief discusssion in Sect. 2.2), is a different case because both absorption and
emission are present. Our best fils to the spectra are given in Tables 2 and 5 for the emission and absorption, respectively. These
line parameters are uncertain because the signal-to-noise ratios are low and the emission seems to be located on the edge of
the absorption profile. Therefore the linewidth of 0.3 km s~!(#W H P) quoted for the absorption must be considered a lower
limit. In W48, or18592+0108, both weak absorption and strong emission are present in the 6035 MHz profile. We first used
high quality 6031 MHz RC and LC polarized spectra to determine line parameters for an average from our 1994 and 1995
observations. We then made a Gaussian fit of the 6035 M1z absorption intensity and of all line parameters of the two emission
features after we had fixed the linewidth and center velocity of the absorption feature, under the assumption that these parameters
are similar to those in our averaged 6031 MHz LC + RC profile. The line parameters of the emission features are given in Table
2 The 6035 MHz absorption intensity from the averaged RC and LC profile is —0.19 Jy, a value exactly equal to the 6031
MHz absorption intensity (Table 5). The 6031 and 6035 MHz profiles of W48 are presented in Fig. 8.

Fig. 8. In the upper two panels. the RC and LC polarized spectra for 6.035 GHz in W48 observed in July 1995. The intensities are for a single
polarization. In the bottom panel is the 6.031 Gllz spectrum with double polarization flux density scale. In this case the profile is an average
from our 1994 and 1995 observations (see text)

4. Circular polarization and Zeeman splitting of OH main lines

Our 6031 /6035 MHz profiles are often circularly polarized, and this polarization is best expressed as P = (V/I) where I is the
total intensity and V' the difference between the right circularly and left circularly polarized intensities. Although a complete
description of polarized radiation would require a measurement of all Stokes parameters, the percentage of circular polarization
is directly given by the two Stokes parameters V and I and by the quantity P defined above. Our observations are not sensitive to
linear polarization, and we assume that this can be neglected because no or little linear polarization was detected inthe J = 5/2
OH sources observed by Zuckerman et al. (1972) and Rickard et al. (1975). Therefore, by deriving the ratio |Sr — St |/(Sr+S5L),
where Sk and Sy, correspond to flux densities in the RC and LC polarized emission for a given detected feature, we have a good
estimate of the percentage of circular polarization P. For each polarized feature listed in Table 2 we measured in the other sense
of polarization the corresponding flux density to estimate P, and for each determination of P we estimated an uncertainty from

AP =0.5(1 — P2)(ASy/Sy) +0.5(1+ P2)(ASm/Sm)

where ASy = Maz(ASgr,ASL), ASm = Min(ASgr,ASL) and Sy = Maz(Sg, Sr). We conservatively took ASy =
AS,, = 3 o from our spectra, Limiting ourselves to those features for which P is greater than the uncertainty obtained in the
manner abave, we obtained the list of feafures given in Table 6. The sense of polarization, and the derived values of P (and
uncertainty) are given in the fourth and last columns of Table 6, respectively. The sense of polarization is noted R or L to indicate
that Spr = Maz(Sr, Sr) is either right- or left-circularly polarized. In some cases a given feature may lie at the edge of a strong
feature with the other sense of polarization, so the sense of polarization, RC or LC, may be different from the polarization
quoted in Table 2. For such features the sense of polarization is given in parentheses in Table 6. Among the 116 features in Table
6 about 34% exhibit polarization > 70%; there are several features having > 90% polarization. Similarly, a high percentage of
circularly polarized radiation is often observed in 18 cm OH masers. It is interesting to note that at 6035 MHz, where the signal
is stronger than at 6031 MHz, the distribution of RC and LC features in Table 6 favors RC by about 53% (avoiding uncertain
senses of polarization). We also note that in strong 6035 MHz sources the ratio of the RC' integrated flux density to the LC
integrated flux density favors right-circular polarization for W3(OH), 19111+ 1048, and ON1 (see Table 3). However, in several
sources, including the intense emission from M17, the total integrated flux density in RC and LC polarization are nearly equal.

The basic theoretical treatment of maser radiation needed for the interpretation of the polarization properties is given in
Goldreich et al. (1973). Later it was shown that circular polarization is due to overlap of Zeeman components (Deguchi and
Watson 1986), rather than the accidental combination of magnetic field and velocity gradients, as proposed by Cook (19606).
However, in a recent review Watson (1993) has shown that in saturated HoO masers, intensity dependent circular polarization
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can be obtained. Whether such a mechanism could explain polarization as high as the 70 to 90% observed in several OH masers
is a complex theoretical problem. We rely below on the Zeeman effect to explain polarization properties of maser sources,

Because the Zeeman effect splits the OH lines, several authors have directly interpreted the frequency separation of left
and right circularly polarized features in terms of magnetic field intensities (e.g. Zuckerman et al. 1972 for excited OH). This
interpretation is based on the assumption that matching RC and LC polarized components arise from the same spatial location.
This hypothesis is strongly supported by VLBI observations of W3(OH) which show indeed that several pairs of features with
opposite polarization are spatially coincident (see Moran et al. 1978, and Desmurs et al. 1996 for the 5 cm OH line data,
Garcia-Barreto et al. 1988 for the ground-state, and Baudry and Diamond 1996 for the J =7 /2 state). Assuming that several
of the circularly polarized features in Table 6 are caused by the Zeeman effect we tried to match pairs of features with nearby
velocities and opposite senses of polarization (avoiding pairs with one feature lying on the edge of the other feature). Spectra
from several sources were found to contain matched pairs. We fit these in Table 7. The pairs are identified with the line numbers
given for both 6035 and 6031 MHz in column 2 of Table 2. In Table 7 we also give the center velocity of each pair, and the
magnetic field strength using the velocity separation of each pair to derive

Av (km s~1)/H(mG) = 0.0562 and 0.0787 at 6035 and 6031 MHz.

" The possible Zeeman patterns of Table 7 were unambiguously identified except in the case of 19120 +1103 where we
could have selected the line pairs (2,8), (3,9) and (6,13). The latter case would give a field as strong as that of W3(OH). This
is not impossible but we prefer the line pairing given in Table 7 because W3(OH) is so exceptional. In W3(OH) the Zeeman
interpretaion is strengthened by the fact that our —43 km s~! feature gives the same magnetic field in both main lines, and by our
field strength measurements similar to those deduced {rom the interferometric observations of Moran et al (1978) and Desmurs et
al, (1996). However, the single dish measurements cannot supersede interferometric observations which are needed to definitely
prove that our candidate Zeeman pairs spatially coincide and thus are actually associated, We also know from the VLBI that
a given velocity feature may be excited in slightly different areas thus making the single dish Zeeman interpretation difficult.
Nevertheless, our estimates of the magnetic field seem reliable because they are based on features whose sense of polarization is
well established and because we obtain consistent results from the 1994 and 1995 observations (where these are available). The
fields span the range 3 to 9 mG, and as pointed out by Caswell and Vaile, there is no field greater than about 10 mG. The 10 mG
upper limit is perhaps the maximum field strength allowed in OI1 masing regions. Presumably this simply reflects the fact that
our measurements are made in regions of rather uniform density namely n(Hz) =~ 107 cm~3. We note that the field can also be
much weaker being about or much less than 3 mG in several sources (W 48, S 68, M17, 19111+1048, 19201+1400, etc.) where
we observe that the RC and LC profiles coincide to within 0.18 km s~1. Finally, Table 7 shows that in six sources we have two
or more field determinations al a given epoch and no reversal of the field direction is observed.

In 1974 Davies suggested that the magnetic fields observed in OH maser sources are directed in the sense of the general
Galactic rotation. This idea was tested by Reid and Silverstein (1990) who identified reliable Zeeman pairs in 17 sources observed
in the 18 cm OH line across the Galaxy. They found that 14 of their sources have line-of-sight field directions aligned in the
direction of Galactic rotation. To further explore this suggestion we have added the 5 cm OH sources taken from our Table 7 (13
sources) and from a restricted sample of sources listed by Caswell and Vaile (28 sources from their Table 1) to the 17 sources of
Reid and Silverstein. In the sample of Caswell and Vaile we have excluded sources with uncertain field determinations or sources
where the field direction seems to reverse or to be complex. In all, we have 57 sources (W3(OH) is included in 2 sub-samples)
distributed over most of the Galaxy. We stress that there is a qualitative difference between the Reid and Silverstein sample and
our 5 cm OH sample, since for the latter we do not have VLBI observations to confirm Zeeman pairs. Nevertheless, we believe
that our 5 cm OH restricted sample identifies highly plausible Zeeman pairs. Fig. 9 is a plot in the Galactic plane of the locations
of the OH masers and of the line-of sight direction and intensity of the magnetic field for all 57 sources. The intensity is indicated
by the length of the arrows whose origins mark the Galactic positions. In Table 7 we sometimes give various field determinations
(different features, and two epochs); since they are all consistent, the intensity plotted in Fig. 9 is taken (o be the average of all
measurements. In sources with ambiguous kinematical distances both distance determinations are plotted; this is the case for 18
sources which we show with dashed arrows.

Excluding the Galactic center, we find that 36 sources lie in the direction of Galactic rotation and 20 are in the countet-
direction. This is statistically different from the results of Reid and Silverstein and from those of Caswell and Vaile who
analyzed their data in a manner similar to ours. However, all three works agree that the dominant field alignment is consistent
with the direction of Galactic rotation as determined from Faraday rotation measurements and ordered large-scale Galactic
magnetic field. Reid and Silverstein and Caswell and Vaile have discussed several effects which may contribute to variations
in the line-of-sight field direction and that reversals in the direction of the large-scale Galactic magnetic field are observed.
Nevertheless, as suggested in previous work, our Fig. 9 tends to confirm the proposal that OH masers are useful probes of the
large-scale structure of the Galactic magnetic field and that the fields deduced from OH masers are of Galactic origin, We do not
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believe, however, that a simple Galactic star formation process which preserves the field direction is occurring in all cases since
Fig. 9 shows several contradictory cases. One can find a number of reasons why the field direction may change. In particular:
(4) The field is not dominant, and thus the direction of the field changes during the collapse of high mass stars (see Shu et al.
1987), and (#7) Fragmentation may give rise to regions with different magnetic field strengths. Detailed analysis is beyond the
scope of this work and we refer to Heiles et al. (1991) for a critical review of the limitations in using maser sources to determine
large-scale magnetic fields. : '

Fig. 9. Plot of 5 and 18 cm OIl maser sources on the spiral pattern of the Galaxy. The length and the origin of the arrows indicate the
intensity of the magnetic field and the position of the OH masers. The 10 mG intensity scale is shown in the bottom right corner. Both distance
determinations are plotted in case of ambiguous kinematical distance; these cases are shown with dashed arrows. The spirals are taken from
the most recent determination obtained by Y. Georgelin (1995, private comununication)

5. Conclusions

Based on our survey of the two F=3 -3 and F =2 -2 main line transitions of the 21'[;;/2, J = 5/2 levels of OH in both
senses of circular polarization of 265 sources above 6 = —29° we conclude the following:

1. We have discovered 15 new sources of OH in these transitions, 14 in emission and 1 exhibiting both absorption and
emission. We assume that OH emission in the main lines is caused by masering; this is suggested by several properties of our
source sample, namely time variability, polarized radiation and narrow linewidths.

2. The 6035 MHz line is more intense than the 6031 Mz line, but the latter is also present in many sources, in confrast to
current models of OH maser excitation.

3. If the solid angles of emission for OH and =~ 60-100 yem infrared are equal, then there are a sufficient number of IR photons
to populate the I35, J = 5/2 levels.

4, Comparing data for emission lines from the M3y, =3/2,J = 5/2 and %Ily5,J = 1/2 levels show that the ratio of
OH integrated line flux densities (o IR flux densities (integrated over the same velocity range) decline from a median value of 7
10~2 for the 2113/, J = 3/2 line to 7 107* for the My, J = 5/2 line to 1.1 107* for the 212, J = 1/2 line. Thus, maser
pumping efficiency decreases for energy levels which are higher above the ground-state. #

5. There is definite evidence for variability over a one year time scale in the 6035 MHz line in the source ON1, and over even
shorter periods in several sources in common with the 6035 MHz line survey of Caswell and Vaile (1995). At the other extreme,
W3(OH) shows no very clear sign of variability over a 20 year period of time. Between these two extreme examples, there are
a number of sources which show some variability. The more intense sources may be saturated masers which are less likely to
show rapid time variations.

6. We have derived the percentage of circular polarization in detected sources for 116 features and found that about 34 %
had > 70% polarization with several features above 90 % polarization.

7. Using the circular polarization information, we have tentatively identified Zeeman patterns and thus estimated total
magnetic field strengths. There is a correlation of the field pattern with the direction of galactic rotation in 36 cases, but in the
opposite direction in 20 cases. The large scatter in this correlation may reflect the fact that the direction of the magnetic field is
not preserved in the star formation process.

Satellite line absorption or emission from the 211, j2d =3 /2 levels of OH were also searched toward 19 sources. Sensitive
measurements of the F = 3 — 2 (6049 MHz) and F = 2 — 3 (6017 MHz) satellite line transitions have resulted in a detection for
the sources W3A and G10.6—0.4, a possible detection in K3—50 and NGC7538, and data for further epochs for W3(OH). In all
cases, the F = 2 — 3 line is in absorption, the F' = 3 —2 line in emission. In W3(OH), there is no hint of time variability and the
line intensities are equal in both senses of circular polarization. Thus the 6049 MHz satellite line is not an intense maser. Such
behavior is not accounted for in current OH excitation models and will be an important constraint of future models.
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Table 1. Observations of the 6031 and 6035 MHz transitions of OH

IRAS Source Other Name Observed Coordinates LSR Velocity Sensitivity * (Jy)
1950.0

R.A. Dec. Range (km_l) 6031 MHz 6035 MHz
hms 05 RCP | LCP | RCP | LCP
00494 + 5617 S 184 00:49:27.80 | +56:17:28.00 -49,-10 < .13 < .11 < .11 < .10
02044 -+ 6031 02:04:29.00 | 460:31:42.00 -70,-31 < .26 < .21 <.21 | .18
W3(1) 02:21:40.80 | +61:53:26.00 -54,-15 < .30 < .24 < .26 < .21

02219 + 6152 W3A, RAFGL326 02:21:55.30 | +61:52:34.00 -100,-10 A A A A
W3(3) 02:22:06.10 | +461:50:40.00 -59,-20 < .29 < .20 | €.22 | <€.22
02230 4 6202 W3N 02:23:02.30 | +62:02:24.01 -48,415 < .33 < .25 < .20 < .23

02232 4 6138 W3(0OH) 02:23:16.50 | +461:38:57.00 -100,-26 E E E E
02236 4 6142 FIR SSE 21 02:23:37.70 | 461:42:03.01 -38,+16 < .18 < .19 < .17 A
025754 6017 02:57:35.60 | 460:17:21.00 -53,-14 < .21 < .19 < .18 < .17
02589 4 6014 FIR SSE 36 02:58:56.30 460:14:10.01 -38,411 < .20 < .18 < .18 < .17
02593 4+ 6016 S 201 02:59:20.60 | +60:16:07.99 -58,-15 < .26 < .27 < .23 < .21
03035 + 5819 RAFGL 437 03:03:33.20 | +58:19:21.00 -38,-02 < .18 < .19 <19 < .16
03037 + 5819 BFS526 03:03:46.70 | +58:20:00.00 -38,418 < .21 < .23 < .19 < .20
03245 + 3002 03:24:34.00 | +30:02:36.00 -18,421 < .21 < .19 < .22 < .17
04269 + 3510 RAFGL 585, LkHA101 04:26:57.20 | +35:10:01.00 -8,4+28 < .17 < .19 < A7 < .22
05327 — 04567 NGC1977 IRS6 05:32:46.40 -04:57:38.00 -70,+10 < .18 <19 < .59 < .56
Orion KL 05:32:46.70 -05:24:28.00 -17,422 < .21 < .19 < .29 < .38
05330 — 0517 NU Ori 05:33:02.60 -05:17:49.00 -18,+15 < .34 < .28 < .24 < .30
05358 + 3543 X0535+4357 05:35:48.80 | +35:43:41.01 -37,402 < .13 < .11 < .11 < .11
05375 + 3540 S 235A 05:37:32.10 | +35:40:45.00 -18,422 < .17 < 17 < .17 < .16
05378 4 3542 05:37:50.70 | +35:42:54.00 -19,4+22 < .20 < .17 < .16 < .18
05387 — 0149 CED 055P 05:38:47.70 -01:49:00.00 -70,410 < .20 < .19 < .18 < .22
05391 — 0152 RAFGL 806 05:39:07.10 -01:52:45.00 -18,415 < .26 < .24 < .22 < .22
05391 — 0217 NGC 2023 05:39:06.80 -02:17:18.00 -70,410 < .21 < .22 < .21 < .18
05392 — 0214 05:39:13.70 -02:14:48.00 -18,414 < .20 < .23 < .20 < .20
05393 — 0156 NGC 2024 05:39:18.00 -01:56:42.00 -18,426 < .33 < .31 < .24 < .29
05445 + 0016 NGC 2071 05:44:33.70 | 400:16:44.00 -20,+28 < 2E < .25 < .18 < .20
06053 — 0622 Mon R2 06:05:20.39 -06:22:31.00 -09,430 < .16 < .13 < .24 < .25
06055 + 2039 S 252A 06:05:33.90 | +20:39:47.00 -20,426 < .18 < .20 < .19 < .17
06056 — 0621 BD-061418 06:05:37.50 -06:21:08.00 -20,+18 < .23 < .24 < .24 < .23
06056 4 2131 RAFGL 6366 06:05:40.90 | +21:31:32.00 -08,+26 < .19 < .18 <..20 < .17
06058 + 2138 06:05:53.90 | +21:38:57.00 -20,428 < .12 < .09 < .16 < .13
06061 + 2151 RAFGL 5182 06:06:07.30 | +21:51:12.00 -41,-02 < .14 < .12 < .11 < A1
06063 + 2040 RAFGL 5183 06:06:23.00 | +20:40:02.00 -18,418 < .19 < .20 < .18 | <€ .19
06067 4 2037 5 252 06:06:42.70 | +20:37:36.00 -18,+18 < .20 < .21 < .19 | < .20
06084 — 0611 RAFGL 890 06:08:24.50 -06:11:12.00 -10,429 < .15 < .12 < .28 < .48

06085 — 0613 06:08:31.40 -06:13:54.00 -18,408 - < .22 | <€.22 -

06086 — 0611 06:08:41.00 -06:11:49.00 -18,408 - < .21 < .26 =
06099 + 1800 S 2585 06:09:57.90 | 418:00:12.00 -02,435 < .22 < .22 < .21 < .19
06117+ 1350 S 269 06:11:46.40 | +13:50:33.00 -02,432 < .26 < 22 < .22 < .19

07299 - 1651 RAFGL 5234 07:29:55.00 -16:51:47.00 410,442 - < .25 < .33 -

09517 4 6954 Ms2 09:51:42.40 | +69:54:59.01 -18,415 - < .25 < .22 -
RAFGL 5449 18:07:54.90 -17:56:33.00 -10,429 < .26 < .25 < .25 < .26
18089 — 1732 RAFGL 5451 18:08:56.40 -17:32:14.00 +12,451 < 27 < .21 < .22 < .22
18089 — 1837 G 11.94-.04 18:08:56.70 -18:37:06.00 420,459 < .26 < 17 < .17 < .16
RAFGL 5451 18:09:01.50 -17:32:44.00 401,440 < .33 < .21 <.21 < .21
18097 — 1825 G 12.20-.11 18:09:47.40 -18:25:06.00 +07,+46 < .29 < .26 < .26 < .19
18108 — 17569 18:10:52.40 -17:69:36.00 -20,+19 < .26 < .26 < .30 < .26

RAFGL 5456,G11.94-.62 | 18:11:03.69 -18:54:18.00 +17,466 < .25 < .24 A? A7
18112 - 1801 G 12.73-.22 18:11:12.30 -18:01:16.00 -20,419 < .31 < .24 < .22 | <.21
18116 — 1646 G 13.88-.29 18:11:41.40 -16:46:19.00 -46,-08 < .33 < .24 < .22 < .24
18117 — 1753 18:11:43.70 -17:53:01.00 418,467 < .33 < .24 < .41 < .48
18134 — 1652 18:13:26.90 | -16:52:23.00 416,455 <.28 | €17 | <.16 | <.16
18156 — 1343 18:15:38.60 -13:43:37.00 -85,-46 < .27 < .26 < .22 < .23

18174 = 1612 M17 18:17:29.30 -16:12:48.00 402,441 < .16 < .13 E E




Table 1. Continued

IRLAS Source Other Name Observed Coordinates LSR Velocity Sensitivity' (Jy)
1950.0

R.A. Dec. Range (kms~!) [ 6031 MHz 6035 MHz
hms 02» RCP | LCP | RCP | LCP
18179 — 1610 18:17:59.00 -16:10:22.00 +00,439 < .37 < .26 < .28 < .24
18196 — 1331 18:19:37.30 -13:31:45.00 +00,+39 < .36 < .25 < .23 < .21
18222 — 1317 RAFGL 2147 18:22:12.80 -13:17:34.00 434,473 < .35 < .26 A E A E
18228 — 1312 18:22:52.90 -13:12:06.00 410,449 < .30 < .25 < .23 < .21
18239 — 1228 18:23:58.50 -12:28:23.00 +45,4-84 < .32 < .24 < .31 < .28
18248 — 1158 X1824-119 18:24:50.40 -11:58:35.00 +08,+46 < .32 < .26 < .25 < .21
18253 — 1130 18:25:23.40 -11:30:58.00 +07,446 < .26 < .26

18274 + 0112 S 68 18:27:25.00 | 401:12:40.00 -12,427 < .14 E E E
RAFGL 2177 18:28:48.50 -02:07:43.00 -20,419 < .44 < .29 < .23 < .23
18295 — 1030 18:29:30.20 -10:30:50.00 +33,+72 < .23 < .26 <22 < .22
18308 — 0911 18:30:53.60 -09:11:40.00 -20,+19 < .38 < .21 < 21 < .18
18311 — 0809 18:31:10.40 -08:09:48.00 +83,+122 < .23 < .18 < .15 <15
18317 - 0757 18:31:42.00 -07:57:12.00 +57,496 < .27 < .23 < .20 < .21
18317 — 0918 18:31:43.40 -09:18:23.00 +54,493 < .39 < .22 < .19 < .22
18318 — 0901 18:31:49.80 -09:01:30.00 -20,419 < .27 < .21 < .21 <219
18318 — 0903 18:31:56.20 | -09:03:03.90 457,496 <.27 | <21 | €.21 ] <.20
18319 — 0834 18:31:59.90 | -08:34:50.00 +83,+122 < .35 | €.26 | <.26 | < .42
18324 — 0809 18:32:29.90 | -08:09:11.00 +54,+93 <.25 | <.23 | <.20 | <.23
18341 — 0727 18:34:09.40 -07:27:23.00 +80,+119 < .30 < .24 < .21 < .20

18355 — 0650 RAFGL 2210 18:35:32.60 -06:50:34.00 +40,479 < .27 < .26 A? A?
G 27.284-.15 18:37:55.60 -05:00:35.00 -42,-03 < .27 < .20 < .22 < .19

18403 — 0417 OH 28.21-.05 18:40:19.50 -04:17:01.00 +77,4116 E E E E
18411 — 0338 OH 28.87+.06 18:41:07.90 -03:38:40.90 +72,4+120 < .19 < .20 < A7 < .18
18416 — 0420 RAFGL 2243 18:41:39.79 -04:21:00.00 +63,+102 < .21 < .22 < .19 < .19
18421 — 0404 18:42:10.10 -04:04:38.00 +67,+106 < .25 < .20 < .22 < .22
18434 — 0242 G 29.96-.02 18:43:27.20 -02:42:35.00 +80,4119 < .23 < .21 < .20 < .21
18443 — 0231 G30.234 18:44:21.70 -02:31:12.00 490,412 < .22 < .25 < .18 < .19
18443 — 0210 18:44:23.90 -02:10:44.00 +26,465 < .29 < .24 < .21 < .23
18446 — 0150 18:44:38.10 -01:50:33.00 +80,+119 < .23 < .21 < .26 < .22
18446 — 0209 18:44:41.20 -02:09:42.00 420,456 < .21 <22 < .18 < .20
18449 — 0115 G 31.41+4.31 18:44:59.60 -01:15:59.00 +82,4+111 < .23 < .20 < .21 < .26
18449 — 0158 G 30.78-.02 18:44:59.60 -01:58:47.00 +72,4111 < .37 < .34 < .30 < .36
18450 — 0205 18:45:00.50 -02:05:16.00 +72,4111 < .35 < .30 < .26 < .26
18450 — 0200 W43, RAFGL 2251 18:45:04.00 -02:00:42.00 +72,4120 < .36 < .28 < .24 < .30
18456 — 0129 G31.294.05 18:45:39.60 -01:29:49.00 +88,+120 < .20 < .21 < .18 < .18
18461 — 0136 X1846-016 18:46:09.70 -01:36:38.00 -02,+37 < .29 < .22 < .21 <21
18469 — 0132 G 31.40-.26 18:46:59.20 -01:32:38.00 +65,+110 < .27 < .22 < .27 | <.23
18479 — 0005 18:47:57.00 -00:05:33.00 -03,436 < .42 < .23 < .23 < .23

18487 — 0015 18:48:47.90 -00:15:45.90 +13,452 < .22 < .19 E E
RAFGL 5541 18:50:17.50 | +00:51:45.00 +489,+128 <.26 | €.23 | €.23 | <.20

18507 + 0110 OH 34.264.15 18:50:46.99 4-01:10:49.00 +40,4+-87 < .20 < .18 E E

18515 4 0157 OH 35.03 +.35 18:51:32.69 | +01:57:45.00 +25,4+64 < .17 < .21 E E
18530 4 0215 18:53:03.00 +02:15:13.00 438,477 < .28 < .22 < .22 < .22
18536 + 07563 18:53:38.99 +07:53:28.00 -20,+19 < .23 < .22 < .21 <.21
18537 4 0749 X18534078 18:53:46.19 +07:49:30.00 +12,451 < .36 < 22 < .21 < .24
18538 + 0216 OH 35.58 -.03 18:53:52.30 402:16:39.00 432,468 < .22 < .24 < .18 < .18

18556 + 0136 OH 35.19 -.74 18:55:41.20 401:36:28.00 +22,461 < .22 < .19 E E
18592 + 0108 W 48,G 35.20-1.74 18:59:14.50 +01:08:46.00 +26,+71 A A A E A E
18594 4 0111 RAFGL 2304 18:59:25.50 +01:11:47.00 +22,461 < .17 < .15 < .16 < .15
G 42.43-.26 19:07:25.40 +-08:14:49.00 +45,+84 < .22 < .20 < .32 < .45

19078 + 0901 W 49 19:07:51.70 +09:01:11.00 -25,434 E E E E

19095 + 0930 H20 43.8-0.1 19:09:30.20 +09:30:42.00 +20,+59 < .13 E E E
19110 + 1045 G 45.074.13 19:11:00.30 +10:45:42.00 440,483 < .23 < .20 < .20 < .21

19111 4 1048 OH 45.124.13 19:11:06.20 410:48:23.00 +38,+77 E E E E
19:11:47.50 | 410:07:14.20 +38,+77 <.26 | <19 | <.29 | <.23

19120 4 1103 19:12:00.40 | +11:03:59.00 +37,+76 E E E E
G 43.89-.78 19:12:02.80 409:17:19.10 +31,470 < .26 < .20 < .22 < .32




Table 1. Continued

IRAS Source Other Name Observed Coordinates LSR Velocity Sensitivity(Jy)
1950.0
R.A. Dec. Range (kms~!) [ 6031 MHz 6035 MHz
hms 0an RCP | LCP | RCP | LCP
G 45.474.05 19:12:04.30 | +11:04:11.10 -35,404 < .25 < .26 < .21 < .23
19181 4 1349 OH 48.60+.03 19:18:09.80 | 413:49:46.00 400,439 < .31 < .24 < .19 < .21
19201 + 1400 19:20:08.50 414:00:48.00 450,489 E E E E
19205 4 1403 19:20:35.40 +14:03:19.00 435,474 < .30 < .28 < .26 < .27
19207 4 1410 19:20:44.60 414:10:50.00 435,489 < .25 < .20 < .90 < .82
19209 4 1421 19:20:54.60 +14:21:01.00 +34,4+73 < .26 < .20 < .28 < .41
19213 4- 1424 Wsle/d, RAFGL 2381 19:21:22.30 | 414:24:58.00 -08,475 E E E E
19230 4 1506 19:23:00.90 | +15:06:28.00 -20,419 < A7 < .16 < .14 < .13
19410 4 2336 X1941+4235 19:41:04.20 +23:36:42.00 +13,452 < .39 < .23 < .20 < .22
19442 + 2427 19:44:13.50 +24:28:00.00 +06,+45 < .27 < .21 < .20 < .19
19446 4 2505 S 88B 19:44:41.39 +25:05:17.00 +10,449 < .29 < .26 < .35 < .28
19529 4 2704 19:52:56.00 4-27:04:54.00 404,+43 < .29 < .22 < .22 < .19
19592 + 3302 19:59:13.80 433:02:47.00 -83,-44 < .21 < A7 < .15 < .15
19598 4 3324 K3-50 19:59:49.99 +33:24:20.01 -39,4+38 E E E E
20080+ 3119 20:08:02.99 +31:19:17.00 -18,436 < .20 < .18 < .16 < .18
20081 + 3122 ON1, OH 69.5-1.0 20:08:09.90 | 431:22:39.00 -10,429 E E E E
20126 4 4104 OH 78.12+43.63 20:12:41.00 | +441:04:20.00 -22,414 < .19 < .17 < .17 < .20
20178 + 4046 20:17:53.00 440:47:00.00 -18,+16 < .20 < .20 < .17 < .16
20188 + 3928 20:18:50.69 439:28:18.00 -18,+18 < .19 < .19 < .15 < .16
20197+ 3722 BC Cyg 20:19:46.60 +37:22:20.00 -22,414 < .33 < .30 < .20 < .22
20197+ 3721 S 105, G 75.844-.40 20:19:46.79 +37:21:34.00 -20,419 < .23 < .21 < .18 < .19
20198 + 3716 ON2, G75.774.34 20:19:49.10 | +37:16:15.99 -24,415 < .28 < .26 < .20 < .21
20255 + 3712 5 106 20:25:33.59 +37:12:50.00 -20,419 < .35 < .30 <26 < .26
20264 4 4042 RAFGL 2586 20:26:24.80 +40:42:27.00 -18,+14 < .31 < .25 < .20 < .20
20275 4 4001 RAFGL 2591 20:27:35.19 +40:01:09.00 -30,410 < .17 < .19 < .18 < .19
20277 + 3851 RAFGL 2593 20:27:45.60 | +38:51:12.00 -18,4+14 < .27 < .25 < .20 < .21
20304 + 3839 20:30:28.80 | +38:39:31.00 -18,+18 < .22 | <.22 < .18 | € .18
20306 + 3841 20:30:36.89 | +38:41:11.00 -18,4+14 < .21 < .21 < .19 < .19
20306 + 4005 RAFGL 2602 20:30:39.40 +40:05:50.00 -20,419 < .21 < .17 | < .15 < .15
20333 4 4102 G 80.364-0.44 20:33:21.30 +41:02:53.01 -18,+418 < .25 < .23 < .20 < .20
20350 4+ 4126 DR 20 20:35:04.80 +41:26:02.00 -31,4+18 E E E E
WT7EN 20:36:50.50 | +42:27:01.00 -08,431 < .17 < .15 E E
DR21(OH), W75S(0H) | 20:37:13.70 | +42:12:11.00 22,417 E? | < .22 E E
+25,464 < .23 < .16 < .15 < .15
W755(3) 20:37:16.60 | 442:15:15.00 -21,+18 < .21 < .16 E E
21078 4 5209 X2107+521 21:07:50.90 | +52:09:37.00 -18,4+18 <.20 | €.20 | € .18 < .18
21078 4+ 5211 X21074521 21:07:50.19 | +52:11:29.00 -18,+14 < .20 < .19 < .19 < .20
21334+ 5039 21:33:24.00 | 4-50:39:43.00 -65,-26 < .23 | €.18 | < .20 < .18
RAFGL 2789 21:38:11.00 | 450:00:43.00 -65,-26 <.23 | .17 | €.20 | .17
21413 4 5442 LDN 1084 21:41:21.20 +54:42:30.00 -80,-33 < .13 < .10
22176 + 6303 S 140 22:17:41.10 | +63:03:41.00 -28,4+11 < .10 < .08 E
22506 + 5944 22:50:37.00 +59:44:50.00 -68,-29 < .26 < .17 < .19 < .16
22543 4+ 6145 Cep A 22:54:20.20 +61:45:55.00 -30,+18 E E E E
22551 4+ 6221 Cep B 22:55:06.70 | +62:21:41.00 -18,414 < .20 < .20 < .19 < .19
22552 4 6218 S 155 22:55:17.20 | +62:18:44.01 -20,419 < .20 < .16 < .18 < .18
22566 4 5828 22:56:42.00 | +58:28:44.99 -18,418 < .18 | € .18 | € .17 | < .20
22566 4 5830 S 152 22:56:36.99 | 458:30:51,99 -60,-26 < .20 < .24 < .19 < .18
23030 + 6958 S 166A 23:03:04.90 | +59:58:28.00 -18,4+18 <21 | €.29 | £.19 < .20
23113+ 6113 S5 168 23:11:22.59 | 461:13:56.00 -79,-31 <17 | <13 | <.13 | <.13
-18,4+16 < .17 | <€ .13 < .13 < .13
Bl
23116 4+ 6111 NGC 7538 IRS2 23:11:36.89 | +61:11:66.99 -79,-40 <A1 < .10 E E
23133 4 6050 RAFGL 3053 23:13:21.50 | +60:50:47.01 -18,418 < .21 < .20 < .19 < .20
23138 4 5945 RAFGL 3057 23:13:53.50 | +59:45:36.99 -18,418 < .22 < .20 | €.16 | < .19
23139 4 5943 S 157 23:13:58.40 | +59:43:02.01 -18,418 < .21 < .19 | <.18 < .19
23151 4 5912 23:15:08.70 | +59:12:25.00 -73,-34 < .20 | € .18 | €.18 | €.17
-18,418 < .20 < .18 < .18 < .17

lE = Emission (see details in Tables 2 and 3); A = Absorption (see details in Table 5); the upper
limits correspond to 3¢



Table 2. Line parameters of maser emission sources observed in 1995 July!

6031 MHz 6035 MHz
Source Line id Velocity | Peak flux | Linewidth Line id Velocity Peak flux | Linewidth
Number (kms™1) density (kms—1) Number (kms™1) density (kms—1)
(Iy) (y)
Wa3(OMH)
Right 1 -47.30 0.3 0.38 Right 1 -48.69 0.9 0.30
2 -46.75 0.2 0.20 2 -47.75 2.8 0.30
3 -46.13 0.5 0.30 3 -46.83 5.2 0.50
4 -45.30 0.4 0.50 4 -46.12 2.6 0.40
5 -44.81 1.2 0.40 5 -44.91 18.1 0.40
6 -44.14 1.2 0.38 6 -43.87 12.7 0.50
7 -43.23 3.6 0.44 7 -43.25 21.4 0.40
8 -42.69 22.8 0.37 8 -42.80 78.7 0.30
9 -42.31 40.7 0.26 9 -42.49 63.6 0.30
10 -41.89 6.2 0.18 10 -42.00 20.0 0.50
Left 11 -46.70 0.5 0.30 Left 11 -48,71 0.9 0.30
12 -45.82 0.6 0.22 12 -47.73 1.5 0.40
13 -45.52 0.5 0.25 13 -47.23 3.1 0.40
14 -45.18 1.1 0.27 14 -46.64 2.4 0.40
15 -44.93 0.8 0.25 15 -45.40 8.0 0.35
16 -44.40 2.0 0.40 16 -45.00 11.6 0.40
17 -43.97 2.7 0.30 IT -44.03 18.3 0.50
18 -43.33 49.3 0.33 18 -43.25 115.4 0.30
19 -42.75 8.0 0.32 19 -42.80 33.9 v 0.40
20 -41.90 1.5 0.30
18174-1612
(M17) Right 1 22.60 0.17 0.187 Right 1 21.52 13.3 0.26
2 22.63 13.7 0.24
3 23.25 0.5 0.29
Left 4 21.47 10.0 0.31
5 22.63 13.3 0.24
6 23.60 1.2 0.35
18222-1317
Right 1 59.02 0.17 0.18
Left 2 59.02 0.18 0.30
182744-0112
(S 68) Left 1 8.18 0.1 0.18 Right 1 9.27 0.1 0.33
¥ 2 9.52 0.1 0.18 2 10.22 0.1 0.18
3 10.817 0.1 0.187 Left 3 9.23 0.1 0.50
18403-0417
Right 1 95.05 0.4 0.33 Right 1 95.00 1.0 0.50
Left 2 94.31 0.2 0.41 2 96.15 1.5 0.41
Left 3 94.68 0.8 0.48
4 96.17 2.6 0.30
18487-0015
Right 1 30.99 0.1 0.18
2 31.93 0.2 0.23
3 32.80 0.1 0.46
4 33.67 0.4 0.24
Left 6 33.96 0.2 0.22
1850740110
Right 1 556.88 0.4 0.22
2 61.94 1.0 0.27
Left 3 655.93 0.2 0.15
4 59.57 0.3 0.18
5 62.29 1.0 0.38
1851540157
Right 1 45.68 4.5 0.38
Left 2 45.39 3.4 0.33
1855640136
Right 1 29.33 0.4 0.27
Left 2 28,92 0.3 0.18
3 30.43 04 0.18
1859240108
(W 48) Right 1 43.35 0.4 0.60
2 44.31 0.2 0.64
Left 3 43.29 0.4 0.61
4 44.35 0.2 0.68
1907840901
(W 49) Right 1% 13.70 0.3 0.76 Right 1% -1.86 0.3 0.29
Left 2% 10.45 0.3 0.76 2 10.27 0.5 0.47
3 10.93 0.6 0.37
4 13.40 0.3 0.27
5 13.90 0.2 0.45
6 17.12 0.5 0.18
T 18.31 0.3 0.64
8 20.03 0.2 0.26
Left 9 10.56 0.5 0.36
10 11.23 0.6 0.32
11 13.54 0.3 0.57
12 17.07 0.4 0.26
i3 18.30 0.2 0.25
1909540930
Left 1 40.50 0.17 0.57 Right 1 40,560 0.4 0.30
2 41,27 0.2 0.20
£ | 42.26 0.3 0.18
4 43.73 0,17 0.637
Left 5% 39.16 0.1 0.20
G 40.34 0.2 0.60
T 41.05 0.1 0.18
8 42.04 0.2 0.25




Table 2. Continued

6031 MHz 6035 MHz
Source Line id Velocity Peak flux | Linewidth Line id Velocity Peak flux | Linewidth
Number (kms~ 1y density (l.cms_1 ) Number (l.cms'1 ) density (kms"l)
Jy) Iy)
1911141048
Right 1 53.67 0.2 0.50 Right 1* 52.13 0.2 0.55
Left 2 53.85 0.1 0.567 2 53.73 1.4 0.47
3 54.39 3.4 0.40
4 55.63 0.6 0.33
5* 56.38 0.2 0.52
Left 6 53.91 1.6 0.39
7 54.55 1.5 0.52
8 55.69 0.5 0.41
1912041103
Right 1 64.92 0.2 0.29 Right 1 64.37 0.5 0.18
2 66.33 0.1 0.40 2 64.96 0.9 0.27
3 66.93 0.1 0.40 3 65.72 0.7 0.53
4 68.22 0.2 0.55 4 66.32 1.5 0.25
5 68.85 0.2 0.43 5 66.98 0.4 0.50
Left 6 65.28 - 0.2 0.30 6 68.19 0.6 0.40
7 66.47 0.3 0.30 7 68.77 0.6 0.39
8 67.90 0.2 0.18 Left 8 64.55 0.5 0.20
9 65.24 0.6 0.32
10 65.99 0.8 0.23
11 66.41 3.7 0.24
12 67.35 0.5 0.50
13 67.81 0.8 0.40
14 68.26 0.4 0.30
1920141400
Right 1 69.28 0.4 0.18 Right 1 67.06 0.8 0.22
Left 2 69.34 0.1 0.18 2 67.73 2.2 0.28
3 69.21 1.9 0.24
Left 4 66.94 0.9 0.20
5 67.58 1.0 0.25
6 69.33 1.2 0.34
1921341424
(W51 e/d) Right 1 53.47 0.7 0.45 Right 1 52.67 0.3 0.46
2 54.29 0.1 0.41 2 53.45 0.4 0.34
Left 3 53.07 0.5 0.60 3 55.43 1.0 0.61
4 54.00 0.2 0.50 4 57.66 1.5 0.52
Left & 52.40 0.2 0.28
6 53.12 0.3 0.50
7 54.25 0.2 0.30
8 55.21 1.1 0.50
9 57.36 1.2 0.63
10 58.69 0.4 0.30
1959843324
(KS»SO) Right 1 -19.65 0.2 0.32 Right 1 -19.69 0.6 0.41
Left 2 -19.70 0.1 0.50 2 -18.83 1.1 0.26
3 -19.06 0.2 0.40 Left 3 -19.18 0.7 0.44
4 -18.63 0.7 0.33
2008143122
(ON 1) Right 1 13.91 0.9 0.26 Right 1 -0.71 1.1 0.42
Left 2 14.24 0.6 0.26 2 13.89 3.4 0.32
3 14.60 131 0.24
4 15.31 2.1 0.28
Left & -0.56 2.8 0.22
6 0.06 0.8 0.30
7 0.50 0.2 0.18
8 1.27 0.2 0.24
9 2.20 0.2 0.31
10 14.05 14 0.48
11 14.63 3.5 0.25
12 15.568 1.6 0.28
2035044126
Right 1 -11.03 0.5 0.23 Right 1 -11.01 0.9 0.34
Left 2 -10.82 0.7 0.27 2 -9.75 4.2 0.22
Left 3 -10.84 1.6 0.22
4 -9.51 11.6 0.15
WT75N
Right 1 7.12 0.3 0.18
2 8.256 0.4 0.26
Left 3 6.68 0.2 0.23
4 7.83 0.5 0.25
W75S(OH)
Right 1 -4.39 0.17 0.307 Right 1 -8.78 0.1 0.18
2 -4.32 0.3 0.19
3 -2.22 0.1 0.18
Left 4 -4.20 0.3 0.21
] -2.13 0.2 0.19
W755(3)
Right 1 -8.75 0.9 0.19
2 287 1.1 0.18
Left 3 -8.69 0.2 0.18
4 -2.10 1.0 0.18
21413456442
Right 1 -61.29 1.6 0.22
2217646303 Left 2 -61.37 1.7 0.22
(5140) Right 1 -8.08 0.4 0.20
Left 2 -8.24 0.4 0.20




Table 2. Continued

6031 MHz G035MHz
Source Line id Velocity Peak flux | Linewidth Line id Velocity Peak flux | Linewidth
Number (kms™1) density (kms™1) Number (kms™1) density (kms~1)
Jy) (Jy)
2254346145
(Cep A) Right 1% -9.80 0.2 0.30 Right 1 -9.77 0.6 0.34
2 -8.67 0.5 0.27 2 -9.16 0.4 0.28
Left 3 -10.14 0.1 0.32 3 -8.64 0.4 0.28
4 -9.46 0.1 0.33 Left 4 -10.04 0.6 0.25
5 -9.05 0.2 0.29 5 -9.43 0.2 0.30
6 -8.96 0.1 0.26
2311646111
(NGC 7538) Right 1 -60.65 0.1 0.20
2 -59.09 1.0 0.46
Left 3 -59.10 1.0 0.44

T\When a feature was detected in 1994 May only, we add an asterisk in the colu

(see text).

mn Line id Number




Table 3. Integrated flux densities of maser sources

Source J Sdv (Jy kms~1) Distance Luminosity Period!
(kpc) (Jy kms™! kpc?)
6031 MHz 6035 MHz 6031 6035
Right | Left Right Left MHz MHz
W3(O0H) 54.58 | 22.92 | 86.44 79.10 22 230 801 J
20.68 | 18.24 | 73.22 69.62 188 691 M
05392-0214 0.04 0.05 1.8, (14.6) 0.3, (19) M
18174-1612 7.39 7.46 2.5 93 J
(M17)
18222-1317 0.03 0.07 | 4.6, (11.7) 2.1, (14) J
1827440112 0.037 0.07 0.03 | 0.7, (13.8) 0.05, (19.0) J
(568)
18403-0417 0.16 0.08 1.22 1.30 6.0, 8.9 8.6, 19.0 91, 200 J
0.44 0.39 1.96 2.19 30, 66 149, 330 M
18487-0015 0.20 0.05 2.0, 12.2 1,37 J
1850740110 0.30 0.36 3.9, 10.16 10.0, 68 J
0.28 0.21 7.4, 51 M
1851540157 1.88 1.24 | 3.0,(10.9) 28, (371) J
2.03 1.60 33, (431) M
1855640136 0.14 0.21 2.1,11.8 1.5, 49 J
0.09 0.4, 13 M
1859240108 0.39 0.35 | 3.0, (10.9) 7, (88) J
(W48) 0.97 0.58 14, (184) M
1907840901 0.83 0.80 114 212 J
(W49) 0.20 0.20 1.10 1.10 52 286 M
1909540930 0.047 0.42 0.36 2.7, 9.4 5.7, 70 J
0.54 0.56 8.0, 97 M
1911141048 | 0.08 | 0.087 2.48 1.72 41,79 2.7, 10 71, 262 J
0.087 | 0.36 7.43 1.61 7.4, 27 152, 564 M
1912041103 | 0.38 0.24 1.58 1.96 6.0 22 127 J
1920141400 | 0.05 0.02 1.37 0.68 5.6 2.2 64 J
1921341424 | 0.36 0.50 1.85 2.13 7.0 42 195 J
(W51 e/d)
1959843324 | 0.13 0.16 0.57 0.54 8.1 19 73 J
(K3-50)
2008143122 | 0.25 0.18 5.67 337 1.0, 5.0 0.4, 11 9.0, 226 J
(ON1) 0.23 0.18 3.80 2.89 0.4, 10 6.7, 167 M
2035044126 | 0.13 0.16 1.33 2.29 4.8 6.7 83 J
(DR20) 0.10 0.17 1.30 *2 6.2 30 M
W75N 0.15 0.14 2.0 1.2 J
W755(0H) 0.037 0.08 0.11 2.0 8 J
W755(3) 0.59 0.29 2.0 3.5 J
2141345442 0.39 0.40 7.5 44 J
0.32 0.39 40 M
2217646303 0.09 0.08 1.4 0.3 J
(S140)
2254346145 | 0.18 0.08 0.38 0.25 0.7 0.1 0.3 J
(Cep A) 0.25 0.11 0.09 0.05 0.2 0.06 M
2311646111 0.59 0.58 3.5 14 J
(NGC7538) 0.56 0.62 15 M

1Jand M %orrespond to spectra obtained in 1995 July and 1994 May, respectively
The left circular 6035MHz spectrum was strongly corrupted



Table 4. Observations of the 6017 and 6049 MHz transitions of OH

IRAS Source Other Name LSRR Velocity 30 limit (Jy)
Range (kms~!) | 6017 MHz | 6049 MHz
02219 + 6152 W3A, RAFGL326 57,19 < 0.14, A7 < 0.14
02232 + 6138 W3(0H) -60,-30 A? E?
06053 — 0622 Mon R2 -08,+30 < 0.12 < 0.14
G10.6-0.4 -45,435 Al El
18174 — 1612 M17 +02,441 < 0.15 < 0.14
18179 — 1610 +01,439 < 0.09 < 0.08
18403 — 0417 OH 28.21-.05 +78,+116 < 0.06 < 0.07
18449 — 0158 G 30.78-.02 +76,+108 < 0.10 < 0.11
18450 — 0200 W43, RAFGL 2251 +476,4+108 < 0.16 < 0.15
18515 + 0157 OH 35.03 +.35 +26,+64 < 0.07 < 0.06
19120+ 1103 +46,484 < 0.07 < 0.08
19201 + 1400 +48,+88 < 0.08 < 0.07
19213 4 1424 | W5le/d, RAFGL 2381 +36,4+75 < 0.16 < 0.19
19598 4 3324 K3-50 El?
20081 4 3122 ON1, OH 69.5-1.0 10,429 < 0.08 < 0,07
W7sN 11,427 < 0.07 < 0.06
22176 + 6303 $ 140 .28,411 < 0.06 < 0.06
22543 4 61456 Cep A -30,409 < 0.06 < 0.07
23116+ 6111 NGC 7538 TRS2 -78,-40 <0.11 <0.12,E?

1gource observed in 1990 August; position and line parameters given in text
2Line parameters given in text

I

Table 5. Line parameters of absorption sources

Source Line LSR Linewidth Peak flux
Velocity density
(kms™—1) (kms~1) (Iy)
0221946152
(W34) 6035 -39.71 2.86 -0.38
6031 -39.45 3.49 -0.41
18222-13171
(RAFGL 2147) | 6035 | +58.37 (0.30) -0.40
1859240108
(W48) 6035 42.44 2.54 -0.19
6031 42.44 2.54 -0.19

15ee text for derivation of line parameters




Table G. The sense and percentage of circular polarizatio

n of maser features 1

Source Line LSR* Sense of Polarization®
Velocity Polarization (%)
(knls_l)
W30H
6035 R -47.75 R 29.54(04)
-46.83 R 51.79(03)
-46.12 R 70.14(06)
-44.91 R 25.66(01)
-43.25 (L) 67.72(01)
-42.80 R 46.65(01)
-42.49 R 66.79(01)
-42.00 R 85.49(01)
6035 L -47.73 (R) 14.76(07)
-47.23 L 51.06(04)
-46.64 (R) 11.04(04)
-45.40 L 66.85(02)
-45.00 (R) 25.66(01)
-44.03 L 21.81(01)
-43.25 L 67.72(01)
-42.80 (R) 46.65(01)
6031 R -46.75 (L) 52.25(43)
-44.81 R 51.62(16)
-44.14 R 14.93(13)
-43.23 (L) 84.07(06)
-42.69 R 61.63(01)
-42.31 R 97.39(01)
-41.89 R 97.20(04)
6031 L -46.70 L 52.25(40)
-45.82 L 63.97(36)
-45.18 L 41.36(17)
-44.40 L 69.67(11)
-43.97 L 37.48(07)
-43.33 L 88.90(01)
-42.75 (R) 47.08(03)
18174-1612
(M 17) 6035 R +21.51 R 21.52(06)
18403-0417
6035 R +95.00 R 78.41(20)
+96.15 (L) 18.93(09)
6035 L +94.58 L 37.55(19)
+96.17 L 18.93(05)
6031 R +95.05 R 71.72(60)
18487-0015
6035 R +433.67 R 59.06(40)
1850740110
6035 R 461.94 R 74.80%(27)
6035 L +62.29 L 89.79(30)
1851540157
6035 R +45.68 R 75.44(05)
6035 L +45.39 L 45.83(05)
18566+0136
6035 R +29.33 R 60.15%(50)
6035 L 4+30.43 L 93.59(75)
1859240108}
(W 48) 6035 R +43.39 R 17.12(12)
+44.32 R 26.98(15)
6035 L +43.38 R 17.12(16)
+44.32 R 26.98(25)
1907840901
(W 49) 6035 R +10.27 R 84.86(65)
+10.93 R 53.67(45)
6035 L +10.55 L 34.18%(34)
4+11.23 L 86.00(51)
19111410481
6035R +53.65 R 77.50(9)
+54.32 R 86.65(3)
+455.43 R 60.20(21)
6035L +53.90 R 20.58(13)
+54.55 R 42.66(13)




Table 6. Continued

Source line LSR? Sense of Polarization®
Velocity | Polarization (%)
(kms_l)
19120+1103
6035 R +64.37 R 48.64%(35)
+64.96 R 97.25(22)
+65.72 R 49.48(25)
+66.32 (L) 15.25(08)
+68.19 R 20.81(21)
+68.77 R 70.88(33)
6035 L +64.55 L 49.13(32)
+65.24 L 67.76(23)
+65.99 L 30.92(19)
+66.41 L 62.61(05)
+67.35 L 65.42(35)
+67.81 L 53.35(21)
6031 R +66.33 (L) 46.00(2)
6031 L +66.44 L 46.26(45)
1920141400
6035 R +67.73 R 81.37(15)
+69.21 R 47.68(14)
6035 L +69.33 (R) 47.68(45)
6031 R +69.28 R 85.87(47)
19213+1424
(W s1efd) | 6035 R +55.43 R 37.79(26)
+57.66 R 60.66(20)
6035 L +55.21 L 18.79(19)
6031 L +53.07 L 71.80(23)
+54.00 L 26.57(17)
195984-3324
(K3-50) 6035 R -19.69 R 70.19%(22)
-18.83 R 55.27(10)
6035 L -19.18 L 93.18(20)
-18.53 L 71.81(16)
2008143122
(ON 1) 6035 R -0.71 R 14.25(05)
+13.89 R 56.88(06)
+14.60 R 58.09(02)
+15.31 R 72.01(12)
6035 L -0.56 L 57.09(08)
+0.06 L * 71.33%(30)
+14.05 (R) 26.82(13)
+14.63 (R) 58.09(06)
+15.58 L 47.22(14)
6031 R +413.91 R 88.07(32)
6031 L +14.24 L 56.04(38)
2035044126
6035 R -9.75 R 94.88%(07)
6035 L -10.84 L 57.30(15)
-9.51 L 84.00(02)
6031 R -11.03 R 54.42(52)
6031 L -10.82 L 56.59%(37)
WT75N
6035 R +7.12 R 49.88%(48)
+8.25 R 93.60(40)
6035 L +6.68 L 91.54(80)
+7.83 L 94.18(31)
W755(3)
6035 R -8.75 R 97.89(20)
-2.27 R 88.28(15)
6035 L -2.10 L 22.70(11)
21413+54421
6035R -61.32 (L) 15.58(7)
6035L -61.36 L 15.58(5)
2217646303
(S 140) 6035 R -08.08 R 68.66(20)
6035 L -08.24 L 64.45(20)
225436145
(Cep A) 6035 R -09.77 R 94.60(17)
-09.16 R 77.91(24)
-08.64 R 90.01(26)
6035 L -10.04 L 80.99(15)
-09.43 L 45.42(39)
6031 R -08.57 R 98.94(17)

1polarization derived from the 1995 July spectra except for 1859240901, 1911141048 and

2141345442 whose polarization is derived from the 1994 May spectra
2The velocity corresponds to the features identified in Table 2

3The number in parenthesis is the polarization estimated error (see text). An asterisk means that
one of the two spectra at a given velocity is negative or has been truncated; the corresponding

r.m.s. flux is used to derive the percentage of polarization




Table 7. Identification of possible Zeeman patterns

Source Line 1095 July 1994 May
Associated Center Field Center Field
Line Velocity (mG) | Velocity (mG)
Numbers! (kms™1) (kms‘l)
W30H 6035 8,18 -43.03 +8.0 -43.04 +6.4
5,15 -45.16 +8.7 -45.18 +7.3
3,13 -47.03 +7.1 -47.08 +4.8
6031 8,18 -43.01 +8.1 -43.02 +7.7
6,16 -44.27 +3.3
5,14 -45.00 +4.7
18403-0417 6035 1,3 +94.80 +7.5 +94.78 +6.2
1850740110 6035 2,5 +62.12 -6.2 +62.09 -6.6
1851540157 | 6035 1,2 +45.53 +5.2 +445.54 +5.2
1907840901 6035 2,9 +10.41 -5.0 +10.40 -5.3
3,10 +11.08 -5.3 +11.08 -5.56
1912041103 6035 1,8% +64.46 -3.2
2,9% +65.10 5.0
3,10% +65.86 -4.8
1921341424 6035 3.8 +55.32 +3.9
2008143122 6035 1,6 -00.64 -2.7
4,12 +15.45 -4.8 +15.42 -5.7
6031 1,2 +14.08 4.2 +14.06 -3.2
2035044126 6035 2,4 -09.63 -4.3
6031 1,2 -10.93 -2.7 -10.95 -3.2
W75N 6035 1,3 +06.90 478
2,4 +08.04 +7.5
w755(3) | 6035 2,4 -02.19 -3.0
2217646303 | 6035 1,2 -08.16 +2.8
22543461456 | 6035 1,4 -09.91 +4.8
2,5 -09.30 +4.8

Tline identification numbers as listed in Table 2
* Another feature pairing although less likely is possible (see text)
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CHAPITRE 1. RELEVE DES sources QI MENE A EFFELSBERG

4.3 Complément

4.3.1 Le dépouillement

Les données ont été dépouillées avec le logiciel CLA 58 développé par le groupe de recherche de
Grenoble (IRAM et observatoire de G renoble). Ce projet m’a done permis de me familiariser avec
le dépouillement d’observations réalisés avee une antenne unique. Les principaux problemes que
j’ai rencontré ont été dus A un renversenient des spectres & la transition a 6035 MHz uniquement.
Il semble, aprés avoir discuté avec les ingénieurs de Pantenne lors de notre seconde campagne
d’observation que cela soit di a la configuration du réeeptenr lors de notre expérience afin
‘observer les deux bandes a 6030 et 6035 MIlz simultanément. Nous avons p'ut identifier ce

probleme en nous basant sur les spectres obtenues par Moran et al., (1978).

4.3.2 Distance des sources

Nombres de nos sources n'ont pas de distance photométrique disponible. Dans ces cas ¢i nous
avons calculés une distance cindmatique. Pour ce faire. Jai éeris un pelit programine en {or-
tran basé sur la convention de I'Union Astronomique International (on peut anssl se reporter
3 Particle de Brand et al.. (1993)) pour laquelle Rg = 8.5kpe et # la vitesse de rotation Galac-
tique est de 220km/s. La réalisation de ce progranimne m’a permis de d’aborder les problemes
d’indétermination des distances et des ambiguités qui pouvaient survenir. J'ai validé ce pro-
gramme en comparant ses résultats avee ceux d’un ancien programme de Pobservatoire (écrit
par D. Despois) qui tournait sur VAX/VMS mais pour lequel la courbe de rotation Galactique
assumé Rg = 10pc et # = 240k /s. Jai aussi pu le confronter aux distances donner par Caswell
et Vaille pour les sources de leur relevé avee wn tres hon accord. La connaissance de la distance
est importante car clle nous permet de remonter 4 la luminosité des sources masers ce qui permet

une meilleur comparaison.

4.3.3 Spectres

Dans les pages suivantes je ]n'éscllllc los spectres que nous avons obtenu pour les deux transitions
satellites & 6017 ot 6049 MIlz (voir figure (13)). Seul la source W3(OII) a été clairement
détectée lors de nos observations. Nous u’avons dut faire un choix entre le nombre de sources et
le temps d’intégration sur chacune delles. Finalement nous avons décidé de passer au maximum
une heure par source. De plus suite i un probleme de lecture du fichier source lors de nos
observations nous avons raté quelques sources intéressantes notamment Wis et W49 mais nous
avons tout de méme réussit & obtenir des observations sur nos principales sources: W3(0H),

M17, ON1, W51, NGCT7538, WTHN (sources qui font parties de échantillon observé eu VLBI).




4.3. COMPLEMENT 49

Sur la figure (13), j ai regroupé tous los dillérents spectres que nous avons obtenu pour W3(OH).
On constate que les deux rajes satellites ne présente aucun ellet maser et que la transition a
6017 M1lz présente une large absorption (voir le tableau (4) et le texte de notre article pour les
paramétres des raics satollites). La figure (77) présente les spectres des raies satellites obtenus
pour les autres sources. (les spectres n'ont pas été oblenus par nous mais par Tom Wilson lors
des tests effectués pour qualifier le nouvean récepteur & 6 GHz de 'antenne d’Effelshberg. Ces
observations ont done put bénéficier d’un trés grand nombre d’heures d’intégration. Ainsi par
exemple le spectre obtenu sur NGC7H38 (voir spectre (14)) a 616 réalisé au hout d’un peu plus
de 12 heures. 11 semble qu'il y est détection dans fes cas des sources 060H3-6022, 1959843324
et 2311646111 (NGCTH3R) (voir spectres (L)et(1h) ). Le signale est faible mais il ne faut pas
oublier non plus que nous avous observé ces sources pendant seulement 50 minutes d’intégration
alors que pour respecter la foree relative de ces transitions i PETL. il nous anrait fallut observer

sur un temps d’intégration 3 a4 fois plus long.
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CHAPITRE 4. RELEVE DES SOURCES O mMeENE A EFFELSBERG
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Figure 15: Spectres de la source G10.62 pour les deux (ransitions satellite respectivement F2-3
(6017 MHz) et F3-2 (GO A z). (Ohservations réaliséos par T. Wilson et R. Cesaroni en Aott-
Septembre 1990)




Chapitre 5

La technique VLBI

Les observations radio présentent inconvénient d'avoir une faible résolution angulaire lorsque
Pon utilise une antenne simple. Typiquement on obtient des résolutions spatiales! delordre dela
minute d’arc ou plus en onde centimétrique alors que par comparaison on pourrait résoudre des
structures de Pordre de 0.025 are seconde (la tache de diffraction théorigue) pour un télescope
de 6m en optique. En pratique les observations dans le domaine optique sont dominées par les
perturbations de I"atmosphire mais permettent tout do méme d’obtenir des résolutions de I'ordre
de 0.17 dans les meillours sites ('optique adaptalive permet des résolutions encore meilleures).
En onde radio la résolution st divectement proportionnelle a la taille du télescope (~ —3, D étant
le diamdtre du télescope of A la longueur d’onde observée), la contribution de latmosphére n’est
plus le facteur limitant. On a done {ros vite songé i construire des interférometres afin de simuler
des antennes uniques d’une taille équivalente de quelques centaines de motres voire des dizaines
de kilometres on onde centimétrique. De telles antennes seraient de toute facon impossible a
construire en une seule structure, ne serail-ce que pour des raisons technigues ou financiéres?.
Les réseaux d’antennes permettent d’égaler la résolution do Pantenne unique qu'ils simulent mais
la sensibilité qui est fonction de la surface collectrice réelle reste bien siir inférieure. Les premiers
interféromatres radio onl 66 créds dos les anndes cinquante. Lour réalisation fut techniquement
possible en centimétrique pour des questions de stabilité de phase de 'atmosphere et de précision
de construction par rapport a la longueur d'onde utilisée. Ou parlera dinterférométrie connectée
pour des réseaux d’antennes dont los dimensions permettent de garder un lien physique entre
chaque antenne (par cibles ou guide connme an 'V LA ou bien par liaison HF: le réseau anglais
MERLIN). On peut ainsi mesurer directement A cliaque instant entre chaque antenne le délai et

les différences de phase, et les corriger ce qui permet de corréler les données en temps réel. Des

ICapacité i distingner spatialement denx points.
2 A Phenre actuelle la plus grande antenne existante. est colle dArecibo avee un dinmétre de 300 m. Elle n’est
| !
pas orientable, scul son miroir secondaire Fest, ce qui limite énormément son llorizon.

o3




54 Cuarrrre 5. La recuniQue VLBI

réseaux connectés ont aussi éé développés en millimétrique, notamunent pour I’urope le réseau
de PIRAM sur le plateau de Bure formé aujourd’hui de cing antenues de L1Hm déplacables sur

des distances de 16 a 400m.

Mais dans la course a la haute résolution il était tentant d’éloigner encore plus les antennes
les une des autres jusqua atteindre des dimensions continentales ot méme intercontinentales.
Ce fut la naissance du VLBI, pour Very Long Baseline Interferometry (ou bien en frangais
interférométrie i trés grande ligne de base) qui démarra vers le wilieu des années soixante.
Avec de telles distances on atteint pour le domaine centimétrique des résolutions de lordre
du millieme de seconde d’arc, soit la milliseconde d'arc (en abrégé “mas’). Les résolutions
obtenues sont couramment de Fordre de 10~ & 1071 seconde dTare, inaccessibles par toute autre
méthode. On peut méme obtenir une précision do Pordre de quelques microarcsecondes (1079)
avec des observations trds proprement calibrées en phase (référence de phase) on avec le VLBI
mm. Les applications de cette techuique couvrent de nombreux domaines connne la mesure des
distances, Pétude des mouvements de la terre (précession, nulation. tectonique des plaques),
'astrométrie et bicn sur Iastrophysique. La difliculté de ce mode d observation tient au fait
que chacune des antennes. est totalement indépendante des autres. Il est en effet impossible de
maintenir un lien physique sur de telles distances. Les données sont donce enregistrées sur des
bandes magnétiques qui seront relues en temps différd dans un centre de corrélation (Socorro et
Haystack aux Etats-Unis et en Furope a Bonu, puis A partir de fin 1998 & Dwingeloo avec le
corrélateur curopéen de institut JIVEY), Cotte dlape supplémentaire est la source de tous les
problemes du VLBL Pour réussir a faire interférer los données provenant de chaque antenne, il
va falloir disposer d’énormément d’informations su pplémentaires, position, référence de temps,
...pour en fait, reconstruire [expérience dans le corrélateur et obtenir des franges d’interférence
entre les signaux des diverses stations. De plus. Pinformation sur la phase qui est nécessaire
pour la reconstruction de Pimage de la source, a disparu. Ceci a nécessité le développement
de nouveaux processus de traitement des donunées avec entre autre 'utilisation de relations de

cléture de phase ot d'amplitude.

Au cours de co chapitre jo vais revenir sur quelques notions de Fintorlérométrie puis me
centrer sur les spécificités de la tochnique VLBL Pour tous log aspects abordés dans ce chapitre,
on peut se reporter au livre de Thompson. Moran. Swenson, (1986), (abrégd par la suite TMS)
et au compte rendu du 22éme workshop du NRAQ qui a cu licu & Socorro en juin 1993 (plus

spécifiquement axé sur le VLBI et le VLBA).

3 Joint Institut for VLIBI in Europe: cet institut a pour vocation de développer le résean Enropéen de VLB et
d’apporter nne aide ane dillérentes ¢tapes di traitament ponr les ntilisateurs,
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5.1. L’ INTERFEROMETRIE

5.1 L’interférométrie
5.1.1 Le théoréme de van Citter-Zernicke

Les résultats du théoreme de van Citter-Zernicke sont de toute premicre importance pour
Pinterférométrie. Co théordme en est la hase. I1définit la relation qui existe entre la distribution
de brillance B(F) d"une source (5 étant le vecteur position de la source dans le ciel) et la réponse
dun interféromdtre. Soient deux points d’observation (pl et p2) atleint par le rayonnement
émis par la source cu des temps séparés dun temps 7, la visibilité obtenue par interférometre
est la fonction de coliérence mutuelle (notée Tia(1) des champs lectriques e,1(5,1) et ey2(3,1)
produits par la source aux diflérents points d’observation. Ces champs incluent les termes du

propagateur tensoriel du champ électrigue. On a:

r-,,l(!):/ Fy(s.1)ds et f_},;,(f):/ La(s.L)ds (40)
Ssaurc S soure
par lequel on exprime que chaques éléments ds do la source produit un champ E; en i. On
obtient :
| oo
Iafr) = '.'“j-].?x. 7 ./—r\". ept(0)-eh(l — T)dl

= ((',,.1(!)1;2(.’ —T1))

avec T la période d’échantillonnage, ce qui nous donne (avec 7=0):
(:.l".li’\'."['t'l—i"!)/t"
(e (1)) = (L () Lpp(t)) ———r (41)
1-72
olt le facteur (£,1(t). (1)) est la distribution de brillance de la source moyeunée sur le temps

d’intégration, et finalement nous obtenons la relation suivante

. .H l:r‘ I J".)ml(r;—'l'z)/(‘ )
L= | b ).:.1 - a0 (42)

(x',y’) sont les coordonnées dans le plan de la source. Si l'on se place daus le cas de Fraunhoffer

(source & l'infinie) et en effectuant les changements de variable appropriés nous arrivons a:
. " RS =T p i
I«”(U) — (_nlm:./.- / / B({;’”)(‘—Mrrr/(‘ut-i-l'u}/c{Igd_” (43)
S = S =

208/ oot la différence de phase due & la dillérence de chemin optique. £, sont des angles
mesurés a partir de la normale au plan de la pupille considérée.  Les quantités u et v sont
appelées fréquences spatiales ol définissent un repore dans un plan orthogonal & la direction de
la source. 1 est orienté est-onest of v est nord=sud. Pour quil y ait interférence il faut que le

coefficient mutuel soit non nul. La mise en évidence de ce principe renvoie anx expériences de
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Iinterférometre de Michelson ou aux fentes d’Young. Qu wmontre ainsi les elfets de cohérence
spatiale pour une source pacfaitement monochromatique et ponctuelle. On définit une longueur
de cohérence, c'est la différence de parcours a ne pas dépasser entre deux voies pour faire

interférer les trains donde. est:

] i /\2 (44)
COie reEnce LB..'/ A/\
On peut lui associer la notion de délai de cohérence déling comne:
1
1
7('0#’!.:—'.!'! nee — Ngy (45)

oit A est la largeur de bande sur laquelle on fait la mesure, Coci ost 1ié 3 la notion de cohérence
temporelle (ou brouillage des franges) qui pour un support spectral Aw multiplie les [ranges par
une fonction en sine(rAvT). En pratique Ar << v implique que I'on pout bien séparer les effets
d’interférence dus i la conliguration spatiale de Uinterférometre (position des lignes de hase par
rapport & la source) qui donne un terme eu cos(2mpT) o le terme de cohérence temporelle en
(Asine(rAvT) ott A est Pamplitude des franges). Le produit de corrélation est Laximum pour
7 = 0 ce qui veut dire que lors de la corrélation VLBI, on doit connaitre le délai géométrique
3 mieux que 1/Aw. Selon I'équation (43). nous avons exprimé que le coeflicient de corrélation
mutuel est la transformée de Fourier (notée par la suite par le symbole =) de la distribution
de brillance de la source. Done, par transformae de Fourier inverse, la mesure de la fonction
de cohérence mutuelle nous permet de remonter S la distribution de brillance. Cest sur cette

réciproque que se hasent los observations interférométrigques.

B(E, )= V(u.v) (46)

Enfin, notons qu’il existe une rolation similaire entre la fonction de coliérence temporelle et
la distribution spectrale. (Vest la relation de Winner-Kichnine qui exprime que la fonction
de corrélation croisée (fonction du délai 7) est la transformée de Fourier du spectre croisé de

puissance (fonction de la {réquence).

5.1.2 Int_erférométre a deux antennes

Le domaine radio est privilégié par rapport aux domaines optique et infrarouge pour linterférométrie.

En effet les longueurs d’onde étudides permettent de rester dans un domaine raisonnable pour
la précision mécanique des dispositifs. De plus les temps de cohdrence de phase de atmospheére
sont plus longs qu'en optique. Enfin on peut enregistrer les variations du chamnp électrique

complexe incident et ceci n‘oblige pas A réaliser Vinterférence directement (VLBI). Considérons
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direction de la
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Figure 16: Diagranime de la gdéométrie avec deux antennes

deux antennes placées a une distance s ['une de Pautre of observant la méme source S selon la

0.3

direction 5. le retard géométrique 7, s’écrit comnme étant: 7, = =5 ol ¢ est la vitesse de la
lumidre et b le vecteur ligne de base de Pinterférometre.
Chaque antenne mesure une tension V; égale a:
V) = vjcos(2nu(t — 1)) et Vo = vocos(2ri(t)) (47)

Les signaux sont corrdlés et I'on obtient en sortie apros filtrage des hautes fréquences:
| g |
(Vi V) = vyogeos(2mury) = r(7y) (48)

(Mest une fonction sinusoidale de période lindairement variable avee lo temps puisque 7, varie
avec.la rotation de la terre. On peut exprimer #(7,) en fonction de la hrillance de la source I,(3)
(en Wm=2/1z"1sr™"). La puissance regue dans une bande de fréquence de largeur Ay dans un

angle solide df est Ayl L(8)ArdQ, Ay étant la surface collectrice effective?.

1e%est Paire gomdétrique de Panlenie corrigée par i cocllicient i représentant le rendement de Pantenne & la
fréquence observée.




L Cuaprere 5. La rEcHNIQUE VLBI

I(L,m)

da

Figure 17: Schéma d’un interféromdtre & deux anteunes par rapport A une source

Le coefficient de mutuelle cohérence sToeril alors:

- o hE
s / AT (F)eos(2mre2 ) (49)

(

Pour écrire cette équation il faut supposer la source infiniment doignée et de plus spatialement
incohérente. Pendant 'observation, ["antenne va poinler une direction particuliére selon la di-
rection 5 (voir figure 17). Le point ainsi viso est le centre de référence de phase. On peut donc

—

développer &  partir de sy, soit F= 5 +a. Llexpression de la visibilité complexe (qui a la
dimension d’un spectre de puissance de densité de flux. Wmn~2Hz7") est pro yortionnelle a la
proj
mesure de cohérence du champ électrique I ol s7éerit:
- oAy ‘4(‘-" 2;'7{‘;/'.“‘_&. E
V= V| = [ =—TL.(0)e - dfd (50)
Jy Itlu )
ot d est la projection de b sur le plan tangent A la sphore céleste et Ay est la surface de captation

dans 'axe de I'antenne. D’ou la nouvelle expression de 7:
; ) d.."i(') £
r = AgAw|V|ecos(2mir— — é,) (51)
‘.

En mesurant Pamplitude et la phase de roon peut. apros. calibration déterminer I’amplitude

et la phase de V co qui, par inversion de Fourier, nous permet. de remonter i la distribution
de brillance de la source (donc i sa structure). Mais pour cola il faut que la mesure de i'c—‘-"

soit suffisamment bien échantillonnée dans le plan wo. Pour siplifier on a “oublié” le fait que

le signal n’est jamais parfaitement monochromatique. Les offets de bande passante du signal
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introduisent un terme correctils ainsi, pour un filtre rectangulaire, il faut alors tenir compte d’un
facteur multiplicatif sine(rAvt,). Pour les interférometres connectés ce facteur est maintenu
aussi proche que possible de Punité en introduisant au fur et a mesure de la poursuite des délais

instrumentaux crnn|mnsant Ty

5.1.3 Synthése d’ouverture et couverture du plan uv

Pole
CLY 5 v .
Z [
Spacin
Loci
U Equatorial Plane

Figure 18: Représentation du plan uv

La synthése d’ouverture est une technique (qui permet de mesurer le produit de corrélation,
7, pour différents points du plan uv. La ligne de base est projetée dans le plan uv et donne les
fréquences spatiales (le plan uv est perpendiculaire a la direction de la source et les axes sont
mesurés en unités de longueur d’onde). Chaque ligne de base A une longueur d’onde données,
en fonction de sa longuenr physique et de son oricutation par rapport a la source, se projette
dans ce plan (voir ligure (18)) en un point particulier pour lequel on aura une mesure de la
visibilité pondérde par une distribution W(u,v). 5i Fon se réfore aux criteres de Shannon, le pas
de I’échantillonnage dans le plan u v devrait étre I'inverse do la taille angulaire de la source. 1l
s’agit alors de déplacer le plus possible chaque couple d’anteunes afin de couvrir le maximum
d’échantillons du plan wv. Une couverture du plan we uniforme permet d'utiliser une pondération
W(u,v) simple qui permetira de synthétiser une ouverture simple (circulaire ou elliptique)®.

La Terre dans sa rotation entraine la ligne de base formée par deux radiotélescopes, ce
qui se traduit dans le plan we par le fait que la projection de chaque ligne de base, pour un
espacement entre antennes fixé, décrit des ellipses. (Vest la super synthese d’ouverture. De plus,
étant donné que la distribution de hrillance est une fonction réelle, nous avons la simplification :
r(u,v)=r*(-u,-v); on peut donc se rostreindre A Péchantillonnage d’un demi plan, Pautre moitié

lui étant symétrique. Cette couverture du plan u v, extrémement importante pour effectuer les

5 . . . I3 1 .
Sla TF de W(u,v) est la réponse impulsionnelle du réscan dlantennes, ce que I'on appelle le lobe.
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transformées de Fourier inverses, est Fun des problemes majenrs du VILBIL. Carles radiotélescopes
participant auX campagnes Fobservation VLBL n'ont pas obligatoirement 6té prévus pour un
usage interférométrique lors de leur construction, et dépendent le plus souvent d’observatoires
différents. Leur répartition géographique est tres inégale et pas du tout optimisée au sens de
Ianalyse de Fourier. De plus le poids attribué lors des cartographies & cliaque antenne peut
beaucoup différer vu la trés grande divorsité de tailles, de températures de systéme... Aussi
d’une maniére générale la couverture du plan uv en VLBI est assez pauvre. Avecun instrument
comme le VLBA au contraire. un tel inconvéniont a été minimisé. Cet instrument étant dédié
intégralement au VLBI et ayant aLé concu dans cotte optique. Pemplacement de chagque antenne a
pu étre préalablement Gtudié ot optimisé. De plus. les dix antennes sont parfaitement identiques

et ne dépendent que d'un seul institut, le NRAO.

5.1.4 La Corrélation en VLBI: Généralités

En entrée du corrélateur, nous disposons des donnces enregistrées a chaque antenne comprenant
les données astronomiques proprement dites, et Lol un Gventail de parametres propres a chaque
antenne (référence d’horloge. position...) qui seront utiles lors de la corrélation. Le but de cette
étape est de recréer les conditions de Uexpéricnce alin de faire inter(éror los signaux provenant
de enregistrement de chague station.

Pour enregistrer les donunées obscrvées A la [réquence vgp, on aau préalable mélangé le signal
3 la sortie de antenne avec la fréquence vpo L oscillateur local afin d’obtenir une fréquence

plus basse, v, que l'on pourra plus facilement euvegistrer. I hande latérale supérieure on a:
vRE = VLo tVIE (52)

Au corrélatenr on introduit une correction de délai en ajoutant un retavd 7 a chaque antenne,
ceci afin de compenser le ddlai de propagation 7, entre chaque paire d'antennes (lorsque 7, = 7
on obtient la frange blanche). Plusicurs 7 sont ntroduits. on géndre ainsi une fonction de
corrélation croisée (par multiplication avee les différents ;). Ce délai est caleulé principalement
a partir de la modélisation géomdtrique du réseat dantennes (on peant ralliner le modele en
prenant en compte, entre autre, la rotation de la Terre durant le temps d'intégration de chaque
point du corrélateur (de Pordre de la seconde)). Le cocllicient de corrélation peut alors étre
réécrit

r = AoAv|V]eos(2a (o, £ ppdT) — Py — ALo) (53)

(Le signe £ dépend respectivement de la bande considérée. la bande latérale hante ou basse

(‘upper or lower side hand’)). Llinformation sur la phase do la source ost contenue dans le
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facteur ¢y voir dquation (Hl). a7 est Uorrenr rosiduelle sur le délai gléomaotrique 7, apres avoir
appliqué un délai i (07 = 7y = %)

La correction sur la phase introduite A ce niveau est due a Poscillation des franges ; sans cette
correction la fonction de corrélation est modulée par un lacteur vLoTy- n faisant varier la phase
de Doscillateur local, ¢ro. on va maintenir nul le terme 2avLoTy — $LO = 0, c’est 'opération
A" arrét des franges”. 1l ne reste alors plus que les termes a basse fréquence 2rpppoT. Pour une
description plus précise et spécifique au VLBI, le lecteur doit se reporter aux chapitres 2 et 4 de
Perley et al. (1989) ou au chapitre 2 de Romney dans Zensus el al. (1993).

Il y a deux architectures do corrélatenr possibles @ les XI7 (comme colni de Bonn) et les FX
(comme celui du VLBA). Le “X7 représente Pétape de corrélation croisée et le "F” la trans-
formée de Fourier. Pour résumer je dirai simplement que le premier permet d’éc.ha.utillbuner la
bande uniformément mais restreint le nombre d’antennes manipulables simultanément d’olt une
corrélation en plusicurs passages (pour cliaque ligne de base), de plus la transformée de Fourier
ne peut &tre calculée que sur deux fois la largeur de bande. Le carrélateur calcule le coefficient
de corrélation en décalant les enregistrements de délai 7 + war. Puis ou en calcule la FFT®
ce qui permet de déterminer la visibilité pour des valeurs discrotes de [réquence d’un pas év
de 1/7. Pour le Mark I A. chaque point est intégré entre 0.2 ot 2 secondes, 7 = 2 secondes
§7 = 0.25 pseconde et dp =1 Mllz. Avoe 1 cananx de [réquence disponibles, on obtient une
largeur totale de 56 Mz (ol 2x506 Mllz avee USB4LSB).

Un corrélateur FX ost woins sensible que son liomologue (mais on peut I"améliorer par recou-
vrements), par contre il permet de caleuler réellement la transformée de Fourier et ne limite pas

le nombre d’antennes.

5.1.5 Le ’Fringe Fitting’

La technique de recherche de franges suppose que sur Pintervalle dintégration du corrélateur
Perreur de phase varie linéairement avec lo temps et la fréquence. Il s'agit de déterminer les
divers paramétres rentrant dans le coellicient complexe du taux de frange. On peut essayer de
déterminer la pente de la phase en fonction du temps et de la fréquence.

Dans la figure (19) extraite de Reid (1993). on a roprésentd la visibilité complexe pour une
source raie dans différents plans (a: délai-temps, be fréquence-temps, ¢ délai-taux de frange,
d: fréquence-taux de [range) relics entre cux par dos transformées de Fourier. Dans le cas
d’observations spectroscopiques VELBL on voit que lo plan le plus connmode pour déterminer ces
paramétres est lo plan d. pour lequel le signal de la source apparait comine un simple pic le long

des axes de taux de frange ot de [réquence, Cetle opération sappelle la recherche des franges.

Fast Fourier Translorm, la Translformée de Fourier Rapide
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Figure 19: Les diflcrents plans possibles pour traiter los donndes d'une source raie (Reid (1995)

Une variation de la phase dans le domaine d*un des plans va se traduire par un déplacement
sur un autre plan et par la mise en évidence d un pic. I sera alors heaucoup plus simple de
mesurer les paramétres du pic pour offectuer los corrections plutdt que de tenter de mesurer
directement la phase de erreur: il est ainsi beaucoup plus facile de chercher selon 'axe des
temps l’erreur de délai, qui apparait alors comme un pic et non plus comme une oscillation de la
phase. Chaque correction aura un plan dans lequel la recherche de sa correction sera grandement
simplifiée. La recherche des différents paramotres permettant de définir le plus précisément
possible le réseau est lice aux caractéristiques de chagque antenne. Ainsi la corvection obtenue
pour une ligne de base va jouer sur le comportement dos antres lignes de hase. On peut alors
améliorer nettement la sensibilité. en considérant simultandment toutes les données disponibles
pour le calcul des diverses corrections. cost la technigue de la recherche de [ranges globale
(global fringe fitting). Jo roviendrai au cours du chapitre suivant sur la corrdlation de données
au format MKIITA en e basant sur notre expérience. On peul Gealement cousulter Pannexe A

détaillant les fichiers de sortie du corrdlateur.
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L i
b

592 La calibration de données VLBI: éléments théoriques

Il y a principalement quatre différents types de calibration a apporler aux données: une cali-
bration en délai et taux de [range, une calibration en amplitude et une calibration en phase. Il
ne faut pas oublier non plus la calibration de la ligne de base qui peut faire I'objet de sessions
spéciales Qobservation. Le but de la calibration est d’obtenir la visibilité V; ; entre les antennes

= o # P ot
i et j a partir de la quantité mesuré V; Lo

! ' S x

17, = G, (54)
oit les paramdtres G et (7 sont les gains complexes de chacune des antennes. Contrairement

5 un interféromatre classique, ces deux parametres ne peuvent (on (ros rarement) étre déduits

observationnellement. 11 Faut pour cela disposer d une source (ros prochie non résolue (ce qui

est rarement le cas en VLBI); de plus il vient s'ajouter les problemes dus an réseau d’antennes

inhomogenes (tailles d'antenne différentes, stahilité des lhorloges).

5.2.1 Les relations de cléture

Cles relations, sans conuaitre les valeurs absolues de chaque terme pour chaque antenne, donnent
des contraintes sur un ensemble d'antennes. Ce sont des contraintes Lros fortes qui permettent

de converger vers des solutions stables.

Pour la Phase

Considérons un réseau coustitué de trois antennes. La ligne de hase entre deux antennes i
et j est notée by, Lierrenr de phase de chague antenne est notée ¢ (contribuant au facteur de
gain comme ¢®). Cetle erreur contient Ta phase propre de Vantenne plus les erreurs de phase
introduites par 'atmosphere an-dessus de chague antenne la phase de la visibilité de chaque
antenne s'écrit :

di; = bijos + i + i — @ (55)

otl 1;; est la phase réelle de la visibilit¢ de [range rapportée au centre de phase du réseau. La
somme de la phase ¢;;; effectuée sur le triangle constitué par les trois antennes nous donne (voir
figure 20):

Cile = G gy + W (56)

Nous voyons que influence des termes ¢; s annule sur e Lriangle. (7 est larelation de cléture de

phase. Cette relation fut pour la premidre fois mentionnée par Jonnison cn 1954 puis redécouverte
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Figure 20: Relation de cloture de phase avee Lrois anlennes

par Rogers en 1974 pour élre ulilisée en VLBL Pour los trois antennes i, j of k, Cijp ne contient
plus que des informations sur la structure physique de la source. Cette information, bien que
partielle est relativement complexe a exploiter car elle met en jen la phase mesurée en trois
points spatialement distincts, permet de contraindre les modoles de brillance de source lors de
la reconstruction de limage. Si on a N antennes, on obtient N(N-1)/2 ligues de base et donc
(N-1)(N-2)/2 relations de cléture de phase différentes. En prenant une antenne comme référence
de phase, on a (N-1) phases inconnues & déterminer. La proportion de Finformation contenue
dans la phase que Uon peut retrouver a partir des relations de clotares de plase vaut (N-2)/N.
Ainsi, plus on aura dantennes. plus on sera & méme de refrouver la phase. Avee trois antennes
on n’a acces qui 33% de Uinformation sur la phase, alors quiavee un réseau conune le VLBA

qui comporte 10 antennes ou peutl retrouver 80% de Finforination.

Amplitude

On peut obtenir le méme (vpe de relation pour Famplitude (voir Readhead et al., (1980)).

1l s’agit de la relation de cloture d*amplitude (voir figure 21). Cette relation s'6erit pour quatre



59 LA CALIBRATION DE DONNFES VLB ELEMENTS THEORIQUES 65
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Figure 21: Relation de cloture Camplitude avee quatre antennes

antennes:
VillVid _ GGV GGVl _ [ViillVd
WAV GGl vlcncilvl IVidlVl

Q= (57)
On voit ainsi que 'on réussit a sallrauchiv du gain individuel ¢/, de cliaque antenne.

On peut de méme caleuler la proportion Qinformation sur Famplitude retrouvée par cette
relation en suivant le méue type de raisonnement gque pouwr Ja phase. Pour N antennes, on
peut retrouver (N-3)/(N-1) de Pinformation on amplitude. Dans le cas du VLBA cela permet
de retrouver 77% de Pinformation d'amplitude, Grace & ces denx relations de cléture on peut
retrouver une partie de Uinformation de phase ot damplitude wais la position absolue Tetla

densité totale de flux sont perdues.

5.2.2 Calibraﬁion du délai

Lerreur sur lo délai 874 est dépendante de chaque ligne de base. Une erreur de délai va se
traduire par un déplacement en fréquence, Le signal entre les deux antennes considérées, est
alors déphasé d’une quantité 2rrdry. On va obtenir un facteur d'atténnation de Pamplitude tel
que:

sin(mrdTy)

S ol o= r
| jaetail = TIaT, -

On peut facilement constater quune translation de Taposition du centre de phase de la carte d’une quantité
6¢ ne modifie pas les relitions de elature de phase; ainsi nne erreur de position ue pent étre déterminée i partir
des relations de cloture
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Cette erreur de délai peul étre introduite par une mauvaise modélisation de la dérive des horloges.
La précision sur la mesure du délai est (voir TMS):

1 L

SRR =
Iy RSB (59)

(ST',I‘ ~

(RSB est le rapport signal sur hruit des observations).

5.2.3 Calibration du taux de frange

Cette erreur provient de Ierreur faite sur la [réquence lors du réglage. La différence entre la
fréquence effectivement réglée et la (réquence désirée vaentrainer une variation lindaire au cours
du temps sur Perreur de délai et va également introduire une phase instrumentale:

O

Tdelai = Tileluig + ('—)'f (()0)

1/

ol ‘%’- est Perreur de (réquence introduite. Le gain comportera un facteur d’atténuation pro-
portionnel a sinc(“’;—}”). Cotte écart de [réquence peut otre déterming soil en mesurant Tiefo
directermnent & divers instants (comme au VLIBA) soit & partir de la mesure de Perreur commise
sur le taux de frange. En VLBI la détermination de la correction sur Perreur de temps et de

fréquence est connue sous le terme de la "recherche des franges™ (fringe finding).

5.2.4 Calibration de Pamplitude

Le but de cette étape ost de convertiv les spectres en unités de densité de flux, c’est-a-dire
qu’il faut s’affranchir du gain, de la température systome el de émission ot absorption de

Patmosphére pour chaque antenne. On a (voir équation 11.2 de Zensus et al., (1995)):

Sij(Jy) = b\[[“” Ty s ()i Sig(eorrélatcur) (61)

ot b tient compte des les pertes d'échantillonnage ot de digitalisation et Q); est le gain de
Pantenne 4. Dans le cas d’observation continuum les températures systemes T, sont obtenues
en mesurant la sur la source en comparant la puissance tolale avee ou sans addition d’un tube a
bruit. On peut de méme obtenir le gain de chaque antenne en comparant la puissance totale sur
la source de calibration et & coté, par rapport au tube a bruit. Dans le cas ’observations VLBI
raie, on peut généralement utiliser la méthode du spectre de vélférence qui permet de calibrer
directement et en bloc, T3, (¢ & partir des spectres d’anto-corrélation de la sur source raie et &

’ ’ L
coté, On va dans un premier temps générer un spectre:

S0, 15 (10,))
'S'(‘.I. I ( Ij“) ]

Sl ) = (62)
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(Bl

olt S°(vy)) et §eff(1s,) sont des spectres d’auto-corrélation sur la source de raie et a coté.
Le spectre hors source esl généralement extrapolé a partir des canaux en bord de bande qui ne
contiennent aucune raie d"émission. Ce spectre dépend des différents parametres de 'antenne que
Pon veut calibrer (gains. empérature systéme et atmosphere). On va extraire quelques dizaines
de minutes de ce spectre pour Pantenne la plus sensible du résean alin de constituer ce qui
sera notre spectre de référence (pour 'EVN l'antenne qui est généralement choisie est 'antenne
de Effelsherg). Le spectre doit étre choisi a une dlévation moyenne et durant une période ne
montrant pas de problemes majeurs (interférences notamment). On va ensuite calculer les
coefficients d’ajustement pour toutes les autres antennes et pour chaenn des enregistrements,
permettant A tous les autres spectres de reproduire an micux le spectre do référence. Ces facteurs
d’ajustement seront alors directement proportionnels an factene 7560 de chaque station et ce,
A tout instant. Comme on aura pris soin lors des observations de mesurer proprement le T, o et
le gain ¢ de Fantenne de référence. on connaitra le cocllicient de conversion (paramétre CAL)
de cette antenne en Jansky et on pourra déduire les [acteurs de conversion pour toutes les
autres antennes (en comparant les spectres d'auto-corrélation de chagne antenne au spectre de
référence). Cette méthode peut donner Qoxcollonts résultats pour peu que le rapport signal sur
bruit du spectre de référence soit hon. Pour une calibration hasée sur une forte source maser une
précision & mieux que 1% est fréquente. Les problomes lids i cette méthode sont similaires a ceux
rencontrés lors d observations spectroscopiques en antenne unique: interférences et ondulations

de ligne de basc.

5.2.5 Calibration de la phase

La calibration directe de la phase est en général impossible en VLI (lela est possible seulement
lorsque la source obscrvée est tros proche d'nne source de calibration. In VLBI, cette source
doit &tre non résoluc ot a une distance angulaire de la source observée inférieure a quelques
degrés et suffisamment forte pour que Fon puisse la détecter faciloment. [idéal serait d’avoir
la source do calibration dans le faiscoau primaire des antennes. On peut alors calibrer la phase
sur le calibrateur et reporter la solution sur la source (il faut bien siir avoir cumulé I’'observation
des deux sources daus un temps inférienr au temps de cohérence de "atmosphere®). Cette
méthode est appelée référence de phase. Do plus étant donné que la position des calibrateurs
est tros précisément connue, cette méthode permet de récupérer la position de la source”. Dans

le cas particulier de Pobservation des masers. on peut se servir d’une des composantes maser

Bl . & ; : . . i ,
typignement a 5 cm le temps de coliérence est de Fordre de 10 minutes, tandis que dans le millimétrigue on
tombe & quelgues dizaines de sccondes.

on mesure laifférence de phase de la source par rapport an calibratenr que I'on traduit comme un offset de
position, la position de la sonree est alors connne relativement an calibratenr dout la position absolne est connue
par ailleurs
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pour caler la phase. Ce maser sorvira de calibrateur secondaire pour une calibration fine de la

phase Les masers sont de tros bons ealibratenrs apparaissant comme ponctuels et d’une intensité

suffisamment forte pour ctre détectés facilement. De plus le maser pris comme référence sera bien

&videmment dans le lobe principal des antennes ce qui nous place dané To cia iddal mentionnd
précédemment. Pour une description plus approfondie de cos problemes on peut se reporter au
chapitre 9 du TMS.




Chapitre 6

Observations, dépouillement et

résultats de notre expérience VLBI

Il existe plusicurs phénomenes physiques (voir lo chapitre 3) qui peuvent expliquer la for-
mation d’un rayonnement polarisé circulairement au sein du MIS. Pour douner la confiance
requise & des observations expliquées en terme d'ellet Zeeman, il est. absolument nécessaire de
restreindre au maximuin les incertitudes sur la coincidence spatiale des composantes droite et
gauche des paires Zeeman possibles. [En offet si Pon peut montrer une telle coincidence alors
on pourra conclure avec confiance a la présence dune paire Zeeman., Pour cette raison, nous
avons conduit une expérience de VLB afin de pouvoir utiliser L formidable résolution spatiale
disponible avee celte méthode. Nous avons Fealisé cotte oxpérience en utilisant PEVN 1 Le
réseaun d’antennes disponibles nous a permis d'atteindre wne résolution de quelques millisecon-
des d’arc (la résolution finale de nos observations est 5x6.5 mas) ce qui. pour la source W3(0OH),
nous permet d’obtenir une résolution spatiale effective de 11x14 UA. (e chapitre est consacré
a la présentation des diverses étapes, d’un point de vue pratique, en allant de la préparation
de Iexpérience jusqu’aux périodes finales de la réduction des données. Puis dans la deuxieme

partie, nous présenterons les résultals ainsi obtenus.

6.1 La préparation des observations

On peut se reporter a 'annexe A (page 137) présentant la demande de temps. Cette expérience
avait pour but de mesurer le champ magnétigue dans six régious de formation d’étoiles de forte
masse. Les {réquences d’émission maser choisies pour ces observations sont les deux transitions

principales & 5 cin du radical Ol Une expérience semblable avait été tentée une seule fois dans

Labréviation de Faropean VLB Network soit réscan VLB curopéen.

(G4
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le passé par Moran el al. (1978). Toutefois leur expérience n'a porté que sur une seule source a
une seule fréquence (6035.092 M11z). Notre expérience apporte en priucipe un ordre de grandeur
supplémentaire (12 fois plus du point de vue des objectifs scientifiques. De plus, elle conduit
3 une excellente résolution spatiale permettant de bien identifier les composantes spatialement
coincidentes. L'un des avantages a étudier Peflet Zeeman a 5 cm plutét qu’a 18 cin réside dans la
simplicité du spectre a Hcm. En offet les spectres d’émission & 18 ¢ sont tres complexes ce qui
rend plus difficile identification spectrale d’un eflet Zecman. De plus il est intéressant d’utiliser
le radical OII & cause de sa sensibilité (voir chapitre 3) qui le rend particuliercinent indiqué pour
les intensités de champ dans les régions IIT1. Noatons aussi que. les déplacements en (réquence
observés sont également hien adaplés aux résolutions alteintes avee los filtres disponibles sur les
antennes. Enfin, il est important de souligner que soul PEVN pouvail acedder aces fréquences
(OH et CH301I). Le snceds de cotto oxpérience promet Fouverture d'une nouvelle gamme de
fréquences a la technique VLBI que soul lo réseau européen pourra observer ce qui, pour son
développement futur, revét une trés grande importance?, Dailleurs, pour cotte expérience, de
nombreux développements techniques onl ¢té néeessaires. Cette expérience ad hoc a nécessité
Péquipement de la station de Medicina d'un nonvean récepleur. Ceci [ut possible grace & un
important travail de équipe de développement de cotte antenne. Elle a demandé également
Pinstallation du nouveau réceptour a G Gllz sur Pantenne d*Effelsherg, Par ailleurs il a falln
développer un nouveau récepteur pour I'antenue de Jodrell Mark 2. Sans les elforts conjoints et
soutenus de ces différentes équipes, jamais les trois antennes nauraient pu élre prétes a temps.
Dans le futur entre une i trois antennes supplémentaire devrajent étre disponibles pour 'EVN.

L’expérience a donc utilisé (rois antennes du résean curopéen: les antennes d’Effelsberg,
de Jodrell mark? ot de Medicina. Nous avons observé simultanément les deux rales masers a
6035.092 et 6030.747 M1lz dans les deux polarisations circulaires. Nous avons utilisé les filtres
a plus petite largeur de bande disponibles ponr éviter Ia dilution spect rale. Nous avons ainsi
disposé de filtres & 250 klz sur 112 canaux (soit une largeur totale de 121 kin/s. soit encore
une résolution par canal de 0.11 kin/s). Les données ont été enregistrées avoe le format MKIII
en mode C. Notre projet a disposé de A8 heures d’observations réparties comme indiqué sur
le tableau (6) sur trois journées entre le 20 mai 1991 & 20130 jusqu'au 22 mai 8130 et du 22
mai 20030 au 23 mai 10h30. Plusicurs calibrateurs ont 6lé observés A intervalles réguliers (en
moyenne toutes les trois houres). Pour W3(OH) on a pu bénéficier de Pobservation d'un méme
calibrateur (NRAO150) tout au long de Pexpérience seelle-ci convre ponr cette source, un large
intervalle d’angle horaire afin d’obtenir une weilleure converture du plan we (comine on peut le

constater la figure (22)). Les calibrations en flux ont &6 offoctnées avee Fantenne d’Effelsherg

2Les fréquences de 5 i 6 GIlz ne sout pas accessibles an VLA et an VLBA.
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Figure 22: Couverture du plan uv pour la source W, 3(OH) avec les antennes d ‘Effelsberg, Medic-

ina et Jodrell Mark2

Table G: Nombre d'heares d'intégration par source

Source de notre  Nombre tl’hvur(‘q

I rogramme dobservation
W3(010) 13130
ONI 5130
Whal 5100
MIT 45100
WTHN 6ho0
NGC 7538 7h00

pour toute la durée de la session VLB

Les valeurs de température de systeme et d’antenne Q’Effelsherg ont été mesuré a partir

d’observation sur le quasar 3C286G. Les valeurs obtenues sont

Tove = 38.5]y Tant = 6.85]y

- sys

A partir de ces valeurs de nombreux calibratenrs ont été mesuré en flux durant toute la durée

de la session VLBL On peut ainsi vérifier les flux des calibrateurs propre a notre expérience (voir

table (7)).

Ces informations sont disponibles dans un fichier déposé sur le serveur de 'EVN basé en




79CHAPITRE 0. OBSERVATIONS, DEPOUILLEMENT ET RESULTATS DE NOTRE EXPERIENCE VLBI

Table 7: Flux des différents calibrateurs utilisés

Calibrateur  Récepteur R.é(:.eptmﬂ
Gauche Droit
(Jy) (Jy)
NRAO 150 2.395 2.387
3035 8.5H97 8,611
NRAO 530 1407 4.381
3CA51.3 16.8006 16.809

Italie aprés chaque session VIEBIL

Finalement, on obtient le coeflicient de conversion C'AL pour lantenne d*Eflelsberg ¢ui nous
permettra de calibrer nos données en Jansky. Oun trouve ainsi & 6.03 GHz:
récepteur gauche: Cal = 39.5 £0.6 )y

récepteur droit : Cal = 36.8 £0.5 Ty

6.1.1 La corrélation de notre expérience

N’ayant pas été directement impligué dans cette dtape je ne donnerai que peu de détails, mais
il me parait néanmoins souliaitable de présenter cetle ¢tape cruciale dans le traitement des
données. Pour des informations cotplémentaires sur la corrélation pour 'EVN, on peut se

reporter & Sanghera el al. (1994).

La sélection du format

Le réseau VLBI européen utilise comme format d’enregistrement standard des données, le format
MKIIIA développé & Caltech (on va bientot passer 3% un nouveau format: le MKIV). On peut se
reporter a l'article de Rogers et al. (1983) qui décrit précisément ce format. On peut également
se reporter a l'annexe A (page 137) qui présente los fichiers obtenus en sortie du corrélateur
de Bonn. Le format MKIIL met & disposition cing types diflérents de modes d’observations

standards:

o Mode A : 28 pistes sont écrites cimultanément en un passage. Ce mode est plutét conseillé

pour des observations eu continuuin nécossitant une large bande.
o Mode B : 14 pistes sont éerites a la fois, mode conseillé pour des observations continuum.

e Mode C : 14 pistes sont enregistrées a chaque passige ¢ tilisant toutes les bandes hautes

disponibles des 14 convertisseurs vidéo. (Vest co mode que nous avous choisi pour notre
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expérience VLB

Mode D : | piste par passage est enregistrée. Ce mode est utilisé en observation spectro-
scopique.

Mode E : 7 pistes sont enregistrées par passage. Ce mode est conseillé pour les observations
de plusieurs raics simultanées. 1l utilise 7 vidéo convertisseurs par passage en alternant les

modes B el (' cn avangant et en réembobinant la bande magnétique.

Dans le cas de notre expérience nous voulions observer deux raies et deux polarisations
simultanément. Deux modes pouvaient nous convenir, le mode ot le mode E.

Dans le cas du mode I, il aurait fallu la configuration suivante

Convertisseur vidéo 1 LCP raie |
3 LCP raie 1 (redondante)
5 LCP raie 2
7 LCYI raie 2 (redondante)
O RCP raie |
11 RCP raie 2
13 RCP raie 2 (redondante)

la raie 1 étant la transition & 6030 M1z et la raie 2 la transition a G035 MHz?. L’inconvénient
avec une telle configuration est qu’elle nécessite utilisation de sept filtres étroits et il n’était
pas sir qu'ils puissent étre tous disponibles & chaque station.

Avee le mode ¢, on dispose de 14 pistes, soit deux I (une par polarisation circulaire). Sur
chaque IF on a installé trois filtres de 250kIz sur les 2M1lz de largeur de bande totale afin que
les deux raies a observer tombent dans le premier et le troisieme filtre. On a besoin d’un filtre
de moins par station (soit six filtres). En effet, on a utilis¢ uniquement 7 pistes par passage de
ce mode (utilisation nou standard de ce mode). On a ainsi une redondance compléte sur la raie

a 6035 MHz.

Configuration du corrélateur

Le corrélatour est constitué de 12 “crates’. Un ’crate’ est une unité de corrélation, il sagit
11 1 - . . , . c :
de Péquivalent d’une carte de circnits dlectroniques. Chaque “erate’ comporte 14 modules de

corrélation et huit délais complexes. Ou obtient ainsi 112 délais complexes. Chaque ligne de

Les notations LCP et RCP signifient respectivement Left Circular Polarizalion et Right Clircular Polarization
i.e. les polarisations linéaires droite et ganche.
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hase lM.o(luit deux auto-corrélations et une corrélation crotsée. Chague au to-corrélation nécessite

un ‘crate’ tandis que chaque spectre de corrélation croisée génore 224 délals complexes soit deux
serates’. Au total chaque ligne de base nécessite quatre ’erates’. Ponr notre expérience qui
comporte uniquement 3 autennes, NOUS avVONs 3 lignes de base, soit trois spectres de corrélation
croisée et trois spectres d’auto-corrélation, soit au total I"utilisation de 9 ’crates’ sur les 12
disponibles au corrélateur de Bonn. On peut done en principe corréler notre expérience en un
seul passage. On peut corréler une expérience comportant jusqu’i cing antennes en un seul
passage (avec le corrélateur de Boun). Au-deld il est nécossatre de faive plusieurs passages; pour
une expeérience comportanl 8§ antennes, il faut 7 passages successifs. L'une des particularités du
corrélateur est (ue I’on raisonne i flot de données constant et c¢’est la vitesse de défilement que
I’on adapte. Une bande MKITT mesure 9000 pieds de long soit une durée de 13 minutes * & la
vitesse de défilement standard de 135 pouces par seconde. Chaque groupe de 28 pistes occupe
une largeur de un pouce de large sur la bande et est séparable en < sous-groupes adressables
séparément. On peut faire 12 passages dillérents sur L méme bande, Ainsi pour notre expérience
chaque bande a-t-clle permis denrogistrer @ Ax12x 13 soit un peu plus de 10 heares (le 4 provient
de ce que 'on n'a onregistré seulement 7 pistes chaque passage).

La suite des opérations [ut intégralement gérée par Dave Gralam au centre de corrélation de
Bonn. Nous ne sommes intervenus que pour nous mettre diaccord sur les [réquences an repos
des transitions et sur la position des calibrateurs ot des diflférentes sources du programme. Voir
Pannexe A (page 137) qui présente les différents fichiers que nous avous vécupérés a la sortie du

corrélateur.

6.1.2 Le dépouillement des données
Les problémes majeurs rencontrés

La réduction de nos données ful continuellement émaillée de problemes qui ont grandement
freiné la progression des travaux. Il y eut ceux rencontrés avant AIPS et ceux dans AIPS. Je
ne vais pas patler de toul (cela serait long (tros long)) mais je vais phitot m’attarder sur les
points sans doute les plus significatifs. Il ne faut pas oublier nou plus quil n’y a pas (encore)
beaucoup de personnes qui font du VLBIL, quiil y en a encore moins qui observent des raies et
encore moins qui le fontavee PEVN avoe des terminaux MKTIL

A la sortie du corrélateur nous avons récupéré un DAT contenant nos données et un listing
de leur archivage. Les ennuis commencaient. DGR nous savions que lors des observations
antenne de Medicina avait inversé sa polarisation durant quelques lieures. 1l en découla une

corrélation en plusieurs passages avee des configura tions dillérentes du corrélateur pour les lignes

4 : .
le rembobinage d’une bande prend HEminites
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de base avec cetle antenne, De plus les-spectres d'anto-corrélation et ceux de corrélation croisée
se retrouverent sépards. Par ailleurs, il a aussi &té impossible de {aire exécuter le programme
FRING au corrélateur afin de générer entre autres los AFILEs : ce sont les fichiers qui permettent
entre autres de séloctionner les honnes donndes lors de leur relecture (données "flagées’). FRING

génere également unc moddélisation primaire de calibration des données.

Les données sur le DAT se révélerent ¢lre integralement mélangées et en complet désordre,
avec des parties complétement inexploitables qui, vu quelles n’¢taient pas ‘Nlagées’, étaient tout
de meme lues et généraient de gros problomes dans AIPS (perte des catalogues d’entrées). Il
a done fallu dans un prentier temps rentrer dans lo format d*éeriture du corrélateur afin de
comprendre a (uoi correspondait. chaque registre.  Nous avous ainsi identifié tous les divers
enregistrements et pu opérer une sélection alin de ne garvder que les hounes données. Mais nous
avons également pu retrouver ainsi les morceaux de données (auto-corrélation et corrélation
croisée) qui étaient sépards (toul spécialement pour Medicina). Finalement nous avons recéerit

3 la main les fichiers AFILEs a fin de ne garder que les donuées correctes ot ordonnées,

Je crois que jo pourrais Groguer au moins v probleme provoguant un comportement in-
compréhensible pour cliacune des taches importantes du (raitemoent quo jai e a utiliser. Nombre
Lentre eux ont é1é dus a mon inexpérience du logiciel AIPS, mais un cortain nombre demeurérent
de réels problemes. Comme il v a peu de personnes en Burope qui ait déja réduit des données
en VLBI raies, il m*était difficile de los contacter dos quiun probleme survenait Toutefois j'aie
échangé une correspondance assidue par email avee 11.Sanghera et 11 van Langevelde qui prirent
toujours le temps (et la paticnce!) de mCaider A résoudre mes difficultés ot je les en remercie
sincérement). J'ai done foujours essay¢ de trouver la cause de mes problemes dans une mau-
vaise utilisation des différentes tiches avant toule autre possibilité. Tl y a aussi la connaissance
des différentes taches qui avec lexpdérience periettent de mettre en lnmitre les problemes ou
de vérifier facilement les valeurs des différents paramdtres. Enfin il v a en quelques différences
de priorité avec les auteurs du logiciel dont Tavis et Pintervention étaient indispensables, pour
résoudre les problemes de fond. Fort lieureusewment, il n’y eut quiuu seul probleme si grave
mais qui, bien qu’identifié assez vite, mit pros de quatre mois pour atre corrigé pour des raisons
d’agenda. En fait, jusqu’a un certain point on peut dire que jai un peu joué le role de testeur
car il semble que notre projet ait ¢té le premier projet abservé en MK intégralement dépouillé

avec AIPS.

Le tout premicr probleme que nous ayous rencontré fut le plus grave, le plus fondamental
et il survint an tout début de mon apprentissage du programme. Ce probleme concerne la
tache MEK3ZIN. Cotte tache est la base de toute la réduction. Blle permet de lire les données

en format MKIII pour entrer dans AIPS. Elle joue un ole clof de traduction dans le format du
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VLBA (format standard de AIPS pour les données VLBL). De toute la chaine de réduction c’est
Pétape la plus sensible. En ellet pour tout autre probleme on est plus loin dans la. réduction
ot les nombreuse taches de AIPS permettent en régle générale Qaller les corriger plus ou moins
facilement. Avec MIC3IN si la tache ne fouctionne pas on ne peut rien tenter, rien faire. Et c’est

ce qui nous est arrivé.

e La lecture des auto-corrélations: quand nous avous tenté de lire le DAT contenant nos
données, nous n’avous pu relire que les auto-corrélations mais aucune corrélation croisée.
Le probleme [ut assez rapidement identifié, il s'agissail de lindigage du tableau d’enregistrement
des corrélation croisées qui commengail 50 daus lo format MK mais qui devait impérativement
commencer i 1 dans AIPS. Du coup. 3 la lecture, pour chagque registre il manquait une
valeur, les tableaux dtaient incomplets ot los donndes élaient ignorées. Cotte simple petite
errenr d'initialisation d’indice mit plus d*un mois pour élre identifiée précisément et pres

de trois mois pour étre corrigée par le NRAO.

o La lecture des donndes: n’ayant aucune souree de comparaison, ni ancune idée du mode de
gestion des doundes dans AIPS. nous avons commencé A travailler sur les données, a les lire
et A essayer de voir et de comprendre co dont nous disposions. Les données seiblaient alors
archivées d’une maniére relativement complexe. Les données d une source, d’une raie dans
une polarisation étaient réparties sur différents numéros A'TF et dauns différents registres
(affectéds d’un numéro ID). De plus, les spectres (ue nous obtenjons ne ressemblaient en
rien & ceux obtenus quelques jours avanl avec nos données du relevé en antenne unique
d’Effelsberg (voir le chapitre 4); ceci bien que los deux observations ont été menées a
huit jours d’intervalle et qu’il y avait peu de chance que les spectres aicnt pu varier si vite.
Deux problemes se superposaicnt alors : les problémes liés anx ATILEs ot des problemes de
lecture propres A AIPS. Apres de nombreuses tentatives ol quelques courriers Slectroniques,
il st devenu évident que AIPS wiarrivait pas a géror correctement la Jecture de plusieurs
sources simultanément, onvrant de nouveaus registres ou affoctant de nouveanx [F pour
des données concernant des sources qui avaient déji commenceé  dtre enregistrées. Chaque
source a dil &tre enregistrée séparément en vériliant constamment le rangement des données

par AIPS.

o Problémes de fréquence: lors du traitement des données, on corrige de la variation de
fréquence de la sonree lors de son suivi (tache CVEL). Or systématiquement I"application
de cette tache produisait des spectres heaucoup trop décalés on fréquence et d’une maniére
non contrélable. Fort heureusement on découvrit ce probleme lors de la visite de P. Di-

amond qui au bout de quelques jours it en évidence un problome de fréquence dans

T
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Pen-téte des donndes. Pour une Faison encore mal définie los données de W3(OH) ont une
fréquence décalée de 20 kllz. tandis que les en-tétes de fréquence de W5H1 sont décalées de
10kHz et ceux des autres sources sout correctes. Bien quiidentifi¢ lors de ['utilisation de

CVEL, il semble bien que ce probléme soit toujours lié a la tache MIK3IN.

Cette liste de difficultés est loin Lotre exhiaustive. AIPS est un logiciel tres complexe qui
s'adresse A une gamme tres large de déponillement de donndes (antennes simples, interférometres
connectés et VLBI). De plus AIPS est en constante évolution. Les nombreux problémes que j’ai

rencontrés sont inhérents a I'utilisation de tous nouveaux programies (ou a des logiciels pour

de nouvelles applications).

Utilisation de AIPS

Je vais ici m’attacher a décrire séquenticllement les différentes Gtapos utilisées dans AIPS avec
des données MKITL. La différence majeure avee lo VLBA se situe lors de la lecture des données
car elles nécessitent plusicurs taches différentes afin d'dtre remises dans un format similaire a
celui du VLBA. Sur le diagramme (23) los principales étapes ont 616 reportées.

Les étapes de préparation des donndes sont:

o MK3TX : Cette tache permet dlextraire los AFILEs des DAT. En [fait elle comporte
un hug’ qui réembobine le DAT aprés la premidre archive. [l vant donc mieux récupérer
les AFILEs soit directement sur le compte ftp du corrélatenr de Bonn, soit en pilotant

directement le DAT & partiv A'UNIX.

o MES3IN : Cette tache permet d’enregistrer les données A partir des DAT. I est conseillé
de spécifier le maximum des paraimetres connus, bien que AIPS puisse théoriquement en
retrouver un grand nombre. I fant également Ini donner cn ontrée le fichier des AFILEs
ainsi quiun fichier (& créer) comportant des renseignements sur I"expérience (nom des
stations. nombre de LAG, état de polarisation...). Le parambtre APARM prend les valeurs
1,0,0,0,0,3,0,0.2,0. On définit ainsi respectivement: Pinerément des tables C'L, le taux
Qerreur (0.01), le tanx maximuimn (0.5), la fin du fichier. on ignore les messages d’erreur
CRCC et de synchronisation. on enregistre sur lo méme IF el on spécifie le niveau des

messages.,

o UVSRT : Cotte tache va permettire de réordonner les données selon leur séquence tem-
porelle (format VLBA) au liew 4 agencement dépendant des lignes de hase. Le parametre

SORT prend ici la valeur "1
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Figure 23: Diagramme montrant l'enchainement des différentes taches dans AIPS pour le traite-
ment des données raie au format MRKIIL

o UVAVG : Cette tache permet de moyenner les données. Le temps d’intégration est donné
var YINCG. (Pest au minimum le temps d’intégration ntilisé au corrélatenr. Pour notre
g
expérience, nous avons (voir fichier):

YINC=10, XINC'=1 ct QPCODI="MERG".

o TAMRG : Cette tiche permet de supprimer les données redondantes, d’ordonner les
données ot de définir cortains paramelres:
APARM =4, L, 1. 0. 1o 110
BPARM

il
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CPARM = 1.1h7e¢72,0.2,0
Ces paramolres sont invariables pour toutes les données MKIIL Ils définissent la colonne
sur laquelle va s’ellectuer la vérification (col 4), Pordre de rangement (0=croissant) et la

tolérance sur los valeurs (1.157e™%).

o INDX : Apros toute manipulation sur les dounées qui peut avoir modifié leur en-téte, il
faut régénérer len-1éte avee cette tiche.

CPARM = 0, 0, -1, 0.

A partir de maintenant. les données sont ordonnées conme celles provenant du VLBA. La
suite des taches ost identique ot pent étre tronvée dans le ATPS cookbook (version Janvier 1995),
voir le diagranme décrivant la séquence de calibration.

Toutefois, avant do commencer la calibration, on peut exécuter la tache CLCOR (avec
opcode = PCAL) afin d’étre st d’avoir des tables C'L lisibles. La calibration commience par la

correction de bande passante avec 3095,

o BPASS : Cotte routine est exéeutée sur lo calibrateur sur ane partie des données (une
demi-heure d'intégration) et crée une table BP qui sera appliquée a toutes les données.
Cette correction sera appliqude cu spéciliant le parametre DOBAN=1.

Ici, pour nos données, il nous a fallu diflérer légerement de la démarche standard afin
d’introduire une correction sur la fréquence des données avee utilisation de la téche

UVFIX.

e SETJY : La définition des vitesses des sources et du facteur de conversion Kelvin-Jansky
de Pantenne de référence doivent étre données ich. Il faut spécifier la [réquence au repos de
la transition (parametre RESTEFREQ). La [réquence est définie comme la somme de deux
termes, le premier est exprimé on 1z mais ne spécifie que les chiflve significatif au-dela du
MHz et le deuxitme en Hz “complote™ la [réquence avee les chiflves significatif en-dega du
MHz. La vitesse systémique et le facteur de calibration de flux doivent aussi apparaitre.

Cette tiche devra élre réoxéentée plus tard car cette information va étre reperdue.

o CVEL: La tache C'VEL nous perniet de corriger du décalage Doppler de la source au
cours de 'expérience. Chacun des spectres va olre déealé en conséquence. On applique
aussi la correction de bande passante ainsi le nouveau fichier que Fon va générer contiendra-

t-il la correction. (Cette tache sera suivie de la tache IN DX).

On peut maintenant passer i la calibration des antennes du résean. On va appliquer la méthode

du spectre de rélérence déerite dans lo chapitre précédent. En tout premier lieu, il faut pour
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Pantenne de référence (LEllelsherg), repérer avee POSSA une demi-heure de données de bonne
qualité sur la source. Puis, avec Putilisation de la tache SPLIT, on va pouvoir extraire cette
partie des observations. Aucune calibration ne doit étre appliquée et APARM = 0,0,0,0,2, le 2

indiquant que seul le spectre auto-carrélé devail élre extrait.

o ACFIT : Cette tache va caleuler le rapport entre les antennes (voir chapitre précédent sur
la calibration du spectre de référence) en se basant sur les spectres d’auto-corrélation. Il
faut définir le temps Qintégration (SOLINT=10 minutes) ainsi que le parametre APARM
= 1,1,0.7,0,0,0,0,1,0. Les param&tres (1) et (2) définissent Pordre du polyndme pour
ajuster la source et le spectre de reference. (3) e C1) donnout la sensibilité de Pantenne de
référence pour chaque polarisation. (5) et (6) donnent Fintervalle des valeurs pour le fac-
teur d’ajustement des autres antennes. (7) est Perreur maximun sur lo gain, (8) le niveau
des messages. (9)=0 pour soustraire la ligne de base avant le caleul. BPARM et CPARM
donnent les canaux de début el de fin pour la source et le spectre de référence. Cette tache
produit un fichier SN que Fon appliquera a la table ('L, avec la tiche ('LCAL (opcode =
'CALD’).

La calibration du délai résiducl ot du taux de [range est elfectude avee latache RN G tout
d’abord sur le calibrateur. On va ainsi pouvoir calibrer le délai résiduel. Pour cela on peut
extraire le calibrateur dans un lichior a part puis moyenner tous les canaux avec AVSPC
afin de diminuer Fespace mémoire nécessaire. SOLINT définit le temps d’intégration
et BCHAN, FCIHAN los canaux utilisés (sioon ne les a pas moyennés). Elfelsherg doit
atre pris comme référence dans le cas de 'EVN. Les parameétres DPARM définissent la
fenétre de recherche. DPARM(1) définit le nowmbre de lignes de hase ultilisées pour la so-
lution de départ (3), DPARM(2) est la largeur de la fenétre en nanosecondes pour le délai
(10000), DPARM(3) est la fendtre du taux de délai en mHz (100), DPA RM(4) est le temps
d’intégration au corrélateur (10). De nouvean la solution est éerite dans une table SN qui
est appliquée sur la table ('L avee ('LCO R mais avee le paramétre opcode="AMBG’ afin

de préserver los solutions déja appliguées,

Ici, normalement, on devrait powrsuivre en calibrant la phase sur une composante maser en
exécutant FRNG sur la source. Mais auparavant on va lixer la position relative des cartes
dans les deux polarisations opposées. On comnmence tout d’abord par séparer la source et le
calibrateur dans chacune des polarisations. Lors de cette étape les tables ST7 vont étre détruites
car les fichiers ne contiennent plus qu’une source. Or ce sont ces fichiers qui contiennent les
informations en vitesse et en flux. Done bien que PPon puisse se contenter pour la suite des spectres

de corrélation croisée. on a proféré conserver los auto-corrélations alin de pouvoir réexécuter

SETJY . vu de plus que les vitesses de référence sont basées sur nos observatious obtenues avec
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notre relevé en antenne unique a 1::[l'<~|.<m_-:-g. La séparation des sources se fait avec la tache
SPLIT (mais cette fois APARM(5) = | pour copier les spectres croisés et auto-corrélés) On
va calculer le déphasage entre los voies droite ot gauche de chaque antenne en mesurant les
différences de phase sur le calibrateur. Pour cela an va “concaténer™ los fichiers droit et gauche
du calibrateur avec la tache VRGLU (il ne laut pas oublier au préalable d’exécuter la tache
MULTI afin de créor des tables S0 dans les fichiers & assembler). Lorsqu’on exécute la tache
V BGLU, le premier fichier (INNAME) en entrée doit correspondre & la polarisation droite et le
deuxieme (IN2NAME) & la pola risation gauche.

Apres avoir exécutd TNDN ot X POL pour transformer les denx IF selon leur polarisation
respective, la tache DIEFRL mesure la dillérence de phase cutre chaque polarisation pour les
différents enregistrements. On obtient les corrections a appliquer a chaque antenne. On peut
maintenant assembler les polarisations droite of gauche de la source en suivant la méme démarche
que pour le calibrateur; mais juste avant la tache VEBGLU, il ne faut pas oublier de réexécuter la
tache SET.JY sur chaque polarisation. Apros la tiche VBGLU il fant vérifier que les spectres
se sont recollés correctement. Un décalage dun canal peut apparaitre sur la polarisation gauche
&tant donné que on ne garde que Pon-tote des donunées droite. On a obtenu ce comportement
pour nos spectres a G030 M1z sur W3(OTD). On géndre alors une table 'L vide® sur laquelle
on va appliquer les corrections par antenne avec la tiche CLCOR ot POPCODE=PHAS’, le
paramétre CLCORPRM prend pour valeur “_corroction™. Tl faut exéeuter snccessivement cette
correction pour chaque antenne.

Maintenant que les phases droite et gauche sont caléos Uune par rapport a Pautre, on va calculer
Ja solution pour une polarisation puis la copicr avee SNCOR ol le paramdtre PCOP sur autre
polarisation, avant d’appliquer la solution i lenserble des données (avec CLCAL).

A T'aide de la tiche VPLOT qui affiche les visibilités. on recherche un canal suffisamment fort
et pour lequel il ne semble pas y avoir de structure (pas ou peu d'oscillations en amplitude).

Une fois qu'un tel canal est repéré, ce sera lui (ui nous servira de rélérence pour la suite.

e FRNG : Celte élape va corriger des dernitres erreurs de taux de franges. En effet, vu que
généralement le calibrateur n'est pas proche de la source, le comportement de Iatmosphere
selon les deux directions peul étre distinet. Cette fois BCOHAN et ECHAN prennent les
valeurs de notre canal de référence tandis que les paramotres de DPARM deviennent
typiquement 3, -1, 0, 10, DPARM(2) interdit de rechercher dans Pespace des délais (la
correction obtenue sur le calibrateur reste valable), DPARM(3) permet une recherche sur

toute la feudtre des taux de délais.

SPour cela on pent excéeuter nne tiche comme CALLE puis effacer Ta table avec C'LO'QOR eu prenant sncces-
sivement pour opcode = ZRAT, ZDEL, ZPHS,
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Dans notre expérience les cartes de W3OH & G035M1z sont calées & partir d'un canal en polar-
isation droite et a 6030 M1z les cartes sout référencées par rapport  un canal de polarisation
gauche. Ce choix est dii a une inspection minuticuse des visibilités, afin de trouver un canal
suffisamment simple et ayant un {lux suffisamment fort pour étre facilement détectable par les
routines de calibration.

La phase de calibration des données est finie. IL ne reste plus maintenant qu’a produire les
cartes. Cette étape se fait selon deux marches succossives qui vont étre itérées jusqu’a converger

vers une solution. Pour cola on va uliliser les taches CALIB et TAMAGR.

e CCALIB: Celle tiache permet danto-calibror los donndes. On connuence par corriger
uniquement la phase e délinissant le paramoetre SOLMODE="P" puis aprés convergence
on peut chercher également une solution avec lamplitude (SOLMODE="A&P’). Pour nos
données cette deuxicme étape fut impossible car cotte tiche caleule los contraintes des
relations de fermoeture or. contme nous Favons vicau chapitre 5, pour la relation de cloture
d’amplitude il faut disposer de L anteunes au minimun et notre expérience n'en comporte

que (rois.

o IMAGR: Cetle tache sert & produire une image propre i partit de nos données par
inversion de Fourier. Durant cette phase d'auto-calibration, seul le canal de référence est
nettoyé. On produit ainsi des fichiers ('C’ qui contiennent le modole de notre image. On
peut spécifier différentes erandeurs pour controler le nettoyage : valenr du seuil, premiore

valeur négative. le gain. le nombre de houcles de nettoyage...
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1l est conseillé d’éditer le modele eréé avee CC DT, afin de ne garder que les composantes
significatives.

Puis on recommence 'étape d’auto-calibration, en injectant en plus cette fois le modele
issu de étape de neitoyage (IN2NAME). La figure (39) présente la cartographie des deux
canaux de vitesse ayanl servit de référence (un par fréquence). Ou peut vérifier que
ces deux canaux répondent aux critéres de simplicité de structure; bien que le canal
3 6035 MHz présente trés nettement une certaine structure avec une élongation vers le
sud-ouest, celle-ci reste encore trés simple of n’a pas géné la recherche de solutions. On
montre également (figure (25)) les visibilités de ces deux cananx avee le modele réalisé.
Ces graphiques sont essenticllement intéressants pour vérifier que le modele est en bon
accord avec les données et que Uon retronve bien la totalité du flux. En effet un manque
de flux pourrait signifier que I'on a oublié une composante lors de la modélisation, ce qui

fausserait la calibration.

Une fois que PPon est. satisfait de cette calibration on peut la reporter sur I'autre polarisation
puis sur tous les autres canaux. Il ne reste plus qua faire calenler a la tiche IMAGR. les
différentes cartes des cananx en définissant BCHAN ot ECIHAN de maniére appropride.

Dans la pratique, il est apparu que le report des tables de solution d’une polarisation sur
Pautre ne donnait pas de trés bons résultats pour la seconde polarisation.  Les cartes appa-
raissent extrémement hruitées. Nous avons done identifié la correspondance de nos canaux de
référence (& 6030 et 6035 MIlz) dans la polarisation opposée. Fort heureuscment les masers a
6030 et 6035 MHz présentaiont un homologue dans Pautre polarisation a une position identique
avec un décalage de quelques canaux en vitesse. Apros avoir vérifié la coincidence d’autres com-
posantes Zeeman afin de confirmer le bon alignement des cartes et la bonue identification des
composantes Zeeman, nous avons eflectud une nouvelle calibration dans la. polarisation opposée
afin d’améliorer le rapport signal sur bruit. [l semble que le report de la solution d’une polari-
sation sur 'autre ne fonctionne pas aussi simplement avee 'EVN qu'avec le VLBA (pour lequel
cette technique marche parfaitement).

On peut se demander si lon pouvait faire cotte nouvelle calibration. En effet celle-ci va entrainer
une modification de la position de la référence du centre de phase puisque 'on appliquera une
nouvelle solution de phase (ce qui se traduil par un décalage en position). Mais comme cette
position sera celle du nouvean maser pris pour cette nouvelle calibration et vu que nous avons
vérifié auparavant que les deux positions étaient identiques cela ne pose ancun probleme. La
figure 7?7 présente les cartes du canal de référence puis du canal équivalent dans I'autre polarisa-

tion en appliquant le report de calibration d'une polarisation sur Fautre: enfin nons présentons

le canal dans 'autre polarisation avec sa propre calibration. cela pour les denx transitions.
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6.2 Présentation de la source W30OH

La région de formation d’étoiles de forte masse W3(OII) est la région HIT ultra compacte de
’hémisphere nord la plus dtudiée. Cetle région est située a 2.2 kpe (Iumphreys et al., 1979) et
les estimations de masse du nuage moléculaire donnent une valeur de Pordre de 2000 Mg pour
ane taille de 'ordre de 1 pe (voir Wilson et al. (1991)). Cette région est un ohjet exceptionnel
présentant de nombreux types dillérents d’eflet maser. On y a détectd des émissions maser du
radical OH dans I'état fondamental (voir par exenple les observations VLBI de Bloembhof et al.,
1992) et dans plusienrs états excités dans les deux états ¢lectroniques 1T (2 [I_J7 et 2IT%). Onya
également détecté des dmissions maser méthanol (voir Menten et al., 1988) of des masers Hy O,
De plus cette région est relativement proche, 2.2 kpe, ce qui permet une honne résolution spatiale
sur la source (1 mas correspond i 2.2 UA sur la source soit done une résolution effective pour
nos observations VLBI de 12.5 UA environ correspondant au lobe synthétisé. Toutes ces raisons
font de W3(OI1) un objot particulicrement intéressant a étudier el an laboratoire exceptionnel
pour la micro-physique de OIL CTest aussi un tros fort objet IRAS avee un flux a 60 microns de
9270 Jy pour une luminosité totale de 10" Lg . ce qui correspond a une étoile de type spectral
(O

Plusieurs expériences de VLBL ot des observations avee le VLA ont été conduites dans
W3(OM) afin de cartographicr les diflérentes transitions. A Iheure actuelle, les sept premiers
niveaux rotationnels du radical Q1 (voir figure (2)), ont été étudiés. On peut citer les travaux

suivants sur W3(011):

o Mla] = % Reid et al. (1980), Fouquel ot Reid (1982). Norris et al. (1982), Giarcia-Barreto
2

et al. (1987). Gaume ot Mutel (1987). Bloembof E.I. et al. (1992).

° 2II% J = % Moran et al. (1978)

o 2II% J = 5, Diamond I. & Baudry A. (1996)

o ‘111 ) =1 Baudry A. et al. (1988)
i 2

o 21, ]

2, Bandry A. et al. (1993)

A,
2

o 2II, J = 2, Baudry A. et al. (1993)

-

Dans toutes les transitions les eflets masers apparaissent localisés dans la partie ouest de cette

région,
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6.3 Présentation des résultats

6.3.1 Position absolue

Nous avions espéré étre capables de positionner nos cartes d’une facon satisfaisante par rapport
au calibrateur. Ceci peut étre oflectué avee la tiche FRM AP qui permet de calculer le taux
de franges pour une tranche horaire ainsi qu'un coefficient de sensibilité de la ligne de base en
fonction de sa position relative. On obtient ainsi 'équation d’une droite dont les coeflicients
vont varier en fonction de angle horaire. Si une seule composante est observée sur le canal de
référence choisi, alors toutes les droites vonl se croiser en ce point dout on pourra déterminer
les caractéristiques. Or comme le centre de phase est défini par rapport au calibvatenr, on aura
la position relative de ce maser par rapport au calibratenr dont la position est fort bien connue
par ailleurs. Il ne resterait plus ensuite qua dériver la position de tous les autres masers par
rapport a cette référence. Dans la pratique jai longuement essayé de tronver une valeur stable
pour la position, mais en fonction des valours allectées aux paramétres d'entrée de la tache, il
est possible de déplacer le contre d’émission de notre canal de référence dans une zone de 1
seconde d’arc. La position absolue de nos cartes ne pent ctre connue A mionx d’une seconde
d’arc... Il y a plusicurs raisons qui peunvent expliquer cette constatation. Tout dabord il y a
la complexité de la source et son grand nombre do centres d’émission maser répartis sur une
zone assez grande (~ | arcsec). Bien quétant les plus simples que nous ayons trouvés, les
canaux pris comme référence aussi bien a 6030 MHz qu’a 6035 MHz ne sont pas des points
sources uniques. Dans chacun des cas, pour une vitesse donnée au moins un auntre point source
maser situé A une autre position, a 666 trouve avee une intensité relativement forte, ainsi que
plusieurs autres points plus faibles. Ceei rend Panalyse de FRM AP particulierement sensible
3 toute modification de ses paramotres. De plus. les observations ont 616 programmeées de telle
maniére que obtention d’une position absolue n’était pas une priorité dans notre expérience. En
conséquence de quoi les observations des calibrateurs n'ont pas 16 assez {réquentes (en moyenne
toutes les deux heures pour W3(OI1)) pour obtenir une position tros précise Il est vrai aussi
que pour W3(OII) de nombreux masers Lrés forts ot facilement détectables sont concentrés dans
une zone nord relativement proche de notre canal de référence. La composante que 10US AVONs
choisie pour calibrer nos données (et qui semble étre la méme que colle utilisée par Moran et al.,
1978), est relativement intense (~ 5.Jy). mais reste tout de méme difficile & positionner aisément
3 6035MHz. A 6030 MHz, hien que la structure soit heaucoup plus simple, les masers sont
également moins intenses el la composante que nous avons choisie pour calibrer nos données
n’est pas assez forte (~ LJy) pour étre détectée sans ambiguité en position absolue.

Bien que n’ayant pas la position absolue nous pouvons tout de méme recaler notre position
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par rapport 3 la position absolue obtenue par Moran et al. (1978) a G035 MIz grace a une
identification directe, des composates maser. Pour la carte & 6030 MIz, pour le moment il n’y
a pas de moyen de la positionner avec une bonne confiance. Toute fois la correspondance de
plusieurs groupes de composantes maser présentes dans les deux cartes & des vitesses semblables

nous permettent daligner ces cartes.

6.3.2 Carte du quasar NRAO150

Les figures (26) présentent les cartes de notre calibrateur NRAO150 obtenues a partir des 2
polarisations disponibles. On constate quil est trds bien détecté, Son flux corrdlé est cohérent
sur les quatre cartes obtenues. avec une valeur moyenne autour de 0.6.1y. Le calibrateur apparait

non résolu et ce que 'on observe est essentiellament le lobe syuthétisé de notre réseat.
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Figure 26: Carte du calibrateur NIRRAO 50 pour les deux [réquences observées et pour chacune
des polarisations.
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6.3.3 Cartes des masers a 6035 MHz

PLot file version 1 created 07-NOV-1996 16:37:54
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Figure 27: Carte a grande éehelle de localisation des offots masers & 6035 M1z dans W3(OH).
Cette carte a été obtenue cn sonnmaunt les trente canaux contraux du spectre,

La carte (27) est une carte a grande échelle qui nous a permis de définir quatre zones prélérentielles
de recherche. Cette carte a été obtenue en eflectuant une sommation de toute la partie net-
tement en émission du spectre, soit entre les vitesses -41.0 et 47.7km/s. (Ceci a été réalisé
en modifiant une tiche déja existante, la tache AVSPC, afin que Pon obtienne une somme et
non une moyenne). (’était le moyen le plus ais¢ pour trouver les zones préférentielles pour
un nettoyage plus profond. Nous avons néanmoins essayé une méthode plus classique afin de
confronter nos résultats ot de vérifier que Fon n’avail pas oublié de zone importante. Il faut
générer une carte par canal de la zone complite (soit dans notre cas une carte de 2024x2048 pour
couvrir plus de 2.5 seconde d’arc) puis transposer le cube pour rechercher les points d’énission
avec la tache MOM NT. Cet algorithme est trés performant et nous a periis de confirmer les
régions d’émission déja trouvées, mais pour une carte il o fallu utiliser prées de 3 GigaOctets de
mémoire! Les cartes numérotées de 1 2 8 présentées en annexe B (page 141), sont les cartes
obtenues pour les zones définies sur la carte a grande échelle. La taille du lobe de convolution a

4té prise égale & 6.5x5 mas avec un angle de position de -15° (la taille des collules est de 11mas).

B
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Aprés avoir soélectionnd 4 zoues principales de rochierchie (on peul trouver en premicre page
de I’annexe B (page 141) une carte générale permetiant de micux visualiser les positions des
différentes fenétres de nettoyage voir figure (40)). nous avons réalisé les cartes par canal de ces
zones. Ces cartes sont présentées dans ce qui suit. Les régions extrémement noircies trahissent
la présence Q'un maser relativement fort dans le canal ou en bordure extérieure, Ces quatre
zZones privilégi(‘.es de recherclie présentent une cortaine coliérence interne en vitesse, ainsi la zone
1 (la plus au nord de la carte), bien que présentant quelques valeurs oxtrémes de vitesse (telles
que -47.45km/s pour la composante I), reste dans un intervalle de vitesse compris entre [-41,
-44], De méme la zone autour du point de référence présente des vitesses antour de -44.5km/s
tandis que la zone 3 conticnt des vitesses cenl réos antour do -13.5 kin /s ol que la zone 4, la plus
au sud, présente des vitesses proches de -IGkm/s.

Afin de déterminer la position et les caractéristiques de chaque maser nous avons tenté
drutiliser une des taches de AIPS (5A2) permettant dajuster jusqua 100 gaussiennes par canal
avec plusieurs criteres de sélection. I fait cette tache n'a pu que nous donner la position des
pics pour chacun des canaux et de nombreuses détections furent jugées non valables. Mais cela
nous a permis de savoir ot était chacun des masers ot de faciliter Pextraction des parameéetres.
T’ai donc écrit un petit programme en Fortran e permettant d’aller lire les fichiers produits par
S AD pour en faire une analyse solon axe does vitesses, J'ai pu ainsi fixer un critere de sélection
nécessitant la détection de chaque maser sur an moins deux canaus conséentifs. J'ai pu, en
outre définir les paramotres de largeur des raies ef des positions en vitesse. Mais si les résultats
sont convaincants pour les positions spatiales avec un accord total avee les cartes générées a
partir des routines de nettoyage. Pobtention des vitesses et des largenrs de rajes est nettement
moins bonne. Nous avons alors essayé un autre des outils de AIPS, la tiche XGAUS, afin
d’obtenir un fit gaussien selon 'axe des vitesses. Mais los résultats de cotte tache n’ont pas paru
pas tres facilement lisibles, Finalement je we suis décidé & sortir chacun des cubes de données
sous format FITS et & les analyser sous CLASS. A cetle fin j'ai Gerit une macro permettant
d’en effectuer une analyse. Cette macro me permet de caleuler los spectres en chague point
d’une zone donnée puis de rechercher un fit ganssien pour les différentes raies®. Ensuite chaque
courbe de lissage est sanvegardée puis toutes ces donnéoes sont cartographiées. J'ai pu obtenir
ainsi des cartes de répartition des valeurs des pies de flux des ajustements gaussiens, cecl afin
de vérifier la position de chacun des masers en Ja comparant aux positions déja obtenues grace
A Putilisation de SAD. Mais cetle [ois. en plus, j'ai pu mesurer heauconp plus précisément la
vitesse centrale de chacune des composantes masers ce qui est indispensable pour lidentification

des paires Zeeman. J'ai également déterming ainsi la largeur dos raies.

Afin de ne pas &tre perturbé par quelgues T trons dans les cartes Jai conpe tontes les valenrs négatives du

bruit de nos cartes.
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Table 8: Tablean des paramnétres des diflérentes composantes a 6035 MHz pour W3(0OH).

Comp. Pos. rel. Vit. Larg. Pic Pos. rel. Vit. Larg,. Pic
Ra Dec | (km/s) (km/s) (Jy/ Ra Dec | (km/s) (km/s) (Jy/
(mnas) (mas) lobe) || (mas) (mas) lobe)
A 0 0 -44.50 0.22 4.27 0 0 -44.6 0.19 4.01
-6 -10 -42.20 0.28 2.65
B 236 300 -41.85 0.25 7.8 236 300 -12.4 0.23 9.57
230 280 -11.G0 0.17 1.6 245 28 -1 0.17 3.2
230 205 -11.50 (.21 f:2 230 205 -H1.95 0.15 2.3
C 241 381 -12..10 0.21 3.0 2421 3807 | -42.457  0.137  0.9477
253 366 -42.70 0.27 1.63 2527 3687 | -42.757  0.137 0.77
D 1581 204 -42.50) 0.31 10.49 180 204 -12.85 0.23 22.85
E 296 277 -43.20 0.30 1.29 205 274 -43.7 0.31 1.2
195 282 -13.7 0.22 2.18
F 58 345 -43.10 (.20 345 a8 345 -43.5 0.17 3.86
G 226 408 -440.30 0.1G 2.02 227 410 -5 0.19 3.46
J§ 222 418 -45.90 0.26 1.20 222 418 46.2 0.32 2.03
1 212 428 -47.20 0.1G 0.7 212 428 AT ~0.2 <0.5
201 A1 7410 0.21 (.92
J 232 385 -4:1.6G0 0.18 1.22 233 3806 -44.95 0.20 2.28
L 174 304 -42.20 0.30 26.25 174 304 -42.7hH 0.26 15.04
180 300 -43.40 0.11 1.86 179 301 -43.9 0.11 0.73
182 315 -44.60 0.26 220 181 315 45.0 0.2 1.11
M 105 ST85 | -42.90 0.3 2.5 105 -T8) -43.1 0.28 1.4
107 -T97 | -42.55 0.16 7.9 1006 -797 | -42.75 0.12 15.76
77 -808 | -43.40 0.2 0.8 7 -808 -43.5 0.24 0.71
N 33 -749 | -43.55 (.29 3.7 83 -749 43.6 0.28 5.8
89 -748 | -43.10 0.15 1.5 89 -749 -43.2 0.20 1.0
0 80 -804 -12.20 0.29 L7 8T =805 -42.7 0.12 1.3
B 2336 <1536 | -12.95 0.12 2.7H 337 18356 | -13.2 0.14 3.4
Q 261 -1386 | -12.95 0.12 L.43 2262 -1385 43.2 0.18 1.52
=246 -1400 | -42.1 0.20 1.0 2460 <1399 | -42.3 0.19 1.84
261 -1394 | -42.75
R -434  -1502 | -42.55 3.37 0.15 434 1502 | -42.75 0.11 3.12
S =780 102 -43.0
T -694 502 -46.60 0.1 0.89 -(92 502 | -46.857  0.127 0.387
-6G95 523 -46.H5 0.18 0.77 -6G95 522 | -46.807 0.27 0.38?
-681 521 -46.60 0.12 0.65 -680 522 | -46.807  0.127
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Les cartes des différents masers identifées sout montrées sur los ligures (23) et (29) correspon-
dant respectivement aux ca rtes de polarisation droite et gauche. Les deux séries de carte sont
présentées dans le méme ordre afin de faciliter la comparaison entre les polarisations. Lorsque
nous n’avons pas pu identifier de correspondant dans la polarisation opposée, la carte représente
le bruit du canal ou l'on sattendait i trouver de "émission. Les résultats des ajustements des
composantes maser sont regroupés dans le tableau (8). Les composantes auxquelles nous avons
adjoint un 7 sont faibles ~ 0.5 Jy et auraient pen de signification si nous n’avions pas clairement
détecté une émission a cette meéme position dans I'autre polarisation. La valeur extréme détectée
est de ~26 Jy (flux au pic dela gaussienne ajusté sur le spectre) et est localisée aux coordonnées
relatives RA : +175 et Dec: +305 mas.

Dans les tableaux ((table (8) et (9). los paramotres indiqués sont issus dos parametres des

gaussiennnes ayant pu étre ajustées sur les spoctres (pic dTintensité, position et largeur).

6.3.4 Cartes des masers a 6030 MHz

Les mémes manipulations & 6030 M1lz que colles déerites pour la transition a G035 MHz, ont
été effectudes. Les résultats sont présentés sous une forme analogue (voir les cartes (30), (31)
et le tableau (9)). La valeur extréme détectée est de ~39 Jy (flux au pic) et est localisée aux
coordonnées relatives Ra: 0 et Dec: 0, ¢'est la composante de rélérence. Plusieurs zones de
recherchie ont été definies (voir figure (:10) en premivre page de Panuexe B(page 141). Une
premigre zone s'étend autour du point de référence. los vitesses de cotte zone sout cohiérentes et
restent dans un intervalle de vitesse entre =42 et <43 km/s. Une deuxieme zoue de recherche avait
&té définie en s'inspirant de la carte a 6035 M1z nais na donné aucun résultat (cette zone aurait
dit correspondre & la région contenant le maser de référence pris pour les cartes a (G035 MHz).
Puis viennent les zones 3 et 4, avec des vitesses respectives typiques entre -42 a -43km/s et -46

a -47 km/s.
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Figure 30: Cette page présente tous les masers qui ont &16 détecté i G030MHz en polarisation
droite. Les coordonnées, en mas, sont relatives au centre de phase coicident avec le maser A Tls
sont rangés dans le méme ordre que IPautre polarisation soit des composants A A G. Les positions
ne peuvent &tre comparées directement % colles des masers a G035 MIlz vu ¢ue nous sommes

dans Vincapacité de positionner les deux masers de référence Pun par rapport a Pautre.
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Figure 31: Cette page présente tous les masers qui ont été détecté a 6030MITz en polarisation
gauche. Les coordonndées, en mas, sont relatives au centre de phase coicident avec le maser A.
Ils sont rangés dans le méme ordre que I'autre polarisation soit des composants A a G. Les
positions ne peuvent étre comparées directement a celles des masers a G035 MHz vu que nous
sommes dans Iincapacité de positionner les deux masers de référence I'un par rapport a 'autre.
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Table 9: Tableau des paramiétres des différentes composantes a 6030MIz pour W3(OH).

Comp. Pos. rel. Vit. Larg. Pic Pos. rel. Vit. Larg,. Pic
Ra Dec | (km/s) (km/s) (Jy/ Ra Dec | (km/s) (km/s) (Jy
(mas) (mas) lobe) || (mas)  (mas) lobe)
A 0.0 0.0 -42.05 0.18 38.40 0.0 0.0 -43.2 0.22 17.55
B 6.0 -100.0 -42.4 0.21 8.43 8.0 -100.0 -43.1 0.19 12.02
-7.0 -124.0 | -12.05 0.22 1.40 -8.0 -96.0 -42.6 0.19 1.20
C 63.0 1.0 -A1.7 0.21 2.63 63.0 1.0 -42.55 0.21 3.53
? 50.0 -20.0 -11.9 017 0.60
? 60.0 -15.0 =115 0.20 0.107
D -116.0 42.0 -i3.0 0.13 1.a6 || -116.0 10.0 -4 0.18 1.34
E -8.0 -96.0 =119 0.20 0.-10 -8.0 -96G.0 2.5 (.20 0.70
-9.0 -100.0 =415 0.207  0.207 | -10.0 103.0 -12.1 0.20 0.70
F -67.0  -1101.0 | -12.6 0.15 .01 -67.0  -1101.0 | -43.05 0.16 1.72
G -609.0  -1802.0 | -12.05 0.12 2.G8 || -609.0  -1802.0 | -13.05 0.15 2.79
H |-118.0 42.0 =130 0.18 L.OSH || -118.0 42.0 -13.7 0.18 1.21
I 4.0 63.0 -2.05 0.18 L.16

6.3.5 Résolution spatiale des composantes masers

Pour plusieurs masers il semble que notre résolution spatiale soit suffisante pour résoudre leur
centre d’émission. Ainsi plusicurs masers nw’apparaissent-ils pas simplement comme la réplique
de notre lobe de résolution synthétisé mais ils présentent des extensions et des orientations selon
des directions différentes de notre lohe comme on pent le constater sur lensemble des cartes
présentées précédemment. On peut aussi le remarquer sur la. carte (39) présentant le maser
ayant servi comme référence pour les cartes & 6035 Mz (il s’agit du maser référencé par la suite
sous la lettre A).

En fait, on peut se demander si on a vraiment résoln un maser ou plutot si Pon n’a pas
mis en évidence un groupement de masers. En fait si Fon regarde les masers L on constate
qu’il y a trois masers extrémement proches qui. avec une moins bonne résolution . auraient pu
apparaitre comme un seul avec une structure étendue vers le sud. Aussi on peut se demander si
tous les masers que I'on observe présentant une extension ne sont pas plutét deux ou plusieurs
masers regroupés plutdt quiun seul. Une telle analyse devrait pouvoir étre extraite de I'étude

des spectres de chacun des masers.
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Figure 32: Résultats typiques de ce que jobtiens avec le dépouillement sous CLA 55 et GREG.
Le premier cas concerne le maser A a 6035 M1z de polarisation droite ot le deuxiéme est le
maser A de polarisation gauche. Pour chacun nous obtenous, la distribution spatiale des pics
d’intensité en alpha-delta (mas) relativement au centre de phase, les points sout les positions
pour lesquelles les spectres ont été extraits pour calculer un lissage. Le deuxieme graphique nous
donne la distribution, selon la vitesse en km/s, des pics d’intensité (exprimés en Jy). Enfin le
troisiéme graphe nous montre la distribution des largenrs des gaussiennes calculées sur chaque
points (voir premicr graphe) en fonction de leur valeur maximale (en Iy).
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Si on se fie aux spectres que j'ai obtenus avec mes procédures de dépouillement sous CLASS,
il semble bien que les spectres de ces sources s’interprétent plutét a I'aide de plusieurs com-
posantes distinctes (voir par exemple la figure (32) présentant les résultats que nous obtenons
par I'utilisation des programmes CLASS et GREG). Les deux exemples montrent les résultats
obtenus pour le maser identifié A & 6035 MHz de polarisation droite et le maser A de polarisation
gauche 3 6030 MHz)

En effet les spectres ne présentent pas une rale siniple en émission qui pourrait ¢tre lissée par
une seule courbe. Bien au conl raire les spectres semblent présenter des épaulements qui peuvent
atre compris comme le résultat de la somme de plusieurs composantes trog légbrement séparées
en vitesse. Mais mes procédures n'impriment finalement que la position en vitesse en fonction
de la valeur du flux au pic de chacun des ajustoments obtenus. Ceci est amplement suffisant
pour obtenir la vitesse contrale ot la valeur du flux maximum de chacune des composantes mais
par contre ne convient pas pour une analyse plus poussée de la forme du spectre résultant.

On peut pour cela examiner les spectres extraits par CLASS en différents point du naser.
Dans lexemple (33) les deux spectres montrés proviennent du méme maser mais présentent
néanmoins des caractéristiques dillérentes. Ces denx spectres sout tirés de ce qui scible étre
deux points d’émission du maser de référence A GO3LN Tz,

Les deux spectres laissent apparaitre des raies simples. La position en vitesse dn centre de
la raie est déplacé; on peut ainsi tenter dTanalyser los gradients de vitesses mesurés a partir
des diverses composantes et en déduire des in formations précises sur la dynamique de cette
région compacte. De plus, il semble bien que I'on puisse trouver des directions privilégiées
selon lesquelles s'alignent les émissions masers. De telles structures pourraient étre explignées
comme la signature de jets au sein desquels se [ormoeraiont les masers. Do tels jets ont déja été
observés par Baudry et Diamond (1996) & 13.1 Gllz (¢at .I:% 2][;;; soit le niveau immdadiatement
supérieur). -

Pour notre expérience on peut définir la température de brillance typique de nos ohservations.

En prenant
B S A2
T 2 ke

apparent

Ty (63)

Ceci nous donne comme température de brillance :
Ty = 1.1110°KJy~! /lobe (64)

en prenant pour la taille typique des sources la taille de notre lobe synthétisé (soit 5x6.5 mas). On
peut ainsi calculer les températures de brillance de nos diverses sources et 'on trouve des valeurs
s'échelonnant entre 10°K et 10K, dans le tableau (11 nous avons caleulé les températures de

brillance pour chacun des masers observés). Ce tabloan présente également un certains nombre
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Figure 33: Sur cette figure nous pouvons voir l'in des spoctres qui a ¢té obtenu sur le maser A
(6035 droit). Le spectre on trait conting proyvien de région centrale (0,0) tandis que le spectre
en pointillés provient des coordonndes (+5.5. ~(1.5). co qui est a pou pres le point central de
Pextension.

d’autres parametres physiques directement dérivables de nos observations. Ainsi nous avons

calculé également la luminosité ot le flux intégré des dillérents masers.
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Table 10: Tableau de quelques uus des paramo
MHz (D : composante de polarisation circulaire droite, i :

gauche).

Comp. [Flux Luminosité Température
de hrillance
Jy.kin/s | Jy kms™! kpe? 107 K
D G b G D G
A 0.3 1 0.76 20067 1441 176G AT
B 1.95 | 2.2 37.7H 16,42 8.69 | 10.G7
0.7% | 0.5 22,20 15.49 5.13 | 3.7
0.25 | 0.345 | 5.8 11.13 L3 | 2.56
¢ 0.63 | 0.12 1.1.5h2 .55 3.34 1.05
0.44 | 0.09 7.80 3-39 1.82 | 0.78
D 3.25 | H.20 50.77 | 110.59 | LL.GY | 25.47
E 0.39 | 0.37 (.21 n.81 L4 1.34
0.48 10.55 2.43
I’ 0.69 | 0.6G6 1G.70 18.68 385 | 130
G 04 L6 9.78 16G.75H 2.25 3.80
1 0.33 | 0.65 G.10 .83 110 | 2.26G
I 0.11 0.1 3.39 2.2 7.80 | 80T
0.19 A.dh 1.03
] 0.21 | 0.46 5.90 11.04 L.36G | 2.54
L 7.88 | 3.01 | 127.05 | 72.79 | 29.26 | 16.77
0.20 | 0.0% 9.00 3.54 2.07 | 8.1
0.60 | 0.22 11.08 n.37 2.05 1.2
M 0.75 | 0.39 12.1 (.78 2.79 L.56
1.26 | 1.89 | 38.24 | 76.28 | 881 | 17.57
0.16 | 0.17 387 BB R.92 | 791
N 1.07 | 1.G2 17.91 28.07 | 12 | GdT
0.23 ] 0.2 7.20 4.8 1.GT7 1.11
0 0.43 1 0.16 7.12 (.29 1.6 145
P 0.33 | 048 | 13.31 16.46 | 3.07 | 3.79
Q 0.17 ] 0.27 (.92 .30 159 | 1.6Y
0.12 | 0.35 | 4.8 8.90 111 | 2.05
R 0.51 | 0.34 0.73 15.10 1.GT | 3.48
5
b 0.12 | 0.05 4.31 1.5-1 09.92 | 4.24
0.1 0.07 4.3 1.5l 8068 | 2
0.08 3.15 T
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tres plysiques des composantes masers a 6035
composante de polarisation circulaire
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Table 11: Tableau de quelques uns des paraniéires plysiques des coniposatites masers a 6030
MHz(D : composante de polarisation circulaire droite, (i : composaute de polarisation circulaire

gauche)
Comp. Flux Luminosité Température
de brillance
Tykm/s | Jy kms™! kpe? 109 K
D G D G D G

A G.91 | 3.86 | 185.86 | 84.94 | 42.81 | 19.57
B 1.77 | 2.28 | 40.80 | 58.18 | 9.40 | 13.4
0311029 6.78 5.80 [.56G 1.3
¢ .55 | 0.7 | 1273 [7.09 | 2.93 | 3.9
110 240 (.69
0.08 |9 d16
)] 0.2110.21 7.h5 (.19 .7 LAY
I 0.08 | 0.14 1.94 3.39 4.6 7.
0.04 | 0.14 0.97 3.39 2.23 | 7.80
F 0.46 | 0.29 | L1171 8.32 3.39 .92
1 0.32 | 042 | 12.97 13.5 2.99 | 3.11
Il 0.19 ] 0.21 5.0 15.86 L7 1.35
[ 0.21 5.6l 1.29

6.3.6 Obtention du champ magnétique

La mesure du champ magnétique a néeessité beaucoup deffort avant d’aboutir a des résultats

relativement fiables. En ellet, il existe peu de salutions actuellement sous AIPS (ou je ne les

connais pas) pour extraire de maniere simple et fiable les paramétres des raies maser. La

principale tache que P'on puisse atiliser est §AD qui permet de rechercher dans chaque plan

de vitesse des centros d'émission. Le principal probleme de cette routine. dans ’état olt nous
| |

Pavons utilisée) est que chaque canal de vitesse sl {raité de maniere complétement séparée des

autres et que, en fin de compte, on ne peut obtenir avcune information sur la largeur des rales ou

fixer comme critere d’identification d’une source maser, un nombre minimal de détection dans

des canaux successils. De plus, un grand nombre de pics Q’émission trouvés par cette tiche ne

‘

correspondaient pas & des masers (les fichiers hruts dans cette premidre étape ont généré plus

.y

de 200 pics). Afin de résondre ce problome. jai Gerit un petit programme en Fortran (ui me
J oL

S e,

permet de récupérer les fichiers produits par SAD alin de mener une dtude en vitesse.
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Table 12: Mesure du champ magudtique a partir de nos observations a G030 et G035 MHz.
Les traits horizontaux séparent les diflérentes zones dans lesquelles nous avous recherché de

I’émission.
Résultats a (G035 Résultats a 6030
Comp. RA DEC Vit. Champ Mag. || Comp. RA DEC Vit. Champ Mag.
(mas) (mas) (kms™1) (mGauss) (mas)  (mnas) (kms™1) (mGauss)
A 0 0 -14.55 [.78 A 0.0 0.0 -2.63 14.6
B 236 300 42,13 9.70 [} (.0 -100.0 -42.7h 8.9
230 280 -4L1.35 390 -7.0 -124.0 -42.33 7.0
236 2065 - 1T3 8.00 8 (3.0 1.0 -42.13 10.7
C 241 381 2.3 ().897 H0.0 -25.40)
253 366 -12.76 (0.897 GO0 -15.0
g D 181 2041 - 12.068 (.22 D -116G.0 12.0 -3.4 10.2
E 296 277 =3 4h =80 Il -8.0 -9G.0 =22 7.6
F 58 345 -13.30 T.01 -9.0 -100.0 -4 1.8 7.6
i G 2206 408 ~J 010 4.56 I -67.0 L101.0 -42.83 5.72
" . H 222 418 -16G.05 H.33 ¢ -G09.0  -1802.0 -12.7H 7.62
“ I 212 428 7005 8.89 1 -118.0 12.0 -43.35 8.89
J 232 385 -141.78 (.20
r L 174 304 =128 0.77
- 180 300 -13.65H 3.90
182 315 -10.80 7.1l
M 105 =785 --1:3.00 3.05
[ - 107 -797 12,65 4.55
“ I il -808  -43.45 1.78
| ke N 83 -749 -43.58 (.89
- 89 -T48 -43.15 1.78
! 0 80 -804 -42.45 8.807
7 P -3306 -1536 -4:4.08 B
- Q 261 -1386  -43.08 414
: 246 -1400 422 3.55
. R -3 -15H02 -12.65 %00
- S 780 102
' T 694 h02  -16.73 T
B, -695 523 -16G.G8 o ]
| - 681 521 670 A2
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Je peux ainsi définir pour chaque composante encore hypothétique un certain volume de
recherche spatiale et définir un nombre de canaux minimuins de détection. Au passage je peux
calculer une vitesse pour le centre possible de la raie en recaleulant la position en vitesse de
chaque plan puis en offectuant une moyenne pondérée des différentes vitesses de détection du
maser. Sans tenir compte enaneune facon de la répartition apparente des masers (aun vu des
cartes que javais déja produites). Massociation de ces deux Gtapes m'a permit de retrouver tous
les masers aisément détectables. sur les cartes, et découvrir d'autre maser plus faibles ou a des
positions en vitesse (ou spatiale) que je n'avais pas encore explorées. De ce point de vue ce fut
un succes, mais les intensités du champ magnétique ealeulées o partiv de cos résultats fluctuaient
beaucoup trop. allant jusqua pros de denx ordres do grandeur de différence. Le probleme vient
uniquenment de la détermination on vitesse do centre de la raie. De plus certains masers couvrant
plusieurs canaux pouvaient ne pas atre détectés sur un des canaux centraux ce qui faussait la
position en vitesse du maser.

J’ai done décidé d’exporter nes données sous CLASS. un programime que je connais bien pour
Pavoir utilisé lors de la réduction de nos données on antenne nnique avee Effelsberg (voir chapitre
4). Des résultats précédents jo nai conservé que la position des masers alin de simplifier la
recherche avec CLASS. Le passage de AIPS a CLASS ne posa aucun probléme par Pintermédiaire
du format FITS. La forme sous laquelle jai obtenu mes résultats est déji présentée plus haut
(voir figure (32)). Jai ainsi obtenides positions beancoup plus précises of qui comparées avec les
cartes directement réaliséos sous AIPS. concordent parfailement, ce qui en un sens est rassurant.
De plus ces représentations nous permettent do retrouver la structure plus ¢tendne des masers
de maniére similaire aux cartes tracées par AIPS. On peut doune avoir wne honne confiance
pour ces routines de traitement. Nous avons obtenu dans la quasi totalité des cas un accord
en position pour les composantes droite el pauche de Nordre de la milliseconde d’arc soit une
fraction du lobe synthétisé. Une telle précision dans nos résultats nous permet de conclure avec
une honne confiance a la présence de Peffet Zoeman. Pour W3(OH) notre résolution spatiale
est de L1x14.3 UA). La position on vitesse ost extraite de la position en vitesse du centre des
gaussiennes ajustées aux spectres. Dans la ligure (32). le deuxieme graphique nous donne la
distribution en vitesse du centre de Loute les ganssiennes ayant é1é ajustées sur I'image visible

sur le premier graphe.
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Figure 34: Localisation spatiale des paires Zeeman que nous avons pu identifier a 6035 M1lz.
La valeur du champ magnétique de chaque paire est repésenté par un cercle dont le rayon est
proportionel & l'intensité du champ.
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Figure 36: Carte des mesure du champ malinétique basé sur nos observation a 6030MHz. La
valeur du champ magnétique de chaque paire ost repésenté par un cercle dont le rayon est
proportionel & Uintensite du champ.
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Nous avons pris pour la largeur du maser, la largeur de la ganssienue ayant donné la valeur

maximale de fux?. Dans le tablean (12), nous présentons les valeurs du champ magnétique

ainsi obtenues. La vitesse de chaque paire Zeeman est la moyenne arithmétique des vitesses des
deux composantes Zeeman. Chaque zoue A é1¢ sépardée par une ligne horizontale afin de mieux
rendre compte de la consistance locale de nos résultats. On constate ainsi que, d'une maniere
générale, la variation dintensité a lintérieur de chaque région est relativement faible, de l'ordre
de 1 & 2 mGauss. Les cartes (31) ot (36) donne Ll distribution spatiale des différentes valeurs
mesurées du champ respectivement & partir de nos données a 6035 MIlz et 6030 MHz. Pour
chacune des cartes les astérisques symbolisent la détection d’un maser de polarisation droite
et les carrés de polarisation gauche. Les petites éailes sont los composantes masers ohservées
par Moran ol al. (1978). Chaque paire Zecman correspond A la localisation en un niéme point
(a une fraction du lobe synthétisé pres) de composantes proches cn vitesse et de polarisation
opposée est symholisée par un cercle dont le rayon est une fonction linéaire de intensité du
champ obtenue. Les trois premicres cartes présentent les résultats obtenus pour la transition a
6035MHz ; la derniére provient des résultats obtenus 3 6030 M1z, Les deux cartes intermédiaires
sont des agrandissements des boites 1ot 3 respectivement de fa carte & 6035 M1z, On se rend

ainsi mienx compte de Vhiomogdndéite de nos résultats,

6.3.7 Comparaison des cartes a 6030 et 6035 MHz

Si on compare les résultats obtenus pour ces deux [réquences, on constate certaines correspon-
dances bien que I'on ne puisse pas aligner avec cortitude nos cartes, puisque Pon ne connait
pas leur position absolue. Si F'on compare les cartes a grande échelle il semble naturel d’aligner
les cartes directement afin que les trois zones d’émission principales de chacune des raies se
recouvrent. C'est ainsi que Fon positionne le point de référence de la carte & 6030 MHz au
milieu du groupe de masers (zone I) le plus auw nord de la carte & 6035 Mz, Les vitesses sont
bien sur comparables. Do plus si Fon compare les valeurs de champ obtenues dans chacune des
raies, une telle identification permet de rester relativement coliérent dans les valenrs du champ
magnétique. Nous avons done trois raisons dillérentes pour souteniv un tel alignement. Mais
bien siir colui-¢i reste contestable of seule Fobtention de la position absolue directement a partir
du calibrateur pourra lever cette incertitude.

Si I'on accepte un tel alignement on constate que les vitesses centrales abtenues pour les
paires Zeeman de chacune des polarisations sont concordantes (entre 12 et -44km/s). Une

telle coincidence spatiale semble confirmer la similarité des conditions plysiques prévalant a la

TOu anrait pu également considérer Ta largenr apparente de fa distribation ubtenue on encore e moyenne

ondérée de chincune des valeurs obtenues pour tonte les gaussienies.
=
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naissance de ces deux types de masers. Dans-les deux raies la zone la plus au nord présente le
plus grand nombre de points masers. On peut noter également que cela entraine que les deux

émissions les plus intenses dans chacune des raies sont situées dans la méme zone,

Il est intéressant également de noter que, hien que le flux des spectres de corrdlation croisée
% 6035 MUz soit plus important que le flux de ceux a 6030 MHz (typiquenent et pour un
méme intervalle lioraire de 'ordre d'une heure), on trouve que le flux maximum sur la ligne de
base Effelsherg-Jodrell markll, dans les spectres croisés est de 40Jy pour 6035 MHz et de 30Jy
pour 6030 MHz). Or lorsque Pon regarde les valeurs maximum en flux des lissages gaussiens,
on retrouve bien unc valear du méme ordre (~ 38 0y dans les spectres des masers a 6030 Mz
mais a 6035 M1z le pic obtenu est nettement plus faible (~ 26 Jy) (il devient plus faible que la
valeur pic mesurcée a GOS0 NMITz). Ceci pounrrait indiquer que Fintensité intrinséque des masers a
6030 MHz est plus forte que celle i 6035 Mz, On peut se demander d’ou vient cotte différence.
Tout d’abord il fant noter que le nombre de masers a 6035M 1z est heaucoup plus important qu’a
6030MIz. De plus, nombre deutre cux ¢émettent sur des intervallos de vitesses se recouvrant,
ce qui augmente le flux total par canal. Si Fon évalue le flux intégré sur les raies en vitesse
on se rend compte que les diflérences disparaissent. Cela tendrait & montrer que Peffet maser
dans la transition F'=2-2 donne naissance a une dission de plus faible largeur de bande qu’a
6030 MHz et que nous soullrons sans doute encore de dilution spectrale. Mais nous avons trop

peu de masers détectés a GO3OMIlz pour pouvoir conflirmer cotte tendance.

Nos résultats préliminaires permettent déji de tiver quelques enscignements sur Fexcitation
relative des raies a G030 et GO35 NIz, La raie & 6030 st moins laciloment excitée que celle &
6035 MHz puisqu’elle apparait presque exclusivement dans la zone la plus au nord (zone 1) de
W3(OM) et montre en outre que moins de composantes spectrales sont présentes. Los zones
2, 3, et 4 sont vides ou presque vides & G030 Mllz. Par contre, bien que coci soit encore i
confirmer définitivement le pic dans les cartes est plus important a 6030 qua 6035 M1z méme

8l les flux intégrés sont pour les mémes intervalles de vitesse dans les spectres de corrélation
croisée restent voisins. Toul coci suggtre que si les conditions pour exciter un maser i 6035 MHz
sont plus facilement remplies qua G030 MIlz. la température de brillance ot I'état de saturation
sont comparables pour les deux raies principales de OI1I, ]:3 La comparaison aux modeles
d’excitation de OII. J=3 st prématurde ot ne pent pas étre abordée dans cette thése. Notons
simplement que le meilleur moddle actuel. colui de Pavlakis & Kylafis (1996G), montre des effets
nouveaux pour les masers Ol & 18 cm lorsque Fon traite los collisions avee ortho- et para- 5.

Mais ce modale ne peut malheurcusement rondre compte des masers a Hem car il n'inclut pas

toutes les corrections possibles aux niveaux supérieurs.

De |J|l1h‘ e nons basant sur les vilenrs des intonsitas du rh;-lmp |||;u_\||(-[i(|:|(' NHOUS pouvons
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égq,lemellt tirer quelques (ondances. Silon compare les valeurs mesurées au deux fréquences, le
] L Lire

champ mesuré a 6030 semble d’une maniere générale plus fort qu'avec les données & 6035 MHz.
En particulier, pour la composante A a 6030 MIlz pour laquelle on obtient 14 mG or si notre
alignement est correct. les valenrs mesurées dans celle meme zone (zone 1) & 6035 MHz ne
dépassent pas LomG. Un tel écart pourrait élre du dune différence de densitée et done traduire
une différence pour la position respective des zones d’excitation.

On peut noter aussi que les valeurs du champ magnétique que nous avons mesurées, peuvent
dans une certaine mesure. nous renseigner sur la masse de cette zone. Si I'on se place dans le
cas d’'un effondrement gravitationnel (mais altention les travaux de Bloemhiof ot al. (1992) sur
les mouvements propres des masers 4 INem. ont conclu & une crpansion de cette région), en
posant que I'énergic gravitationnelle est uniquement contre-halancée par I'énergie magnétique,
on trouve dans le cas d’une densité wnilorme une relation simple entre la masse du nuage et

Pintensité du champ magndétique:

‘ IR ‘
Movaaner, > 83107 ——(C.G.S)) 65
£

(/7 n?

Pour une densité typique. o~ 107 particules 1 fem s un eliamp de 1 mG imliguerait une masse
2 2 |
de 0.9Mg . Avec les valeurs du champ que nous avons mesiuré, nous ohlenons une masse de
® (L
3 ordres de prandeur supérieure, soil une masse pour cette région de ~1000 Mg, . 1l est donc
: g .

parfaitement envisageable que fe champ magnétique joue un role dans la dynamique de cette

région.

6.3.8 Comparaison avec d’autres travaux
Comparaison avec les données de notre relevé a Effelsberg

Si I’on compare les résultats que nous avons oblenus ici avee les résultats obtenus a aide de
notre relevé de sources maser présenté dans le chapitre 1. nous obtenons pour W3(OH), un bon
accord sur la valeur moyenne du champ magndétique. Par contre, comune nous I’avons 1mis en
évidence avec notre étude VLB on peut souligner que les canaux de vitesse sont heaucoup trop
complexes pour ne prétendre apparier quiun seul maser comme nous avons mis en évidence
avee notre ¢tude VLBL Typiquement Ta composante 818 4 6035 Mz gui correspond aux deux
pics de flux daus chacune des polarisations se retrouvent daus nos observations VLBI sous les
composantes L, c’est a dire dans une structure spatialement. complexe comportant au moins
trois sources d’émission. On constate de plus tros facilement que dans ces plans de vitesses on
peut trouver d’autre masers (0. (. Q. R) et tous Jos masers proches en vitesse. Sur la figure
(37) on montre le spectre obtenu lors de notre relové ot le spectre obtenu avee notre expérience

VLBI. J’ai reporté sur chacun d’eux la position en vitesse dos différents masers observés.
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MPI- 100M A2 O: 28 JUL-1395 R: 28 MAR-1996 G035R MPI- 100K -AKT 0; 28--JUL-1995 R: 20-MAR-1996
101; 13 W0l et a|355ﬁ99 (1950.0) Ofs: 0.0 2.0 Fa RA: 2:23:16.500 DFC: 61:36:56.99 (1950.0) Offy: Q.0 0.0 Eg
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Comparaison avec ’expérience de Moran et al. (1978)

La comparaison de nos cosuliats 2 6035M Iz avee conx obtenus par Moran et al. (1978), est en
assez bon accord sur Ja répartition géndrale dos masers. Daus les deux cas on lrouve une zone (la
gzone 1) relativement complexe et contenant la najorité des sources wasers. La répartition des
autres sources relativement A cotte ensemble suit la méme distribution spatiale. Silon accepte
notre positionnement ¢ui entraine en fait que nous ayons pris le méme maser de référence ou un
maser qui lui est tres proche. Nous avons alors dans co cas une différence de vitesse de l'ordre
de 0.5 km/s.

Geuls les doux masers i =189 kin/s abservés par Morin of al. of situés de maniere completement
excentrée par rapport an reste do Fémission nont pas ¢té détecté, Nous avons peut-eélre pu noter
la présence d’un maser dans cotte région, dans la polarisation droite. mais il est trés faible, rel-
ativement étroit (Av < 0.2km.s~") et ne présente aacun correspondant dans la polarisation

gauche. Ces masers ont peut-étre varié en intensité dans le temps.

Il y a par contre un point qui reste A approfondir, ¢lest celui concernant le maser le plus
intense observé par Moran et al. Si notre alignement est d pew prés correct. nous n'avons pas
retrouvé ce maser que lon aurait du détecter dins L zone 3. Lors de 'étude de Moran et al.,
les auteurs lui avaient attribué un flux proche de plus de 80 Jy en ce basant sur le spectre de
puissance totale. Or, premier poiut, nous le comparons au Mux de corrélation croisée (dont le
maximum est ~ 40Jy par lobe). Si nous nous fions au spectre d’auto-corrélation et attribuons
3 ce maser le flux du canal de vitesse correspondant., nous lui Crouverions uue intensité de plus
de 70Jy en polarisation droile el ~ 500y en polarisation gauche, valeurs comparable & celles de
Moran et al. (respectivement 82 et G2Jy). De plus, denxieme point, contrairement a Moran et
al. qui n'avaient pu discerner quiune seule composante A col endroit. notre meilleure résolution
nous perinel de discerner plusicurs sources. D une manivre géndrale. tous los masers détectées
par Moran et al. nous apparaisseut plus struel wrés. Bxception faite de la zone de nos masers pris

comme référonce. Ou ne peul done pas conchure sur une variation dintensité aussi rapidement.

Les valeurs de champ magnétique relevées dans ces dens expériences sont globalement tres

similaires avec une fourchette allant entre 2 et 9nG (alors que notre expérience nous & permis de

trouver des valeurs dans un intervalle de 1 & 9nG. avee les donndes a 6035 MHz). En moyenne

. l nous avons un bon accord pour le chiamp mesuré dans la zone la plus au nord avee une valeur
moyenne autour des TmGauss. PPar conlre nous avons factour 2 de différence pour les autres

I parties de la carte nous faisaunt trouver un cliamp moyen pour chaque zoue systématiquement

‘ F deux fois plus faible. Cet deart n'est pas forcément significatil va la stracture plus complexe des

sources que nous avons trouve,




6.4. CONCLUSIONS PRIELIMINAIRES

Avec les autres transitions de OH

gi l’on se reporte aux différonts travaux qui ont 6té menés a d’autre [réquence en VLBI dans
W3(OH) nos résultats semblent en hou accord avee eux. Avee les abservations a 18cm, nous
sommes en accord pour les valeur du champ magnétique mesuré et de plus, notre répartition
spatiale correspond avec les principales régions ¢tudices (zone 10, 12, 13) pour Garcia-Barreto

et al. (1988).

6.3.9 Les autres sources

Les sources autres que W3(OH) faisant partie de notre projot, M17, ON1, W51, W75N, NGC7538
ne sont encore actuellemment qu’a un st ade tros préliminaire de lour dépouillement faute de temps.
Néanmoins nous savons que des franges dinterférence ont MG oblenues. J7ai eu le temps tout de
meéme de faire une inspection préliminaire des quatre autres sources MIT, ON1, Whl, WT5N.
Le dépouillement de ces données risque d*otre un peu plos compliqué que pour W3(OH). En
effet pour certaines sources HOUs 1avons qu un soul onregistrement sur un calibrateur. Sur la
figures (77) sont présentés les spectres de corrclation ¢roisées obtenns pour ONT et WHL. La
source M 17 pose un probleme pour calibrer [a hande passante des antennes, de plus nous n’avons
qu'un enregistrement sur un calibratewr pour celle source pour toutes los expérionces. Un début
d’analyse sera possible mais des observations complementaires seront demanddée an résean EVN

prochainement.

6.4 Conclusions préliminaires

En conclusion, plusieurs points sont a retenir. Grice aux résultats positifs que nous avons pu
obtenir avec notre expérience une nouvelle gammnie de (réquence va étre proposée de maniere
standard et cela i partir de la session de mai 97 de PEVN & tous les utilisateurs de 'EVN.
Mais il serait bon aussi quune quatrivme antenne soit disponible (Onsala devrait étre lors de
la prochaine session) ot que on puisse obtenir de longnes lignes de hase est-ouest peut étre avec
Torun.

Cette expérience nous a pernis de cartographior la source W3(OIE) pour les deux transitions
F:3-3 et F:2-2 du niveau rotationnel .]:ir:,' do I'état 3”% ol pour la premidre fois & G030 MIlz. Nous
avons obtenu des valeurs pour le champ magnétique dans un intervalle de 1a 10 milliGauss avec
une grande homogénéité locale des intensités du chinnp. Nous n'avons pas encore pu déterminer
une position absolue extrémement précise; en conséguence, los comparaisons avec les résultats

obtenus par le passé restent incertaines. II est maintenant néeessaire pour progresser d’utiliser

des outils plus puissants pour analyser les spectres des masers, I faut pour cola pouvoir lisser a
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Chapitre 7

Observations de Lynds 1551

Bien que mon sujet soit essenticlloment tourné vers Uinterférométrie VLBL il m’a paru
intéressant lors de ma premicre année de those de me pencher également sur Iinterférométrie
connectée. Ayant de plus débuté mon sujet au soin do FIRAM (Institut de Radio Astronomie
Millimétrique). c’est toul natarellemont que je me suis impliqué dans wne projet réalisé avec
Pinterférometre du platean de Bure. Ainsi jai pu counnencer une collahoration avec 5. Guil-
Joteau et A. Dutrey. Ce projel m’a permis d apprendre beaucoup sur les principes de Interférométrie,
principes fondamentaux avec lesquels jallais étre confronté lors du traitement de mes données
VLBI

Le projet auquel jai collaboré. a portésur étude de LGOI (catalogue de Lynds, 1962). Cette
source distante d’environ 150 pe (160 pe selon Snell et al. (1985). ef 140 pe selou Elias, (1978))
est Pexemple typique d une région de formation dune étoile de faible masse, ce qui m'a permis de
ne pas trop m’éloigner de mon sujot ossontiol de rechorelio qui porte sur M'étude des régions HIT,
régions de formation d'é¢toiles de forte masse. Cotte sonree ost cortainement la plus observée de sa
classe (voir le tableau 1), coci sexplique entre antre parsa proximité qui permet une meilleure
résolution spatiale. Elle est enfouie dans e nuage sombre du Taureau et selon la classification
couramment utilisée il s’agit d’une éoile de classe 1 encore ris joune. soit approximativement
dgée de 10° ans. Celte proto étoile présente toutes les caractéristiques communes a ce type
d’objet: un flot moléculaire bipolaire extrémement bien collimaté discernable jusque dans le
visible et s'étendant sur plusicurs secondes dare(~ 207). Il esl terming i ses extrémités par des
objets de Herbig-Mara. Cette source présente aussi une enveloppe circumstellaire ainsi qu'un
disque d’accrétion. Elle a ¢le observée i de trds nombreuses longueurs d'onde. allant de I'UV
aux ondes radio (on pourra se reporter au tablean (1:3) résimant los principaux travaux réalisés
sur cet objet). Sa découverte remonte a 1979 avee Uobservation de deux de ses objets de Herbig-

Haro (voir Cudworth et Herbig. 1979) aliends avee la source LI6HE isolde trois ans plutdt par

[T
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Figure 2. Contour map of the antenna temperature of the J = 1 — 0 transition of

! 12C0O at high velocities, superposed on an optical photograph of the L1551 dark
cloud. The cross indicates the position of IRS 5; also shown are the directions of the
proper motions of two Herbig-Haro objects, HH 28 and HH 29 (figure from Snell

ct al. 1980).

r flow in L1551 driven by a stellar wind
profiles for

Figurc 3. Schematic model for the bipola
_emanating from IRS 5. At the bottom is depicted expected CO linc

different line of sights across the source (figure from Snell ct al. 1980).
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rom el al 1976G). Knapp et al (197G), i partir de leurs observations des raies de
illimétrique, avaient déja suggdrd que la largenr des raies observies n’était pas due a
nent gravitationnel niais ala présence d'un jel tres puissant ¢jecté par la source
yservations dans le domaine visible révélerent un magnifique jet de Herbig-Haro au
une cavité crensée dans le nuage ambiant (cf Davis et al., (1995)). L'angle de position de
ost en parfail accord avee Forientation déterminde a partir de mesures de polarisation,
Cun angle entro 155° ot 165° 1. Les travaux mends par Sargent ot al., (1988) dans le
radio permirent de cartograplier la structure en ™CO du flot moléculaire qui s’avéra
une orientation identique a celle du jet. Tls déduisirent une longuear du flot de 1500
me masse de ~ 0.1 M. Une cartographic & aute résolution de cetl objet réalisée par
A 2cm (Bieging and Colien, (1985) ot Rodrigucez ot al., (198G)) révéla nne source binaire
ux composantes sont séparées de A8 AU Pour une distance de 160 pe, cela représente
ration angulaire de 0.3 scconde darc. La droite définie par cet aspect binaire est a peu
pendiculaire a colle du jet. Rodriguez ot al propostrent d'expliquer ces observations non
e si lon voyait une source hinaire mais plutot par la présence de deux zones de choc

el d’autre de la source centrale d un jet (ou vent) avee le tore cirenmstellaire. (cf schéma

Region I

vent stellaire

o 50 Al

A

rotoetoile

Figure 38: Schéma de 1551

La mesure de Pangle de position est donndée dans le seos trigonométrique en prenaut comme référence le nord
de la carte de la sonrce.
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Table 13: Les principaux parametres de L1551

Paramot res Résultats Remarques
Physiques et références
Taurean
Nuage Moléculaire Masse: 80 M,
‘ Taille © ~ | pe
Distance ' L-10- 160 pe Snell et al, EFlias et al
Type 10 Qrionis Mundt et al, 1987
Luminosito I, = 30-38 L. voir rélérences ?
Ohjet de Herbig-1laro vee [H0Kkm /s
Jet ves 280k /s
N 1078 fan
Masse (M. ) bleu: 0015 rouge: (.02 Snell et al., 1935
blew: 01130 rouge: 0,124 Moriarty-Schieven et al., 1987
rouge: 0.75 Moriarty-Schieven et al., 1991
Masse (M., ) 2-3 ' Iveene et al., 1990
0.1 Butner et al., 1991
| Ladd et al., 1995
0.1-0.3 (dans les TO0OAU)Lucas et al., 1996
Disque :
Masse 0.1-0.6 M... voir références ?
| 7 002 ML, Lay et al., 1994
o2 = Ravon A5 Al Neene et al., 1990
! > 25407 Rodriguez et al., 1986
inclinaison S HAe Ohashi et al., 1996
'i Fitoile
Masse 0.1 Mg, Fuller et al., 1995
0.5 M., Olashi et al., 1996

2) Emerson et al.. 1981 (3% L., ): Ray et al.. 1990: Colien ot al. 1984 (30 Lz, ): Keene et al., 19905
Mundt et al., 1987( La, ) *) Davidson ot al.. 1981 (0.7). Butner et al.. 1991(0.1), Keene et al.,
1991(0.6) Walker et al.. 1990 (0.6-0.7), Rodriguez of al.. 1986, Ohashi et al.. 1991; Gomez et al.,
1993 (0.1).
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Tahle 11 Les diflérentes transitions observooes

[ Molécule ou Principanx Rélérence
transition résultats ol
observée obtenus comuentaires

(.‘S .'lllr,,','_g.f“,-.: U; \l iy f\’l(‘ll“"ll of, ."lrj.. l()(‘;()
Mige= 2 Mg Ivafu et al., 1985

2C0 Ushida et al., 1987
13Co Oashi et al., 1996
(180 P.A= 150 Sargent ol al.. 988

el (1) Misque= 0.3 M,
Myeerstion = 21107" My, Jans
Misaer= 0] M Fuller et al., 1995

dot M yeerciion =< 107N, fans
a retrouver
Mbtigqur = 3.9 = 811072 Mg,

inclinaison >H5°

HCOT

Nl M= 1M, Torrelles ot al., 19583
Kalu et al,, 1985

7.1 Une bréve description des protoétoiles

Il me parait nécessaire de rappeler cortains aspects do Ta deseription de cos abjets. Des revues
trés complotes ont 616 éerites sur lo sujet (ef Shu et al.. (1987), Stande et al.. (1993)) qui permet-
tront au lecteur d’aller plus avant. L'effondroment gravitationnel des nuages moléeulaires (froids)
conduit & la formation des étoiles. Leur étude est un des principaux champs de recherche dans
le domaine millimétrique ol infra rouge car seules cos gammes d'onde peuvent traverser les
cocons de matiére les entourant lors des premivres ¢tape do lear formation. De plus, les con-
ditions physiques tres particuliores de lenr milicn (effondrement. turbulence, ondes de choc,
magnétisme. ..) n'en facilitent pas Uétude. Enlin ala fin des anndes 70, on a découvert que ces
objets, en plus de leur mécanisme d acerétion. présentaiont des djections de matiere non prévues
par les théories de 'époque. De plus, une weilleure appréhension de leur origine pourrait donner
des éléments sur leur évolution future, par exemple la possibilitéd de former dos planétes. Shu et

al. (1987), proposerent un classement de ces jeunes objets stellaires. Fuo effel la dénomination
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de protoétoile regroup® Lous Tos dilférents stades par lesquels elle passe avant d’arriver sur la
géquence priucipale. [es auteurs firent ainsi la distinction entre trois classes (de T a III) de
différentes pl'otoétoi]es. Lour critere de sélection Gtadl
1o clagse fut introduite par P Aundré et al., (199X). la classe 0. pour d’écrire des

basé sur Uindice spectral Infra Rouge %

Une quatrien

objets extrémennent jeunes (tels la source VLA 1623).

njeux de I'étude de ces objets est la compréhension des meécanismes

L’un des principaux e

Classe 0 Classe 1 Classe 11 Classe IIT
Proto étoile [nfra rouge Sub millimétrique ' Tauri
Age < 10" ans ~ 107 ans ~ 10% ans < 107 ans
Particularité  Comploetement enfouic IEnlonie dans une Visible en optique
cuveloppe
:\Iun\':-lupp(: > Mecutml Meaveloppe = M contral

Table 15: Schéma et princi yales caractéristiques des dillérentes classes de proto Hoiles (extrait
| | | |

de P. André)

d’éjection. On distingue principalement deux voios de développement: I'émission d’un vent
de particules neutres, pen collimaté of & faible vitesse (quelques dizaines de km/s) ou un en-
trainement par un jet ionisé extrémement fort, tros collimaté et & grande vitesse (quelques
centaines do km/s). On peut ainsi mesurer corlaines caractéristiquos intrinseques des flots, qui
peuvent &tre confrontées a l'objet excitateur. Les deux principanx parameétres ainsi évalués sont
la luminosité et la force des flots (on peut les moesurer & partir dos déductions de masse de
CO (tres bon traceur des [lots), de lour vitesse ol de leur temps dynainique), on obtient ainsi:

_ 1L MVE : ; s
L, = 5—1‘"‘,‘;’—”—,{‘“ et oy = A—}';;*,f Les valeurs typiquement observees dans les flots sont des masses
co Teu

de 0.1 Mg a_quelques M, et des vitesses de quelques ku/s, pour des temps dynamiques de

Pordre de 107 & 10® ans.

1 dlogAF,
o e AR Y
i Aoy s
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“des discues

la plus simple d’assurer [a conservation du moment cindtique lors de la phase
ent, est de former un disque. Is furent done trés rapidement prévus par les théoriciens;
fallut attendre le début des anndes 1990 pour obtenir une confirmation observa-

Jeur existence (e.g. Dutrey et al., (1990)). Le disque joue un role primordial dans
de la proto étoile lui permettant daceréter de la matiere. De plus, dans certains
| participe activement aux mécanismos d'djoction. La caractérisation de ses parametres
“donner des informations sur Pige de objet: dun disque troés épais pour les proto

nement jounes. iun disque plat et minee lors de Fétape T Tanri puis il tend a se

a densité surfacique:

R
rl-\ . 5 e R 1| (,'-(,-
(& lll( R”) ()J)
) e
Sp= Se(5-)" 67
i ol H“] (67)

paramétre p est important car il permet de caractériser le disque. Pour p=0 le disque est

plat tandis que p>1 le disque s’éloigne en s"¢largissant. De plus, nous avons:
L, = Az DS, (G8)

Ce qui peut. se réécrire avee # angle dinelinaison du disque sur le plan du ciel :

L, = Axcost BT = 0T 2y (69)
SR
avec B,(T) la fouction de Planck. Ry ol Bepq los rayons intérieur et extéricur du disque. La
fonction de Planck pent atre simplifiée selon approximation de Rayleigh-JTeans. on obtient ainsi:
B, = zt%ikT étant donuée que le rapport 11’% est inférienr A 1 dans notre cas (puisque 1 est de
Pordre de 100 GlHz et que la tempdrature est comprise centre 10 et 100K, soit une valeur du
rapport entre 0.5 et 0.05). On peut ensuite approximer Uintégrale (69) en la calcalant sur deux
domaines de conditions limites dans le cas optiquement mince (7 < 1 soit (1 = ¢7™) — 7,) et
dans le cas optiquement épais(t > 1 soit (1 —¢7™) — 1). On peut définir Ry comme étant le

rayon du disque pour lequel Fopacité est de L. O a done:

Ry = Rort!" = Ro( Ky S0/ cost) T (70)
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La masse peut étre calculée grace a Uintégration de la densite surlacique sur le disque.

Ren R T 1
= / ()2l = 2 Kol F}f (71)
‘ - 0

On peut exprimer la masse a partiv des équation (69) et (71), ce qui permet de douner une

estimation de masse a partir de flux : ceci nous donne pour les deux cas considérés:

LS, D2 Xy [J “ p] ((Rogif Bo)* ™" = 1)
Misque = 3 e ? ’ : 79
Ty <% l 1:[”' 54 2 cosBh? }'“ 1 — i {(Rr“/”n)z—q _ 1) ( )
i l ‘S'“ l).-?(..z l:” l =P ff ((h)'.r!/h)“)'i—-’n i l )
b G =g T e 73
G Vi = 3T [ | —p ] ((Rewi/ Ru)?=1 = 1) (73)

7.2 Les observations

7.2.1 Description des observations:

Ces obsm'\rnl.t.ions ont 6té réalisées on utilisant les quatre antennes de Finterférometre du plateau
de Bure (i Pheure actuelle il en existe cing) el les quatre configurations B2, CL, C2 et D qui
permettent d’assurer une couverture complete el uniforme du plan wr. Ces observations ont été
menées avec trois résolitions spectrales dilléeentes simultanément (avee des filtres a 20, 40 et
80 MHz) ot trois filtres irge hande de 180 Mz chacan pour une largeur totale de 500 MHz.
Llémission de la molécule "2C0 a 616 observée en “upper side band™ ot 'émission en C170 en

lower side band™.

7.2.2 Les observations en *(:0

Cette molécule ost géndralement considérée conmme un hon traceur des flots. Nous avons réalisé
ces observations avec (rois résolutions spoctralos dillérentes. avee des filtres d7une largeur de 20,
40 et 80 MHz. Avec toutes los résolutions. nous avous obtenu une détection.

Les données ont 616 ealibrées par deux méthodes diflérentes séparément. par antenne et par
ligne de base. Los deux méthodes donnent des résultals identiques plus particulierement pour
les observations du continuum. Pour les observations en YCO | la calibration par ligne de base
donne un meilleur résultat pour la structure dendue du flot(par [a jentends que lors de la
phase de nettoyage des cartes, les structures que Fon obtient par cette calibration ressortent
plus facilement, les cartes sont woins hruitées). ol plus spécialement pour le filtre donnant la
meillewre résolution.

Le flot présente deux directions d ¢jection polaire de part et dautre de fa source. Le flot du

coté nord-est de la carte s ¢loigne (aile rouge) ot e coté snd-ouest sapproche (aile blene). Les
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deux flots sont symétriques par rapport & un axe placé a un angle de position coincidant parfaite-

ment avee lorientation de 1a source continunm (~ —13°). La partie bleue est svstématiquement
avec

heaucoup moins intense que Faile rouge mais cela peut s‘expliguer (ros simplement par un

phénomeéne Qanto-absorption par le gaz plus [roid, plus proche de nous. Le coté rouge présente
nettement deux directions privilégices, Fune N-NT & un angle de position de 4199, et Pautre
S-B & une position de +11.1° . Ces deux directions peuvent étre prolongdes sur le c6té bleu avec
un bonne concordance sur lenr angle de position, -169° et -58° soit un accord a 8° prés. Ainsi
Pouverture apparente du jet est de prés de 50° du coté rouge et 55° du coté bleu. Cet angle est
la projection de Pangle d’ouverture réel. SioPon prond en compte angle d'inclinaison du flot

Sur ]e l)];[.“ (l|] g’i(‘l, = ]—Jn (Hll"” ('! ill.. l[)H.)) ol Lrouve que

Feeni s sy _
b, p0p) = ——'_._-.’;__n) (74)

soit pour le coté rouge un angle réel de 192 ot pour le coté bleu 50° . Si Fouverture du flot est
constante aux différentos vitossos. il somble préseuter une variation dans son angle d’ouverture
en fonction de I'échelle. Ainsi, proche du centre, il semble que Fouvertare de celui-ci soit plus
faible jusqua la distance de 57 avee un angle apparent de ~ 30°, puis il change brutalement,
pour s'ouvrir antour des H0° déja mentionndés, Ou peat plus particulicrement ohserver ce com-
portement. sur le cotd ronge. Pour les observations avee Jos filtres a4 20 ot 10 Mz, il semble
que le centre dintensitd se déphice d'un canal & Paatres Ninsi pour les canaux compris entre
les vitesses +9 kin/s et +6.5 kin/s (soit le coté rouge) le centre tourne dans le sens des aiguilles
d’une montre. Entre les vitesses 6.5 kin/s ot 2.5 kins™", partie bleue, le déplacement est en sens
inverse. Vi les faibles valeurs de ce déplacement il n'est pas certain qu'il soit significatil mais
- on retrouve assez netlement le méme comportemoent anx dillérentes résolutions et par les deux

méthodes de calibration.

7.2.3 Filtres a 20 MHz (voir carte 1)

Ces observations ont permis datteindre une résolution de 0.2 km/s par canal. La structure du
flot rongi st tres nettement visible A cotle résolution ef plus particulitrement autour des vitesses
de 7.6 & 7.8 kin/s (cf carte 1). Lo ¢oté bleu, plus faible. laisse apparaitre une extension vers le
Sud et un début dextension vers le Nord-Ouest. visible autour de Ta vitesse +3.8 kin/s. (Cest
principalement a partir de cette résolution que F'on a pu mesurer Forientation ot Touverture du
flot. L’angle de position du flot pour le ¢oté ronge est de XN pour un anglo de ~ 50°. Le flot

Q

bleui est dirigd selon un axe orienté i YY® avee une onverture de ~ 53% Valeur de flux 77
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7.9.4 Filtres a 40 MHz (voir carte 2)

A cette résolution, 0.4 km/s par canal, Ja structure de flot rougi apparait toujours aussi bien.
On peut estimer directement Ponverture de ce coté du flot ce qui donne des valeurs en parfait
accord avec les cartes réalisées a plus haute résolution. La partic bleue du flot est beaucoup
moins visible mais péanmoing lamesure dos bords de la cavité du flot donne des valeurs en bon
accord avec celles trouvaées procédemment. Par contre. on ne trouve plus de canal de vitesse

permettant une mesure divocto de Pouverture du flot bleu. Malgré tout on peut le calculer et ’on

trouve foujours un angle du meme ordre de grandear avee une position tout A [ait comparable.

7 9.5 Filtres & 80 MHz (voir carte 3)

Les cartos réalisées a cette résolution (1.6 kin/s) ne laissent plus apparaitre de signal qu’aux
deux canaux de vitesses 8.5 kin/s et 3.6 kin/s principaloment.  De plus. on peat noter que
Pémission provient essentiellement du hard du flot N-NIL §-50. La position que Pon mesuare
respectivement pour ces deux bards est de NX° of YY© ce qui est parfaitement en accord avec
les observations aux autres résolutions. La structure du flot bleui nest plus vraiment visible et

Pextension N-O reste invisible.

7.2.6 Discussion

D’aprés ces observatious. la vilesse systémique observée estode 6.5 ki /s. vitesse de séparation
entre I'aile hlene of aile rouge pour laquelle ancune dmission n'est détoctée quelle que soit la
largeur du filtre utilisée.

D’apres la structure du flot que nous avons obtenue. il semble que nous ne soyons sensibles
uniquement quau bord de la cavite. Ou peul alors se demander si le flot est réellement vide en
son centre ou bien si cola est dii & un biais observationnel. K effet on sail que Pinterférometre
a pour effet de couper la partie centrale de Témission du flot. que Pon se place dans le cas
optiquement mince ou optiquenent épais. Le premier moyen pouy tenter de répondre a cette
question est de comparer le flux déterming lors do cos expériences an (lux mesnrd avec une antenne
unique, L'observation des espacements courls permet do moesurer les struetures & grande échelle
et de collecter tout lo flux. Lidéal aurait é1é de réaliser des observations avec Pantenne de 30m
de Pico Veleta mais cela n'a pu encore se faire. Lantre moyen es de tenter de modéliser un
flot avec différentes structires : plein, vide on avee un gradient de densité, puis d’en simuler des

obsérvations dans des conditions identiques a nos Lravaux.
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LES OBSERVATIONS

2.7 Modélisation
Nous avons donc tenté de maoddéliser los llots ddjection observés en C0O . Ponr cela j’ai ntilisé un
développé par 5. Guilloteau. prévu a Porigine pour rendre compte des observations

programme
dhun autre objet du méme type (GG Tau). Le modele en lui-méme est simple. 11 s’agit d'un
modele purement cinétique pour lequel on suppose que Pon est partout dans les conditions de
PBTL. On définit le comportement des différents types de loi, loi de vitesse, loi de température,
Joi de densité ainsi qu’uue loi de rotation pour le flot. I faut douner leur valeur initiale ainsi que
leur variation avec la distance au centre de la source. On définit de plus, les paramaétres dus i la
géométrie particuliere de P'objet: Fouverture du jeto Finelinaison sur le plan du ciel, la taille du
“disque circumstellaive. Enfin. il faut donner une valenr aux divers parametres physiques comme
les raies observées. los abondances, lindice spectral des poussiores. efe. Le modole est basé sur le
modele présenté par S.Cabrit & C.Bertout (1987). Done. bien que simple dans son approche du
probleme ce modele assez complet dans le traitement. avail ¢éamplement sullisant par le passé.
.. Mais hélas cette moddlisation n'a pu aboutir a vo edsaltat satisfaisant (voir figure X), Comme
- je Pai déja dit, ce modale n'a pas 666 préva a lorigine pour reproduire notre type dobservation
avee cetle résolution®. Malgré uos tentatives pour adapter le modele 3 nos travaux, ce dernier
laisse apparaitre un comportement tres instable pros dicentres a la naissance du flot, et trouve
des valenrs nulles de flux pour le continnum. 1l aurait fallu complotement rééerive le modéle
ce qui n'entrail pas dans les priorités deoma thoses B faile celte tentative de maodélisation ne
fut pas completement inutile car elle me permit de micux visualiser les eflols géométriques et le

comportement de tels objets,

7.2.8 Les observations en (!'"() J=1-0

Pour ces observations on peut se reporter aussi a Farcticle, en cours de rédaction. situé en fin
de chapitre. Cette molécule optiquement mince compte tenu de Fabondance faible de 70 a été
observée pour tenter de mettre en évidonee les bords du disque et Jou lo départ des flots. De
plus son ohservation doit permettre dapporter des informations sur le taux de déplétion en CO
dans le disque, Cette moléeule prosente une stranctuyre hvperfine triple dont les rapports sont
2.1-4.1-3.3 (voir Frerking M.A. ot al.. (1981)). La [réquence de transition de la raie principale
est 112358.988 Mllz. La séparation entre les diverses composantes par rapport a la raje centrale
est de -208 kHz et +1017k1lz (ce qui nous donue en vitesse v + 0.56 kin/s el vo = 2.62 km/s).

On s’apergoit immédiatement que, vu le faible écartement des raies ot leurs forces relatives

différentes méthodes pour salfranchir de co mélange des composantes. cutre autres en déealant

5 - - . A
*Nos observations ont une résolution de ~ 27,

- assez similaires, les cartes observées seront un mdélange des trois composantes, Nous avons testé
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les spectres ou en gsimulant Peflot des composantes satellites en se bhasant sur la composante
prill(‘ip‘dl(‘l mais il savore tres difficile dTapporter une réolle corroction. i eflet, les cartes
effectudes dans les différentes résolutions présentent tontes une dmission centrée a lorigine et
A peu prés constante entre los dillérents canaux e vitesse. I9n fait, dmission de la. molécule
semble provenir uniquement du disque. Or dans un cas comme celui-ci on n'a pas de moyen
satisfaisant de faire la part de "émission de chaque composante hyperfine, ce qui aurait pu nous
permettre d’en étudier la h'll"ll{'.l ure cinétique. La seule information exploitable est done le caleul
de la masse du disque & partiv du flux apres soustraction du continunm. La carte 4 présente le
flux intégrd en vitesse en C'7O la contribution du continuun ayant été soustraite. I ajustement

des données dans le plau uv nous donne les valeurs suivantes pour le disque :

Table 16: Paramétres dajustement du disque en (170

Flux Grand axe Potit axe Angle de Position
(m.Jy) (") (") (°)
1493 £ 2.0 14914005 1061 £ 0.03 .35 £ 4.3

Cle qui nous donne avee une température de 20K, dans le eas aptiquement mince:
. -1 -
.ll.f',f,'_.;.“,, = L M= (t5)

On trouve ainsi que pour le flux intégré mesuré on obtient une masse pour le disque de ~
0.013 Mg, pour des tempdératures comprises ontre 20 of 50 K. Cetie valeur est a rapprocher de la
valeur ohtenue par Sargent ot al. (19..) qui ont trouvé une masse de 0.03 M., & partir de leurs
données C'®0 . Notre mesure est une limite inféricnre & cause de la déplétion du CO dans le
disque due a son agglomdération sur les grains de poussivres. En [ait. cette valeur s’accorde assez

bien avec ce que I'on s’attendait & trouver.

7.3 Les données en continuum

7.3.1 Le seeing

Le seeing est un concept bien connu ot [réqueniment utilisé par les astronomes en optique ou
en infra rouge. Il leur permet de qualifier quantitativement la qualité atmosphérique d’un site
lors d'une observation.  Cotte notion traduit la lhnite de lour résolution angnlaire due aux
perturbations de Matmosphere. Dans cos domaines, le seeing est i anx mualtiples réflexions et

réfractions causées par les variations diindice de Fair. et il en résulte lapparente scintillation des

étoiles.
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On peut définir également la notion de sceing en interféromdétrie radio. Bien que de nature
différente clle joue en fin de comple le méme role. a savoir quimnie source ponctuelle (radio) ne
gera pas vie comme telle mais aura une certaine taille apparente. En radio, ce sont les variations
de vapeur d’eau® (plus on moins grande sclon la fréquence observée ol plus celle-ci est élevée plus
son influence est importante) et les fluctuations de densité de Fionosphore qui provoquent cette
aberration. Mais les problémes derrenrs de ligne de bases o de position absolne des sources
(influengant le suivi do la source) rentrent aussi on ligne de compte. ..

Généralement, dans le domaine radio, les résolulions spatiales des observations ne permettent
pas de mesurer le seeing of Pon ne s’en préoccupe pas. Mais dans le cas de nos observations, vu
I’excellente (‘]nnlités des données de Phiver 1995 co continuuim on a pu pour Ia premiere fois en
faire une évaluation sur le site du plateau de Boreo [ peut otre tees intéressant de le qualifier, ne
serait-ce que pour ¢valuer s7il serait possible dans le Tutur d*¢tendre encore les lignes de base (si

le seeing est supcéricur a la résolution. on ne gagnerait rien & allonger encore les lignes de bases).

7.3.2 Correction active de phase ou référence de phase

Afin d’atténuer les fluctuations de Patmosphore. on peut mettre en oeuvre deux procéddés de
correction. Dans un premior temps on peul faire une correction en temps réel. o eflet, depuis
I'automne 1995, les récepteurs de interféromatre du plateau de Bure autorisent 'observation
simultanée de deux fréquences. I a ainsi Sté développd un algorithme permettant nne correction
de la phase en temps réel (voir IRAN newsletter numdéra 2:1-25. [oveier 1996) a partir de la mesure
de la puissance totale & 230Gz Unomodele darmosphore a 6té développd par ML Bremer et
J.Cernicharo qui calcule le chomin optique de atmosphere, 11 s7agit de réaliser lamesure de la
puissance tofale a 1.3 mm avee les Muctnations de phase alin de déterminer une correction qui
pourra étre appliquée aux donudes a 3 nun. Cette technique Tul expérimentée lors de hiver
1995 et donna de tros hons résultats, réduisant le hruit de phase jusqu'a uu rapport égal & XXX,
(Pour nos observations on est ainsi passé de XX © 8 18 ° sur notre plus longue ligne de bhase
(408m)).

L’autre solution est déja bien connune, il s7agit de la techuique de rélérence de phase (voir
Cornwell (198Ga), Walker (1986G)). Elle permel de diminuer notablement le bruit de phase &
Imm en se calant sur la pliase & 3mn, pour pen que le rapport Signal/Bruit soit suffisamment
élevé. Le bruit de phase est alors éliminé et il ne reste que le bruit d’amplitude du seeing.

Ces deux techniques nous permettent destimer la contribution due & Famplitude sur le

seeing. Les solutions de référence de phase de L3 mm sar 3 mm sur nos deux quasars ponctuels

On donne nne mesure de L hantear de vipenr doean précipitable en millimétres, de bonnes comditions atmo-

sphériques pour des obscervitions radio correspondant & quelgues millintres.
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ement observés lors de I'expérience (loutes les 15 minutes), ayant un rapport

L >> I, nous ont donné les valours suivantes apres ajustement d’une gaussienne a

Table 17: Largeur & mi hauteur de nos quasars

Quasar  Largeur a mi hauteur
0115 0.2°7
0528 0.1"

oif o movenne. un secing damplitude égal & environ 0.157.

3 Bstimation théorique du bruil de phuse (seeing de phase)

eut estimer assez [acilement cotte quantité. i partiv de:

i [ Sconsibilild 'l"x‘,,ﬁ.,;,,,' (76)
\,//—L" "uu'n'_'p'ﬂ:!v-u

Avec typiquement, pour des observations & 3 au plateaw de Bure © Toysime = 150 K, la
sibilité (en Jansky par Kelvin) est de 22 Jy/K. A = 100 M1z b un temps d'intégration de
0 secondes. On Lrouve alors que AS ~ 15 nidy. ce qui pour une source de 100wy nous donne
un rapport signal sur hruit de —“; ~ (G.67. ‘
duit en bruit de phase, on trouve g, = ]3/—;1 ~ LA0 7 rad (soit 18° 4 L3dnun en tenant
-Gﬁmﬁge du rapport des (réquences). Ce bruit se traduit en une perte d’amplitude de Pordre de
(r”?‘) soit A% de perte on amplitnde.

On peut maintenant chercher pour D/A fisé. la taille équivalente de source qui fait passer
d’une visibilité de I & une visibilitd de .95,

On doit simplement résoudre équation :

s _
a0 (77)
avec & = ”'—\Drr; on trouve ainsi que x = (.55 soil

00712

(1~ L) ulm=z
"D

Dans notre cas, on a un 1) moyeu de 300k A d on:

o= 0.127 (78)

On a donc un secing de phase théorique majord a ~ 0,157,
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Dlapros los différonts a justement apres les corrla blean (17) et Fon tronve une valeur expérimentale
apros los .

majorée de:
seeing damplitude ~ (.27 (79)

Au total le seeing de phasc ct le seeing d’amplitude s’additionnent quadratiquement, on a
V0.127 4 0.22 ~ 0.25 que F'on majore par:

ScoingNalurel = 0.37 (80)

Sur cette estimation de secing, on na pas pris directement en compte los problemes liés aux
pertes sur la R1° (qui jouent essenticllement sur la position dos sources. on 'a en partic corrigé).
Le seeing est la plus petite dimension mesurable sur le plateau de Bure. On constate ainsi
que, sur le site du platean de Bure ot au vu des donndes limitées ici a quelques observations
seulement, on pourrait augmenter los lignes de hases jusqu ™ 800 m ou bien monter en fréquence

a 450 Gllz.

7.3.4 Présentation de nos expériences en continuuin.

a) Résultats obtenus lors de nos premieres observations.

Lors de notre promicre campague d observation. nous avons réalisé une synthise d'ouverture
compléte ce qui veut dire que nous avons obtenu du tenips sur toutes les differentes couligurations
standard d’alors, nous permettant une couverture optimale du plan uv. Voici les résultats des

différents ajustements que nous avons cus:

Table 18: Moesure du continnum de L1531 Tors de nos premieres expériences

Expérience 1994 Grand axe  Petit axe  Angle de position

avee B32-a ol b 1.106 0.490 +10 £ 8
avee B32-¢ 1.20 0.03 o Bl

Il s’est avéré que selon les expériences angle de position variait. En eflet, pour obtenir
une couverture maximale du plan uv. plusicurs observations ont &1é nécossaires avec des con-
figurations d*antenne diflérentes, On o ainsi. dans notee premidre série d'observations quatre
configurations distinctes (les configurations 320 CLC2 et Dol IRAM newsletter numéro X),
Pour différentes raisons. los observations faites avee la configuration B2 ont ¢1é répétées a trois
reprises (B2-a. 32-h ot B2-¢). Avee la conliguration BB2-c. on trouve pour le continuum une direc-
tion perpendiculaire au flot, ce qui pourrait dire que on verrait le disque, De plus Porientation

est cohérente avee les expérionces réalisées au (SO of au JOMT. Mais si Pon considere les
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deux autres morceaux de cette conliguration (B2-a ot B2-h) on trouve un angle de position trés
différent avee une direction calquee sur colle du bord du llot e plus intense on "CO . 1 se trouve
que, justement, los obsorvations B2-a el B2-h ont ¢L6 réalisées avee un aulre quasar de référence
(on a 0528+ 134 pour la conliguration B2-c et 3CL20 pour les deux premicres) et il se peut que
cette indétermination soit due a un probleme de polarisation entre les deux quasars. On ne peut
lever Pambiguité sur cos mesures. (Uestune des ralsons qui nous a conduil & demander une
nouvelle session d’observations lors de Pliver 1995 avee en plus avantage de pouvoir bénéficier
des nouveaux récepteurs ainsi que des nouvelles lignes de hase.

7 35 Résultats des observations coulinuwm a 3mm et 1,3 mn.

Rappellons quelques résultats essentiels :

Il apparail que Fajustement des donndes uy prosente an point particulicrement intéressant

Table 19: Mesure du coutinumm de LIDHT & Snun et L3wmm

A intervale  Graud Petit Angle de position inclinaison  Flux
(mm) axe (7) axe (7) (*) (°) (nly)
L3mm 0108 N 0.70  -16.0 > 50 850

200-108m 0.7 <0.10 -17.5 > 0 270
Smin 0-108m 1.0 0.57 -15.0 = 0l 132

autour des 200 m. Quand on essave de caleuler un ajustement entre 200 ¢t 10N m. on obtient
une forte variation du flux of un angle de position Idgérement plus important. Cela pourrait
vouloir dire que nous sommes en présence dune enveloppe qui contient les deux tiers du flux.

Il faut égaleiment noter que Fangle d'inclinaisan ainsi mesure n'est qunne limite inférieure.
En effet. vu que le disque est résolu dans wne direction mais pas dans antre, un gain en
résolution ne peut quaugmenter la valenr de cot angle. Sion applique la correction que l'on a
caleulée pour le secing. on fronve une inclinaison de H6G° .

Nos donndées sont de houne qualité ot nons avons pu tenter de contraindre les valeurs de p (voir
équation (67) ot de /4. Pour cela nous avons réalisé des tests de (2 alin de minimiser Uintervalle
des solutions (voir courbe). Nous avons pu ainsi tester différentes inclinaisons possibles entre
40° et 60° ainsi que différentes valeurs de 4. Nous avous ainsi défini o intervalle de solution
pour p centré sur 0.G6. Les bornes de Pintervalle onl 66 tros précisément définies et Pon sait
que p est nécessairement plus grand que 0.6 of plas petit que 1. Ceei aune conséquence directe
trés importante: dapros cos observations. pour L premicre fois, on pent dire qu'un disque

circumstellaire ost plat.

A partic du flux ot en presant pour K, la valeur conseillée par Agladz ot al (1996) soit
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o= ond Lrouve (ue [ masse du disque esto:
o
.-”,,','5,,,,.— = 0" i\l‘—r._:.

Cette valeur comparée aux valeurs observées par lo passé est dans le bas de la fourchette des
valeurs déji trouvées. I [aut prondre en compte que Uindice de poussiere que nous avons
pris est plus faible mais certainement plus réaliste car directement mesurd i parti d’expériences
réalisées & cette fempérature el non pas comme étant Pextrapolation de mesures faites a d’autres

températures.

Inclinaison 40° 4 Inclinaison 45°
2 Tro17r I TUov 1 1 I L l TTr 7171 I— 2 LB I T 111 I T 111 I Trrr l_
1.5 |- 4 18 3
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50 100 150 200 250 50 100 150 200 250
Inclinaison 50° Inclinaison 55° . inclinaison 60°
2 ‘llll|l.|l|llll]lli—u 2 ||t|l|||ill||l|l||ll—
1.5 | 11 1s5fF M ]
o 1k o b g ~:
\ 05 F 1 osk o h
T T R _0—1..11.'.",1.,,“,, 0;,,.”,“”'“”]””&'5
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TF 2
_Le_S'_LOL_‘-Srlfwr P ’P_ob“‘ Ptb"S»‘eu’r i Fueltnndsdn, -
; Table 20: Principaux parametres du disque en continuum
" Taille 117 x 0.7" P.A. = -15°
‘{ I Masse 1072 Mg
| p ~ 0.6
B ~ 0.6
R'cxt,érieur 150 a 180 AU
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Abstract. We present sub-arc resolution images of L1551

Key words: Fu Orionis ...

1. introduction

The neaby dark cloud L1551 (distance=160pc (Snell et al
1981) or 140pc (Elias 1978)) contains a highly collimated
molecular outflow which was extensively studied in differ-
ant molecular lines (e.g. Snell et al, 1980 and Snell 1981).
The infrared object IRS5 lying at the center of the ontflow
is a low-mass, young stellar object in the direction of which
several observers attempted to discover the presence of a
disk at the origin of the collimated outflow. The rotating
infall models of Shu et al (1987) predict indeed that in-
flow and outflow are observed simultaneously in collimated
objects. The high resolution maps made in C**0 towards
IRSH (Sargent et al, 1988) revealed a compact, elongated
and low-mass cloud oriented perpendicular outflow. How-
ever these data do not show clearly whatever C!20 is
gravitationnnally bound to the central object.

The 2.7Tmm continuum interferometric observations of
Keene and Mason (1990) centered on IRS5H were inter-
preted in terms of an unresolved core and envelope. More
recently Lay et al, (1994) used the JCMT-CSO submm
interferometer to detect the accretion disk in IRS5. Their
_ data are consistent with an elongated structure resolved
in one dimension. However this structure could be either a
disk or a multicomponent system (binary system?). VLA
continuum maps made by Bieging and Cohen (1985) and
later by Rodriguez et al (1986) showed in fact that the
core of L1551 is complex and consists of two unresolved
sources separated by ~ 0.3”. These sources could form a
binary system or could more likely (see Rodrigues et al
1986), be explained as the ionized walls of a circumstellar
tiorus.

In order to clarify this picture and to image the core of

Send offprint requests to: S.Guilloteau

mie Millimétrique, 300 Rue de la Piscine, F-38406 Saint Martin d’Héeres, France
Avenue de PObservatoire, F-33 Floirac ;

1.1551 we have undertaken the first subarsecond mm con-
tinuum map of IRS5 with the IRAM interferometer on
Plateau de Bure.

2. Observations

1. Snaphot mode at 1.3mm (details)

2. Atm. correction for the phase at 1.3mm We applied
an active phase correction base on the total amplitude.

3. C170: old data, complete synthesis (12CO 1-0 not,
shown)

4. TO DO: 3mm phase applied to 1.3mm After a self-
calibration procedure which applied the phase solution at
3mm to the 1.3mm for each calibrator, we obtained: As we

Table 1. Quasar measurements

Quasar Integration time
60 sec 120 sec
04154379 -0 0.19”£0.01”
05284134 | 0.08”40.03” | 0.14”40.02”

have corrected from all phase noise, this ”seeing” of ~0.2”
correspond to the amplitude noise. We have also caculate
the absolute contribution to the seeing from phase and we
find ~0.17”. So finally we have a total ”seeing” of nearly
0.30”. i

5. TO DO: check flux scale

Fig. 1. Amplitude curves A(t) on long baselines for 05284134
and 04154-379.

3. Results

Presentation of C170 map.




and 1.3mm unif. Weight. maps.
and 1.3mm size measurements com-

ide the table 1).

nd 1.3mm maps of L1551

lies versus kA, observations and models

. Frequency dependence of dust emissivity: results of
its compared to the observations at 3, 1.3mm and

iscussion
. Geometry of the Dust Emission

s the implication of the apparent size on the geom-

Other possibilities: geometrically thick disk disturbed
the outflow.

4-2. New Consiraints on the Disk Propertics

Discuss the implications of the new data on the old models

(validity)

1) p>0then X(r) o r?, power law, E(r) o T(r) x

 B(r)(opt.thin.regime) , oc T(r)(opt thick.regime).

L 2) p = 0 disk homogeneous ©(r) = cte, B(r) o
“T(r)everywhere

§.Guillotean et al.: Sub-arcsecond mm-wave hmage of L1551 proto-star

Limit on p introduced by our observations, taking into
account the uncertainties.

Reproduce the best model of Keene and Masson,
present it in figure 4 and show how it desagrees with our
observations, explain why (baseline 170m instead of 400m,
do not constrain the disk itself, etc...)

Best fit from our observations ta‘icin’g into account our
determination of p. Show the model on figure 4. Compare
with other models, particularly discuss here very shortly
the model of Butner and Natta (implication of a “more
realistic model for T(r) on our observations (to see 7))...

From the different calculation of the x2 (see figure ...),
we can conclude that p must be between: 0.4 < p < 1.
Our simulation give good results for p~ 0.7 with a radius
of Royt ~150-180 A.U.

4.8, Frequency Dependence of the Dust Emissivily

Discuss the value of § which fits the data between 3 and
0.8mm (including only the interferometric data). Do the
same on single-dish data (to see the influence on the enve-
lope 77 surely not realistic with the errors bars...). Results
on fig. 5. We find that a 8 ~ 0.6 give a good fit of our data.

4.4. Implications on Mass Esltimates

Mass estimates from C170 (central beam only because
C170 is extended and comes mainly from the envelope).

Discuss discrepancy between ma&ss estimated from the
dust and from CO. |
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Table 2. Observed parameters for L1551

A Beam or Projected Flux Measured Size Inclination Reference
(mm) ) Baseline Density ~ Major(”) x Minor(”) i(®) or

(k) (Jy) and P.A.(°) Comments
1.25 27 2.4%0.5 T
: 1.3 11 1.5%0.3 5
1.2 10 1.740.2 ~ 3
20.0 0.1/0.15 VLA 2 sources 4

P.A. =190 /double source
S 6—70 0.29 1/total flux

(core + envelope)

0.87 50—190  2.2412-2% 1,140 x< 0.74 >49 5

‘ P.A.=162118
- 2.7 9—150 0.14+ 1.1x0.65 6
y 1.3 18—308 0.80+ 1.1x 0.7 5043 6
1.04* x 0.61* 5443 6

P.A.=1644
“ 1.3 150—308  0.274+ * x <0.2 6

P.A.=163

- 'Keeene and Masson (1990)

' *Cabrit and Andre (1991) ApJ 379, L25
- ® Altenhooff et al (1996), A&A 281, 161
*Bieging and Cohen (1985); Rodriguez et al, (1986)
“®Lay et al (1994), ApJ
“This work

- . a) Corrected for 0.35” broadening
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rehos menées lors de notre relovd systéniatique des masers O dans la galaxie a donné

'8 noyveans. Ainsi nous avons découvert quinze nouvelles sources naser ala [réquence

/ 0 MIlz dans le premier état oxcilé do Ol ("’]I_-; J=g). Avee les travaux de Caswell
(1995), ce sont maintenant pros de quatre vingl dix sources masers de co Lype qui sont
ies. De plus nous avons pu observer quelques sonrces dans lenrs raies satollites avec succes,
ous a permis de couvrir toutes les transitions de cet élat rotationnel. Coes vaies satellite
ons de contraindre efficacoment les moddles d'excitation de Q11 Nous avons également
wter de Defficacité du pompage dans UVinfrarouge lointain et monteé que son flux élait
pour toutes les sources que nous avons détectées. Enfin, bien que Ton puisse encore avoir
certaine réserve sur la inéthode. nous avons obtenu une estimation du champ magnétique
s treize sourcos, renforcant Uidée que le champ magnéligue suit en géndral, les hras spiraux
re galaxie,

Les résultats obtonus dans L1551, nous onl permis de réaliser la premicre carte millimétrique
v tres haute résolution d uue région de formation d'éoile de petite masse (~ I M@ ). Ces
vations nous ont permis de ainsi mettre en évidence ce qui pourrait ére une enveloppe
et donner un limite inférioure sur Fangle dinelinaison du disque. Nos données. nous ont aussi
permis permit de donner pour la premidre fois une contrainte observationnelle sur laplatissement
du disque. Nous avons de plus pu dériver des paramétres fondamentaux pour Uinterférometre
du Plateau de Bure. Nous avons ainsi monted que le “seeing™ radio y était excellent et pouvait
autoriser un agrandisseiment des lignes de hases.

Le travail que j’ai réalisé en VLBI 2 prouvé la faisabilité des observations & Gem avec le
réseau d’antennes curopéennes (I'EVN). Les promesses do résultats seientiliques sont nombreuses
(études des masers du méthanol of hvdroxyvl). Les identifications de paires Zeeman dans la
source W3(OI1) sont fiables avoe nne précision de position relative entre les composantes droites
et gauches inféricure a notre lobe svithétise . La quasi totalité des masers coineident a1
milliarcseconde prés. Los valeurs que nous avous obtenes pour le chanp magnétique, sont

comprises dans un intervalle allant de 1ot L0 milliGauss. (excopt@un point & LhnG). Le champ

[345




CONCLUSION

plus localement coliérent.

des axes de développement futur de co trvail dovra permettre dextraire de maniere plus
(que et plus aiscs les paramatres des composantes spatiales maser. Un tel programme
cours de développement & 'Observatoire National d'Espague ol je résiderai pour le compte
¢t JIVE en post doe. 11 sera aussi alors intéressant de développer un programme de
lisation de 'émission maser,

autre prolongement évident de co travail consistera a rééditer ce type ’expérience VLBI
, afin de commencer une ude de ladynamique de ces régious. A cette fin, il serait
¢ arviver a déterminer la position absolue de nos cartes. Cela nous permettrait de

weer & tudier les monvements propres des centres d'émission maser en comparant les

1 divers ¢pocues.
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Annexe A

Complément sur les fichiers du

correélateur

Cette annexe ost consacré i toute une guantitée dinformation divers. utile oun moment ou

un autre d'une oxpéricnce VLBL o présente en premier un bref extrait du début drun fichier

AFILE et en donne la structure. Puis jai inclue le programme de nos observations. Infin ala
fin de Pannexe se trouve une carte du réseau VLB curopéen dont jrai encadrd los trois antennes

que nous avons utilisé.

A.1 Explications du formats des fichier ” AFILES ”

e colonne : 1: Nom «u fichier
o colonne : 2 : reptre pour les dounées: 0) brut: 1) corrélées; 2) FRNG exéeuté
e colonne : 3:

o colonne s - ¢ sicol(2) ost 0 on | alors ¢Cost la taille du registre en bloe si col(2)=2 temps

d’intégration en seconde dans FRNG.
e colonne : 3 mois el annde de Fexpérience.
e colonne @ G : Date de traitement au corrélatenr .
o colonne : 7 : année de lexpérience.

o colonne = 8 : Identificatour de Fenregistrement : jours-heare minute.

e colonne : 9 : Nom de la souree



. a!la.! .not!v 1!:29.19,', . . '

Début d'un fichier AFILE

1 z 3 4 5 6 7 8 ] 10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25 26 21 28
<1045C 1 1 1712 1094 9512440907 94 141-0450 NRAO150 BJS HS004538 DSN00092 RAOS 45.61 245 162.2 o] 0877 -.2 469328 AAT32 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<1045C 1 1 1876 1094 5520341826 94 141-0450 NRAO150 BLS HS004538 DSN0O00S2 RA0S 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS02 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10450 1 1 1932 1094 9520540545 94 141-0450 NRAO150 JL9 HS004538 DSN0O00S2 RAOS 45.61 245 162.2 0o 0577 -.2 469328 ARS10 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10450 1 2 523 1094 9512440%07 94 141-0450 NRAO150 Bb9 HS004538 DSNO00S2 RACY 45.61 245 162.2 00 L0577 -.2 469328 AAT32 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10450 1 2 966 1094 9520341826 94 141-0450 NRAO150 L19 HS004538 DSNO00S2 RAD9 45.61 245 162.2 0o 0577 -.2 469328 AA902 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10450 1 2 994 1094 5520540545 94 141-0450 NRAO150 Jj9 HS004538 DSNO0O0S2 RAQS 45.61 245 162.2 0o .0577 -.2 469328 AMS10 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10504 1 1 3920 1094 9520341829 94 141-0504 W3CH BL9 HS004538 DSNO0092 RADS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AASO02 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 ~.056 .250 1
<10504 1 1 4088 1094 9520540548 94 141-0504 W3OH JL9 HS004538 DSNO0092 RAQS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS10 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 L
<10504 1 1 4172 1094 9512440511 94 141-0504 W3CH BJ9 HS004538 DSNO0092Z RAQS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 ART32 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10504 1 2 1988 1094 9520341829 94 141-0504 W3CH L19 HS004538 DSNOQ092 RACS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS0Z 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10504 1 2 2072 1094 9520540548 94 141-0504 W3CH '~ Jj9 HS004538 DSN0OQ092 RA0S 45.61 245 162.2 0o L0877 -.2 469328 AAS10 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10504 1 2 2086 1094 9512440511 94 141-0504 W3CH Bb9 HS004538 DSNO0092 RACS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAT32 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10832 1 1 3836 1094 9520341834 94 141-0532 W3CH BL9 HS004538 DSNO0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS02 1730 320.8 .61015113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10522 1 1 4004 1094 95205d0554 94 141-0532 W3OH JL9 HS004538 DSNC0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS10 1730 320.8 -61015113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10532 1 1 4200 1094 9512440516 94 141-0532 W3OH BJ9 HS004538 DSNOQ092 RAOS 45.61 245 162.2 ofe] 0577 -.2 469328 AA73Z 1730 320.8 .61015113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10532 1 2 1962 1094 9520341834 94 141-0532 W3OH L19 HS004538 DSNO0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS02 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10532 1 2 2030 1094 9520540554 94 141-0532 W3OH Jj9 HS004538 DSNO0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 L0577 -.2 469328 AA910 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10832 1 2 2100 10594 9512440916 94 141-0532 W3CH Bb9 HS004538 DSN0OC092 RAOS 45.61 245 162.2 0o 0577 -.2 469328 AAT732 1730 320.8 .61015113 -3368.418166 -.056 .250 A
<10600 1 1 3808 1094 9520341840 94 141-0600 W3CH BLY HS004538 DSNQQ0S2 RAQS 45.61 245 162.2 00 L0577 -.2 469328 AAS02 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10600 1 1 3920 1094 9520540559 94 141-0600 W3CH JL9 HS004538 DSNO0092 RADS 45.61 245 162.2 00 L0577 -.2 469328 AA910 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10600 1 1 4144 1094 9512440521 94 141-0600 W30OH BJ9 HS004538 DSNO0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 L0577 -.2 469328 AAT32 1730 320.8 .61019113 -3368.4181656 -.056 .250 1
<1C600 1 2 1932 1094 95203d1840 94 141-0600 W3OH L19 HS004538 DSNO0092 RAQS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS02 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10600 1 2 2072 1094 9512440921 94 141-0600 W3OH BbS HS004538 DSN0O009Z RAOS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AA732 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10600 1 2 2114 1094 95205d0559 94 141-0600 W3OH Jj9 HS004538 DSNO0O092 RAOS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS10 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10628 1 1 3808 1094 9520540604 94 141-0628 W3OH JL9 HS004538 DSNCO0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS10 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<106z8 1 1 3826 1094 9520341845 94 141-0628 W3OH BL9 HS004538 DSNO0092 RAOQS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAS02 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 1
<10f28 1 1 3920 1094 9512440926 94 141-0628 W3COH BJ9 HS004538 DSNO0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAT32 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 ,250 1
<10628 1 2 1932 1094 9520540604 94 141-0628 W3OH Jj9 HS004538 DSNO0092 RAOS 45.61 245 162.2 00 L0577 -.2 469328 AAS10 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<10%62z8 1 2 1960 1094 9512440926 94 141-0628 W3OH Bb% HS004538 DSNO0092 RACS 45.61 245 162.2 00 0577 -.2 469328 AAT32 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2
<108Z& 1 Z 2130 1054 95203d1845 94 141-0628 W3OH L19 HS004538 DSNOQ092 RAQS 45.61 245 162.2 00 L0577 -.2 469328 AA902 1730 320.8 .61019113 -3368.418166 -.056 .250 2




ANNEXE A, COMPLEMENT SUR LES FICHIERS DU CORRELATEUR

e do hase par e code des antennes(B=llelsherg, L= Medicina, J=Jodrell),

an facteur de qualité (9 tres bon).
*
'I = péférence de la cassoble

Cidentification de la cassetle enregistroe,

13 : Codage de la fréquence d’observation. (R pour polarisation droite, L

a lettre suivante code le mode (A).

o ¢ Ll Amplitnde mesard lovs de Ta corrélation.

5 ¢ Signale sur bhruit,

G 2 Phase résidnel par rapport an centre (,l“ Lo terre (deg).
© Délai résiduel par bande (usec).

¢ Délai résiducl pour toutes les handes (usec).

: Taux de délai résiducl (en ps/s).

: Code de qualité de la cassette.

: Nom de Farchive,

:Tomps UT au quel se rdléed jes observation (minute seconde).
: Phase total mesaré au contre de Ta terre(deg)

1z Taux total du délai de phase (usec/sec)

: Taux total du ddlai sur toutes les bandes (usec)

e colonne : :délais total par bande apres correction par le délais total sur toutes les

bandes.
e colonne : 27 : Incertitude sur le délai de groupe au travers des bandes.

o colonne : 28 : idem col (2).

- A.2 Programme de nos observations

A.3 Le réseau EVN




LER " 8 )

$INDEX-$STAT
$INDEX-$CLOCK
$INDEX-S$FREQ
$INDEX-S$SUBGROUP
$SINDEX-$HEAD
$INDEX-$SCHED
$INDEX-$SOURCE
$INDEX-S$SESPIN
$INDEX-$CONFIG
SINDEX-S$TAPE
$INDEX-$STATUS
$INDEX~END

SEXPER BAUD1
*P.I.: baudry
*Correlator: bonn

EFLSBERG
JODRELL2
MEDICINA

06 0
37 0
38 0

EFLSBERG
JODRELL2
MEDICINA

06 0
37 0
38 0

AU D s YW

$CLOCK

39
78
81
206
326
338
347
364
416

COORD1
% (meters)

4033949.4754
3822842.6600
4461371.9700

4033949.4754
3822842.6600
4461371.9700

122
124

CLK SY!
* usec

NC

CLK RATE
sec/sec

CLK
Yy

81
25

46

L I R A S T Y

64

COORD2
y (meters)

486989.3991
-153800.1300
919595.8700

486989.3991
-153800.1300
919595.8700

SYNC EPOCH
ddd hh mm

b 0.0
3 -5.8
1 -z20.8

0.0
2.2E-12 9
0.8E-12 9

0
4
4

6031.60
6031.60
6035.94
6035.94
6031.60
6031.60
6030.81
6030.81
6035.15
6035.15
6030.81
6030.81
6030.28
6030.28
6034.62
6034.62
6030.28
6030.28
6031.07
6031.07
6035.41
6035.41
6031.07
6031.07
6031.11
6031.11
6035.46
6035.46

10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0
10000.0

1(15) 2(16)
1{(1) 2(2)
1{17) 2(18)
1(3) 2(4)
1(19) 2(20)
1(5) 2(6)
1(15) 2(16)
1(1) 2(2)
1{17) 2(18)
1(3) 2(4)
1(19) 2(20)
1(5) 2(6)
1(15) 2(16)
1(1) 2(2)
1(17) 2(18)
1(3) 2(4)
1(19) 2{20)
1(5) 2(6)
1(15) 2{16)
1(1) 2(2)
1(17) 2(18)
1(3) 2(4)
1(19) 2(20)
1(5) 2(6)
1{15) 2(16)
1{1) 2(2)
1(17) 2(18)
1(3) 2(4)

0 0 o0
140 0 ©
140 0 ©

COORD3 ZATM

z (meters) nsec

49500430.8244 7.0

5086287.2200 7.0

4449559.5000 7.0

4900430.8244 7.0

5086287.2200 7.0

4449559.5000 7.0

INSTR DLY

usec

0. *EFLSBERG 7?7

0. *JODRELL2 7?7

0. *MEDICINA 7?7

OCCUCODE

00000000
00000000
00000000

00000000
00000000
00000000

*rectang({rig

*<station> <frg.sequence> @sﬁm

WAPBPE QO QUEW *PP UGB + 0P GG GQEEE 0P QOGO 000G Gw D+ *

Head position information for MKIIIA

AC
AC
AC
AC
AC
AC
AC
AC
AC

-11(~-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2(-165) 51

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51 €
A2(-110) B1(-55) C€2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55)
J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)
11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 6!
A2(-110) B1(-55) €2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(S55) H1(110)
J1{165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)
11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2(-165) 31
A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(S55) G2(55) H1(110) I2(110)

J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165) 91
A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2(-165) 91
A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2{(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2(-165) 91
A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) T2(110)

J1(165) X2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) &2(-165) 91
A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2(-165) 91
A2(-110) B1{-55) C2(-55) D1(0) E2(0C) F1(55) G2(55) H1(110) I2(11MD)

J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2(-165
A2(-110) B1(-55) C2(~55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
J1(165) K2{165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62{~-220) 71(-165) B2(-165) 91
A2(-110) B1(-55) C€2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2(-165) 91
A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2({0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

91

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) B2 (-165)
A2(-110) B1(-55) €2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(S5) H1(110) I2(110)
J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220)} 71(-165) R2{-165) 91
A2(-110) B1(-55) C€2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
J1(165) K2(165) L1({220) M2(220) N1(275) 02(275)

11(-330) 22(-330) 31({-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165) 91
A2(-110) B1(-55) €2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2{55) H1(110) I2(110)
J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

91

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165) 91




31(1 (16 (220] 20)

e 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-12?} 52(-220) 71(-165) 82(-1@5)
C A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

C J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)
C
C
c

11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(27S)

C 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
AC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

AC J1(165) K2(165) L1(220) M2{(220) N1(275) 02(275)

AC 11(-330) 22{-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
AC A2(-110) B1{-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

AC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

AC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
AC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

AC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

BC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(=-220) 71(-165) 82(-165)
BC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
BC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

BC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
BC A2(-110) B1(-55) C€2(-55) D1({0) E2(0) F1({55) G2(55) H1(110) I2(110)

BC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02{275)

BC 11(-330) 22(=-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
BC A2(-110) B1(-55) C€2(-55) D1(0) E2{(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

BC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

PR N WA, . o S T S S SR 2 e 2« S o ol o B PO O

b DC 11(-330) 22{-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
b DC A2(-110} B1(-55) €2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

b DC J1{165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

4 DC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(- -165)
i DC A2(-110) B1{-55) C2(=-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2{55) H1(110) I2(110)

i DC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

1 DC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
1 DC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0)} F1(55) G2(55) H1{110) I2(110)

1 DC J1(165) K2(165) L1(220) M2{220) N1(275) 0?(275)

*

b EC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
b EC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1{0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

b EC J1(165) K2(165) L1({220) M2(220) N1(275) 02 (275)

j EC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(- 165)
i EC A2(-110) B1(-55) €2(=55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

j EC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

1 EC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(=-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
1 EC A2(-110) B1(-55) C2{-55) D1{0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

1 EC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

b FC 11(-330) 22{-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
b FC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)
b FC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02 (275}
4 FC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(- 165)
§ FC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1{55) G2(55) H1(110) I2(110)
j FC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) O2(275)
1 FC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
1 FC a2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2{(0) F1{55) G2(55) H1(110) I2(110)
1 FC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

GC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)}
@GC A2(-110) B1(-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

GC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

GC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
GC A2 (-110) B1{-55) C2(-55) D1(0) E2(0) F1(S5) G2(55) H1(110) I2(110)

GC J1(165) K2(165) L1(220) M2{220) N1(275) 02(275)

GC 11(-330) 22(-330) 31(-275) 42(-275) 51(=-220) 62(-220) 71(-165) 82(-165)
GC A2(-110) B1(-55) €2(-55) D1(0) E2(0) F1(55) G2(55) H1(110) I2(110)

GC J1(165) K2(165) L1(220) M2(220) N1(275) 02(275)

- 91(-110)

91(-110)

91 (-110)

91 (-110)

91 (-110)

91 (-110})

91(-110)

91(-110)

91(-110)

91(-110)

91(-110)

91 (-110)

91 (E110)

91(-110)

91(-110)

91(-110)

91 (-110)

91 (-110)

91(-110)

91(-110)

22

elo]

1568
1568

' 1568

784
784
1568
1568
1568
1568
1568
784
784
1568
1568
1568
784
784
1568
1568
1568
1568
784
784
1568
1568
1568
784
784
1568
1568
1568
1568
1568
1568
1568
784
784
1568
1568
1568
1568
784
784
1568
1568
1568
1568
1568
1568
T84
784
1568
1568
784
784
1568
1568
1568

1568 N7538
1568

N7538
N7538
N7538
N7538
NRAOS530
M17

M17

M17

M17

M17

M17
NRAOS530
M17

M17

M17

M17

M17
NRAO150
W3CH
W3OH
W3OH
W30OH
NRAC150
W3O0H
W30H
W3OH
W3O0H
NRAO150
W3CH
W30H -
W3CH
W30H
W30H
W30H
W30H
W30OH
NRRO150
W30OH
W3OH
W3OH
W3CH
W30H
NRAQ150
W3CH
W3CH
W3OH
W3OH
W30H
W30H
W3COH
NRAO150
W3O0H
W3OH
W30H
3C345
3C345
ON1

ON1

W51

(Bb3,J33,L13,bb3,333,113)
(Bb3,J43,L13,bb3,333,113)
(Bb3,J33,L13,bb3, 333,113)
(Bb4,J44,L14,bb4, §54,114)
(Bb4,Jj4,114,bb4,334,114)
(Bb4,Jj4,L14,bb4,§74,114)
{Bb4,J34,L14,bb4,jj4,114)
(Bb4,J34,L14,bbd,394,114)
(BbS,J35,L15,bb5, §35,115)
(BbS,J95,L15,bb5, §35,115)
(Bb5,J95,L15,bb5,395,115)
{Bb5,J45,L15,bb5, §45,115)
(BbS,J95,L15,bb5, 335,115
(Bb6,J56,L16,bb6,396,116)
(Bb6,J56,L16,bb6,316,116)
(Bb6,J§6,L16,bb6,336,116
(Bb6,J§6,L16,bb6,956,116)
(Bb6,J96,L16,bb6,§56,116)
(Bb7,J397,117,bb7,347.117)
{Bb7,J597,117,b07,347,117)
(Bb7,J§7,L17,bb7,347,117)
(Bb7,J§7,L17,bb7,337,117)
(Bb7,J37,L17,bb7,337,117)
(Bb&,Jj8,L18,bbs,jj8,118)
{(Bb8,J98,L18,bb8,jj8,118)
(Bb8,Jj&,L18,bb8,ji8,118
(Bb8,Jj8,L18,bbs,ii8,118
(Bb9,Jj9,L19,bb9, 459,119
(Bb9,J39,L19,bbs, 339,119
(Bb9,J99,L19,bbs,339,119)
(Bb9,J49,L19,bb3s, 39, 119)
(Bb9,J49,L19,bbs,j39,119)
(BbA,JA, L1A, bba, 3A, 11A)
(BbA,J3A, L1A, bbA, JiA, 114)
(BbA, JiA, L1A, bbA, 3A, 114)
(BbA,JjA, L1A, bba, §jA, 112)
(BbA, JjA, L1A, bba, 134, 114)
(BbB, JjB, L1B, bbB, jiB, 11B)
(BbB, J§B,L1B, bbB, 1B, 11B)
(BbB,JiB, L1B, bbB, 1iB, 11B)
(BbB, J§B, L1B, bbB, jiB, 11B)

(Bbc,J5C, L1C, bbC, 33C, 11C)

(Bbc,JjC, LlC, bbC, 33C, 11C)
{Bbc,J9C, LlC, bbC, jiC,11C)
(BbC,Jdic, LlC,bbC, 33C, 11C)
(Bbc,Jjc, L1¢, bbe, jiC, 11¢)
(BbD, 33D, L1D, bbD, 33D, 11D}
(BbD, J5D, L1D, bbD, 33D, 11D
(BbD, J5D, L1D, bbD, 35D, 11D
(BbD, JjD, L1D, bbD, 43D, 11D
(BbD, J3D, L1D, bbD, §5D; 11D

(Bb2,J92,112,bb2, jjz 1121 nuqc 10000 1
(Bb2,J32,112,bb2,332,112) BCQC 10000 1
{Bb3,J43,113,bb3,333,113) BCOC 10000 1 0002

BCQC 10000 1 0002
BCQC 10000 1 000211B
BCQC 10000 1 000211B
BCQC 10000 1 0G00211B

BCQC 10000 1 000211B

BCQOC 10000 1 000211B

BCQC 10000 1 000211B

BCQC 10000 1 000211B

BCQC 10000 1 000211B
ACOC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 0002118
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ACQC 10000 1 000211B
ECQC 10000 1 000211B
DCQC 10000 1 000211B
ECQC 10000 1 000211B
ECQC 10000 1 000211B
DCQC 10000 1 000211B




141 39
94 141 09
94 141 23 38 00
94 142 00 07 00 1568
94 142 00 36 00 1568
94 142 01 12 00 784

33F.]
3c454.3 (BbF,JJF, Lzr,hbr,jj?.lls)

94 142 01 26 00 784 3C454.3 (BbF,J3F,L1F,bbF,jJF,11F) EC i

94 142 01 42 00 1568 W51 (BbF,J3F, L1F, bEF, 3IF, 11F) 1

94 142 02 11 00 1568 ON1 (BbF,J3F, L1F, bbF, 3F, 11F) 1

94 142 02 40 00 1568 W51 (BbG, 736G, L1G,bbG,33G,11G) i

94 142 03 08 00 1568 ON1 (BbG.JjG,LlG.th,ij.116) 1

94 142 03 36 00 1568 W51 (BbG,J3G,L1G, bbG, 3G, 11G) 1

94 142 04 04 00 1568 ON1 (BbG,J3G,L1G,bbG,31G,11G) ECQC 0 1

94 142 04 33 00 1568 W51 (BbH,JJH, L1H,bbH, 1jH,11H) DCOC 10000 1 000211B

94 142 05 02 00 1568 ON1 (BbH,J3H, L1H, bbH, §H,11H) ECQC 10000 1 000211B :

94 142 05 38 00 784 3C454.3 (BbH,JJH,L1H,DbbH,jjH,11H) DCOC 10000 1 000211B XC 0,L1: L1-A.1ns=-s 28

94 142 05 53 00 784 3C454.3 (BbH,JjH,L1H,bbH,3jH,11H) ECQC 10000 1 000211B XD 0,R1:R1:A,108:-8:28

94 142 06 10 00 1568 W51 {BbH,J5H, L1H,bbH,33H, 11H) DCQC 10000 1 000211B XC 0,L2:L2:B,108:-8:28

94 142 06 38 00 1568 ON1 (BbI,J3I,L1I,bbI,33I,11I) ECQC 10000 1 000211B XD 0,R2:R2:B,108:-8:28

94 142 07 07 00 1568 W51 (BbI,J3I,L1I,bbI, 3jI,11I) DCQC 10000 1 000211B : XA 0,L1:L1:A,108:-8:14

94 142 07 35 00 1568 ON1 (BbI,J3I,L1I,bbI,33I,111) ECQC 10000 1 000211B XB 0,R1:R1:A,108:-8:14

94 142 08 03 00 1568 W51 (BbI,JjI,L1I,bbI,§3I,11I) DCQC 10000 1 000211B ¥A 0,L2:L2:B,108:-8:14

94 142 20 32 00 784 3C345 (Bb+,J9+,L1+,bb+,33+,114) GCQC 10000 1 000211B ¥B 0,R2:R2:B,108:-8:14

94 142 20 47 00 784 3C345 (Bb1,J91,L11,bb1,331,111) FCQC 10000 1 000211B *

94 142 21 04 00 1568 W7SN (Bb1,J91,L11,bb1,331,111} FCQC 10000 1 000211B $TAPE

94 142 21 31 00 1568 WTSN (Bb1,J31,L11,bb1,331,111) FCQC 10000 1 000211B *

94 142 21 58 00 1568 W75N (8b1,J91,L11,bb1,331,111) FCQC 10000 1 000211B *PARALLEL MODE
94 142 22 25 00 1568 W75N (Bb2,J92,L12,bb2,332,112) FCQC 10000 1 000211B * wide tracks

94 142 22 52 00 1568 W7SN (Bb2,J32,L12,bb2,332,112) FCQC 10000 1 000211B **{ RG,720,0,2,2

94 142 23 22 00 1568 N7538 {Bb2,J32,L12,bb2,3§32,112) GCQC 10000 1 000211B "1 RP,PAR,3,3

94 142 23 51 00 1568 WISN {Bb2,J32,L12,bb2,§32,112) FCQC 10000 1 000211B 1 RP,LIN,A,PAR,G1,62,G3,G4,13,14
94 143 00 20 00 1568 N7538 (Bb3,J33,L13,bb3,343,113) GCQEC 10000 1 000211B *

94 143 00 49 00 1568 W75N (Bb3,J43,L13,bb3,333,113) FCQC 10000 1 000211B **2 RG,720,0,2,2

94 143 01 25 00 784 NRAO150 (Bb3,J33,L13,bb3,333,113) GCQC 10000 1 0002118 2 RP,PAR,4,4

94 143 01 40 00 784 NRAO150 (Bb3,J33,L13,bb3,3j3,113) FCQC 10000 1 000211B 2 RP,LIN,A,PAR,G2,G2,G4,G4,14,14
94 143 02 08 00 1568 N7538 (Bb3,J93,L13,bb3,333,113) GCQC 10000 1 000211B *

94 143 02 38 00 1568 WI5N {Bb4,Jj4,L14,bbd,§34,114) FCQC 10000 1 000211B **f RG,721,0,2,2

94 143 03 07 00 1568 N7538 {(Bb4,Ji4,L14,bb4,34,114) GCQC 10000 1 000211B f RP,PAR,3,3

94 143 03 35 00 1568 N7538 (Bb4,JT44,L14,bb4,334,114) GCQRC 10000 1 000211B f RP,LIN,A,PAR,G1,G2,G3,G4,13,14
94 143 04 03 00 1568 N7538 (Bb4,Ji4,L14,bb4d,334,114) GCQC 10000 1 000211B * -
94 143 04 31 00 1568 N7538 (Bb5,J35,L15,bb5,335,115) GCQRC 10000 1 000211B **r RG,721,0,2,2

94 143 05 04 00 1568 W75N (Bb5,J35,L15,bb5,735,115) FCQC 10000 1 000211B r RP,PAR, 4,4

94 143 05 32 00 1568 WISN (BbS,J45,L15,bb5,335,115) FCQC 10000 1 000211B r RP,LIN,A,PAR,G2,G2,G4,G4,14,14
94 143 06 00 00 1568 W75N {BbS,J35,L15,bb5,335,115) FCQC 10000 1 000211B *

94 143 06 32 00 784 3C454.3 (Bb6,J36,L16,bb6,3j6,116) GCQC 10000 1 000211B * narrow tracks

94 143 06 46 00 784 3C454.3 (Bb6,Jj6,L16, bb6,446,116) FCQC 10000 1 000211B **m RG,721,0,2,2

94 143 07 05 00 1568 N7538 (Bb6,T96,L16,bb6,3316,116) GCQC 10000 1 000211B m RP,LIN,B,PAR,Gl,G1,G3,63,13,13
94 143 07 34 00 1568 WISN (Bb6,J96,L16,bb6,336,116} FCOC 10000 1 000211B *

94 143 08 03 00 1568 N7538 (Bbs,st,Lls.bbs,jjs,lls) @COC 10000 1 000211B **n  RG,721,0,2,2

94 143 08 33 00 1568 W75N (Bb7,J97,L17,bb7,337,117) FCQC 10000 1 000211B n RP,LIN,B,PAR,G1,G1,G3,G3,13,13
94 143 09 02 00 1568 N7538 (Bb7,J37,L17,bb7,337,117) GCQC 10000 1 000211B *

94 143 09 31 00 1568 W7SN (Bb7,d37,L17,bb7,337,117) FCQC 10000 1 000211B *COMMON MODE

94 143 10 00 00 1568 N7538 (Bb7,347,L17,bb7,347,117) GCQC 10000 1 000211B * wide tracks
: **F  RG,720,0,2,2
$SOURCE F RP,COM,9,9,9,9
03554508 NRAO150 03 59 29.74733 +50 57 50.1630 2000.0 F RP,LIN,A,COM,9,9,9,9
16414399 3C345 16 42 58.80967 +39 48 36.9957 2000.0 *

1730-130 NRAO530 17 33 2.70566 -13 04 49.5442 2000.0 **G RG,721,0,2,2

21214053 § 21 23 44.51727 +05 35 22.0971 2000.0 G RP,COM,9,9,9,9
22514158 3C454.3 22 53 57.74786 +16 08 53.5655 2000.0 G RP,LIN,A,COM,9,9,9,9
02234616 W3OH 02 27 03.797 +61 52 24.987 2000.0 : *

1817-162 M17 18 20 24.75 -16 11 34.94 2000.0 **y RG,720,0,2,2
2008+314 ON1 20 10 09.04 31 31 36.32  2000.0 H RP,COM,10,10,10,10
1921+144 WS1 19 23 43.97 14 30 30.26 2000.0 H RP,LIN,A,COM,10,10,10,10
23114612 N7538 23 13 45.33 61 28 10.22  2000.0 *
2036+425 WISN 20 38 36.94 42 37 34.46  2000.0 **I RG,721,0,2,2

. 1 RP,COM,10,10,10,10

$ESPIN I RP,LIN,A,COM,10,10,10,10



row
**M RG,721,0,2,2
M RP,LIN,B,COM,9,%,9,9
*
**N RG,721,0,2,2
N RP,LIN,B,COM,9,9,9,9
*
SSTATUS 7
*<HOLD/RELEASE> <stations/ALL> <timel/ALL> [<time2>
*

*Initials and date
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Figure 39: Localisation des anténnes de I’EVN




ANNENE A COMPLEAINT sURLES FICTHERS D CORRELATEUR




nées. On voit tres bien un certain nombre des masers apparaitre sur plusicurs canaux
Te nivean du premier contour a 606 pris 3 0.5 Jy/lobe. Ce qui pour de nombreux
permel pas de distingner los preaiers contours négalils, Le s dans cos cartes est
do La=0.1 Jv. Nous nous sommes lixés comme seuil de détection 5 a. Les zones
endent sur pros de 2 are seconde. Ci-dessous on pourra trouver un sclidima (figure
le la position de chaciune des fenetres de nottovaee. Pour chinque fenétre nous donnons les
sur la partic contrale du spectre soit G canaux sue L2 Les zones pratiquement
“sont causéos par la présence deun o plusiours masers relativement intense.  Ponr

proprement ces canaux il faut les traiter séparément.
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rsion 1 created 21-OCT-1996 10:37:51
516?:';“3\;:;%HI -41.0 KM/S RR W30H 35R BX1.RCLN.2
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] 4 : : - —— —'.r::-.. .: :'J
1.9 KM/S]F2: P v S v b Ichigs & Kis2.6 KMISH2.7 Kw/s
. B SRR PR bty AR S .

' iR o ERE DT A
100} LI A 0 A S ST, AT SV S
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0‘ 5 + - - ] + ° L]

’ !100 " 1 : s ' s " R ' 1 + L 4 e ' !
@ 100 4.6 KM/S14.7 KM/sA4.8 KM/Sp4.9 KM/Sa5.0 KM/SE5.1 KM/Si5.2 KM/Si5.3 KM/S

0 s L) 1 [ ]

 MiliARC SEC

-100 + i.ﬁ 4 -1: + :": ot .-r: + =-: + + -": -+ .‘
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-100 ) 1 T ] ]
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MillIARC SEC

Center at RA 02 27 03.79700 DEC 61 52 24.9870
Cont peak flux = 4.9677E+00 JY/BEAM

Levs = 5.0000E-01 * ( -10.0, -9.00, -8.00,

-7.00, -6.00, -5.00, -4.00, -3. 00 -2. 00

-1. 00 1 000 2 000 3.000, 4. 000 5. 000

6. 000 7 000 8. 000 9. 000 10. 00)

Figure 41: Carte de la zone 1 en 6035 droit
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ersion 1 created 21-OCT-1996 10:39:19
(I;léc;j_lfllc‘aw\éOH -41.0 KM/S LL WB3OH-35L-BX1.LCLN.2
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Center at RA 02 27 03.79700 DEC 61 52 24.9870
Cont peak flux = 6.4156E+00 JY/BEAM
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=1 00 1 000 2. 000 3. 000 4. 000 5. 000
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Figure 42: Carte de la zone 1 en 6035 gauche

r ' Tl l .
. o




145

created 21-OCT-1996 10:40:48

ion 1
PO AIWAOH . -41.0 KWS RR_W30OH-35R-BX2.RCLN.2
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400 ' . . ; " &
- | . . ] .
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T I S S SRR v R IR LR ’
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400[ 3 L 4 . o . 4 .
200 1. )
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) m 400 » - & + . < E E + 4
“<- -
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) Cont peak flux = 3.1754E+01 JY/BEAM
h. Levs = 5.0000E-01 * ( -10.0, -9.00, -8.00,
| -7.00, -6.00, -5.00, -4.00, -3.00, -2.00,
-1.00, 1.000, 2.000, 3.000, 4.000, 5.000,
6.000, 7.000, 8.000, 9.000, 10.00)

‘- Figure 43: Carte de la zone 2 en 6035 droit
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Figure 44: Carte de la zone 2 en 6035 gauche
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version 1 created 21-0OCT-1996 15:03:15
Elaﬁ'lﬂzh\a!v?.OH -41.0 KM/S RR V\{SOH-SSR-BX3.BCLN.4

40020 /Sh1.1 KW/SH -2 KN/S[H.4 KW/SH1.5 KN/SJH.6 KM/SH.7 KM/Sfi1.8 KIWS
R I : i .

-800 | R P '
400 + TR AR ’ DA NN ST TR A y
i KIS0 KA AR e 7 £ KUSHZ S KinfEiz.7 KW
-600 .".-“:; w2 : A e ™ -5 A "'_:.;:'r\ .:;'l“\z'-r i e i ) ._.'-;"'F-‘-' '_.-_‘ . _;_."- 4
" = = - a. B “,(-"l:v.*i: o e er ™ sgr e =t '-.’.-".'
, o Y & T e __u?:::sgz-{..-.:;a::h. R TR M Y ,
-800 | SR 0 Ay P M‘ﬁ:.;*,i}?."{g;:f--.'-’.',\-;. U R OIS

~400 o KM/Sh2.9 KM/Sh3.0 KM/S 3.2 KN/SH3.4 KM/SH3.5 KM/SA3.6 KM/S
-600 - - - 1 ~ ~
-800 ‘ _ | .
=400 o KM/Sh3.8 KM/SH3.9 KM/S!4.0 KIM/SE4.1 KIW/Si4.2 KM/S14.4 KM/S#4.5 KM/S
"'600 | 4 + + T + + 4
-800 " i i 1 " i " e ' " " "
0 =400 [ e St 7 KIM/SA4.8 KM/SH4.9 KM/SH5.0 KM/SH5.1 KM/SH5.2 KM/SH5.3 KM/S
-800

400 e & KM/SH5.7 KM/SH5.8 KM/SH5.9 KNUSHG.0 KM/SH6.1 KN/SHG.2 KM/S
-600} ! 1 ! I ! I 1 )

-800

- 0% KW/Se.5 KIWSH6.6 KN/SG.7 KIWS}6.8 KM/SH6.S KM/SH7.0 KM/S7.1 KW/S
~ -600 T ‘ ' ! ' !

-800

_400 : + + 4 + 4 t t + +
-47.2 KM/S#7.3 KM/S§#7.5 KM/S#7.6 KM/Sit7.7 KM/S

-800

EC

MilliARC

200 0 200 0 200 O
MilliARC SEC

Center at RA 02 27 03.79700 DEC 61 52 24.9870

Cont peak flux = 8.5874E+00 JY/BEAM

Levs = 5.0000E-01 * ( -10.0, -9.00, -8.00,

-7.00, -6.00, -5.00, -4.00, -3.00, -2.00,

-1.00, 1.000, 2.000, 3.000, 4.000, 5.000,

6.000, 7.000, 8.000, 9.000, 10.00)

Figure 45: Carte de la zone 3 en 6035 droit
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PLot file version 1 created 21-OCT-1996 10:54:22
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-4000170 K/ {41 T K/SH .2 KM/SH .4 KNUSIH.5 KM/SH.6 KN/SH.7 KM/SH1.8 KW/S

400 e o KISz 1 KM/SH2.2 KN/SH2:4 KUSHZ:5 KIWSH2.6 KITSESTRRads

o 1 N I - - L &

S50 KMISH3.1 KI/SH3.2 KNSH3.4 KIW/SH3.5 KIW/SHS.

RS G
£, +ﬁ$’;f’ I'f [ o's A : o} #

’;L“?:q g 5o ] + = " i
~400/, 2 = 1 /Sh3.8 KM/SH3.9 KM/SH4.0 KM/Sf4.1 KI/Sh4.2 KM/Sh4.4 KM/SH4.5 KM/S

:
¢
1%
-

TSy KM/Sha.B KI/SHA.0 KI/SHS.0 KM/SH5.1 KM/SHS.2 K/SH5.3 KNM/S

e 5 KI/Sh5.6 KI/SH5.7 KN/SH5.8 KIM/SH5.0 KIM/SEG.0 KIM/SH6.1 KM/SA6.2 KM/S
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Cont peak flux = 1.0567E+01 JY/BEAM
Levs = 5.0000E-01 * ( -10.0, -9.00, -8.00,
-7.00, -6.00, -5.00, -4.00, -3.00, -2.00,
-1.00, 1.000, 2.000, 3.000, 4.000, 5.000,
6.000, 7.000, 8.000, 9.000, 10.00)

- Figure 46: Carte de la zone 3 en 6035 gauche
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Figure 47: Carte de la zone 4 en 6035 droit




ANNEXE B. CarTeEs VLBI

PLot file version 1 created 21-OCT-1996 11:07:36
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Figure 48: Carte de la zone 4 en 6035 gauche




=

iliARC SEC

M
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Figure 49: Carte de la zone 1 en 6030 droit
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PLot file version 1 created 22-0CT-1996 19:30:41
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Figure 50: Carte de la zone 1 en 6030 gauche
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Figure 51: Carte de la zone 2 en 6030 droit
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PLot file version 1 created 21-OCT-1996 11:28:17
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- Figure 52: Carte de la zone 2 en G030 gauche
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Figure 53: Carte de la zone 3 en 6030 droit
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-80Qf7.4 KM/SH.5 KM/SH.6 KM/SH1.8 KM/SH .9 KM/S2.0 KM/SH2.1 KMW/Sh2.2 KM/S
-1000} - 1 [ ' 1 ' '
'1200 ' el + L, ; - ; + —_— + =t + + ....‘..,__: ]
-80Q}12.3 KM/SH2.4 KM/S12.5 KM/SH2.6 KM/SH2.8 KM/S2.9 KM/SA3.0 KIM/SHS: £KWE

-

3
N
-1000 - - - 1 - 1 i
. R N
b TR
P TR

R I35 KN/$13.4 KM/SH3.5 KIM/SH3.6 KM/Sh3.8 KM/SH3.9 KM/Sh4.0 KM/S

-

4.5 kM/'sTm.e KM/Sha.8 KM/Sh4.9 KM/S

-80Q}54.1 KM/Sh4.2 KM/Sh4.3 KM/Sh4.4 KM/S

(&)

u'l -4 + + + + ¥ + + + I 4 + + ] + + t ] + + + T + + + + + o
3 -80Q45.0 KM/S15.1 KM/SH5.2 KM/SH5.3 KM/S85.4 KM/S#5.5 KM/S{5.6 KM/SH5.7 KM/S
<

-80Q}5 9 KN/SH6.0 KM/SH61 KM/SH6.2 KN/Sh6.3 KM/Sh6.4 KM/SH6.5 KM/S6.6 KM/S

-800)35.7 KM/SH6.9 KM/S}7.0 KW/Sh7.1 KN/SH7.2 KW/S}7.3 kmfsfm KM/SH7.5 KM/S

-1200 + 1 + ——+ + -t + + -
-800f7.e KM/SA7.7 KM/SA7.9 KM/S38.0 KM/sA8.1 KM/S
-1000} - 1 1 :

-1200¢,___ . .1, i PRI, PRI, PR
200 0-200 200 0-200 200 0-200
MilliARC SEC
Center at RA 02 27 03.79700 DEC 61 52 24.9870
Cont peak flux = 2.8950E+00 JY/BEAM

Levs = 5.0000E-01 * ( -10.0, -9.00, -8.00,

-7.00, -6.00, -5.00, -4.00, -3.00, -2.00,

-1.00, 1.000, 2.000, 3.000, 4.000, 5.000,

Figure 54: Carte de la zone 3 en 6030 gauche
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PpLot file version
PONT: W30H

4 KM/g}ﬁ 5 K'M/STH'.G KM/S

1 created 21-OCT-1996 13:51:33
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Figure 55: Carte de la zone 4 en 6030 droit
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pLot file version 1 created 21-0OCT-1996 14:03:29
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Figure 56: Carte de la zone 4 en 6030 gauche




Bibliographie

B.1 Références

Agladz et al., 1996, Ap.J. Lelter 462, 1025
Alexander et al., 1984,
. Bachiller R., Tafalla M. & Cernicharo 1., 1994, Ap.J. Letter 425, L93-L96
‘Baudry A., Diamond P.J., Graham D., Walmsley M., Booth R.; Brouillet N. & Daigne G., 1988,
TAU symph. 129 235-236.
~ Baudry A. & Diamond P.J., Booth R.S., Graham D., Walnsley C.M., 1988, Astron.& Astrophys.
201, 105
Baudry A. & Diamond P.J., 1991, Astron. & Astrophys. 247, 551-555
Baudry A., Menten K.M., Walmsley C.M. & Wilson T.L., 1993, Astron.& Astrophys. 271, 552
Baudry A. & Menten K.M., 1995, Astron.& Astrophys. 298, 905
Beichman, C.A., Becklin E.E. & Wynn-William, C.G., 1979, Ap.J. Letter 232, L47
Benson J.M.,& Johnston, K.J., 1984, Astrophys. J. 277, 181
Bieging J.H. & Cohen, M., 1985, Ap..J. Letler 289, LH
Bloemhof E.E.,Reid, M.J. & Moran J.M., 1992, Astrophys. .J. 397, 500
Brault J.W. & White O.R., 1971, Astron.& Astrophys. 13, 1G9-189
Cabrit S. & Bertout C., 1986, Astrophys. J. 307, 313-323
Cabrit S. & Bertout C., 1990, Astrophys. J. 348, 530-511
Cabrit S. & Bertout (., 1992, Astron.& Astrophys. 261, 2714-284
Castor, J.I., 1970, Montly Notices Roy. Astron. Soc. 119, 111-127
| Cesaroni, R. & Walmsley C.M., 1991, Astron.& Astrophys. 241, 537-550

Churchwell, E., 1987. Astrophys. J. |




e

TN
un
Ll
it

160

BIBLIOGRAPHIE

Ghtlrcll\vell, E., 1988, in ‘Galactic and extragalactic Star Formation’, eds Pudritz. M.Fich,

NATO ASI serie vol 232, Kluwer Academic Publication, Dordrecht, p. 275
Churchwell, E., 1990, Astron.& Astrophys. Rev. 2, 79-123
Cudworth, K. & Herbig. G.. 1979, Astron. J. 84, 548

Dame, T.M., Ungerechls. R.S.. Cohen, R.S., De Geus, E.J., Gremier, I.A., May, J., Murphy,
: D.D., Nyman, L.A. & Thaddeus, P., 1987, Astrophys. J. 322, 706

Davies, R.D., 1974, in ‘Galactic Radio Astronowmy, 275-292, eds. Kerr F.J. & Simonson S5.C.
(IAU)

Deguchi & Watson, 1980, Astrophys. J. .

Dewangan, D.P., Flower, D.R.. 1957, Moutly Notices Roy. Astron. Soc. 226, 505

Diamond P.J. & Baudry A. 1996, Astron.&Astrophys. a paraitre,

‘Dousmanis G.C., Sanders T.M.Jr. & Townes C.1.. 1955, Phys. Rev, 100, 1735

Dieher, J.W. & Welch, W.I., 1981, Astrophys. J. 215, 450

Dutrey A. & Guillotean, Astron. & Astrophys. .

Dyson, J.E., Williams, R.LR. & Redman M.P.. 1995, Montly Notices Roy. Astron. Sec. 277,
700-704

Elitzur M., 1992, Astronomical MASIERS

Blitzur M. et al, 197G, Astrophys. J. 205, 38:1-3906

Elitzur M., 1980, Astron.& Astrophys. 81, 351-353

Elitzur M., 1990, Astrophys. J. 363, 628-G46

Elitzur M., 1990. Astrophys. .J. 363, 638-6G37

Elitzur M.. 1991, Astrophys. J. 3700107118

Elias, J., 1978, Astrophys. J. 214, 857

Felli, M., Churchwell, ., Massi, M., 1984, Astrophys. J. 136, 53

Frerking M.A. & Langer W.D., 1981, J.Clhem. Phys. Letter 74, 6990-G991

Fridlund C.V.M. & Liseau R., 1994, Astron.& Astrophys. 292. 631-640

Fridlund C.V.M., Sandqvist A. Nordh 1L.L. & Olofsson G., 1989, Astron.& Astrophys. 213,
310-322

Garay, (., Rodriguez, L.I., van Gorkom JAL, 1986, Astrophys. .J. 309, 553

Garcia-Barreto J.A.. Burke B.F. Reid M.J.. Moran J.M., Haschick A.D. & Schilizzi R.T., 1987,




B.l. REFERENCES 161

Astrophys. J. 326, 954
Gaume R.A., Mutel R.L., 1987. Astrophys. J. Suppl. Ser. 65, 193
Georgelin, Y.M. & Georgelin, Y.P., 197G, Astron. & Astrophys. 49, 57
Guilloteau, S., Baudry, A. & Walsley C.M., 1985, Astron.& Astrophys. 153, 179-188
Guilloteau, S., Lucas, R. & Omont. A., 1981, Astron. & Astrophys. 97, 947
Goldreich, P. and Keeley D.A.. 1972, Astvophys. . 171, 517-525
Gra;&', M.D., Field, D. & Doel. R.C.. 1992, Astron.& Astrophys. 262, 555-569
Habing, H.J. & Isracl. P 19790 Ann. Boes cdslropliys, B Astrene. 17. 315-385

Heiles, (., Goodman. A.. Mac Kee, O & Zweibel, E.Goin Protostars and Planets I p. 279-

326, eds Mattew and Levy

Heiles €., 1987, in Interstellar Processes, po 171194, "Interstellar Magnetic Fileds™, eds Hollen-
pach D.J. & Thronson Jr.ildebrand. 1988

. Hefzberg, 1961. second edition Molecular Spectra and Molecular Structure

Ho, P.T.P. & Haschick, A.D.. 1981, Astrophys. .J. 248, G22

Hollenback et al, 1993, Astrophys. J. .

Humphreys R.M., 1978, Astrophys. J. Suppl. Ser. 35, 300

Keene J. & Masson C.R.. 1990. Astrophys. J. 355, (G35-6-14

Kemball A.J., Diamond P.J. & Cotton W.D., 1995, Astrophys. Suppl. Ser.110, 383-394

"I‘{'illeeen 1992,

Iétll'tz et al, 1990, Astroplys. J. .

Kylafis 1983, |

Lay O.P., Carlstrom J.E.. Hills R.E. & Phillips "1.G.. 1991, Astroplys. J. .

* Lynds, B.T., 1962, Astrophys. J. Suppl. Scr. 7. |

Mac Kee C.F. & Zweibel, E.G., in Protostars and Planets 1, p.327-366, eds Mattew and Levy

Mac Low M.M., van Burren. D.V.,Wood, D.0O.S. & Churchwell, E., 1991, Astrophys. J. 369,
395-409

Martin, P.G., 1972, Montly Notices Roy. Astron. Soc, 154, 179
Martin, P.G. & Campbell, 1976, Astrophys. J. 208, 127

Mezger, P.Ci. & Henderson. A.P.. 1967, Astrophys. S 147,171



- e =,

4

- -
7 B
v
| I
i ¥

162 BIBLIOGRAPHIE

Mizushima M., 1972, Phys. Rev.o A D, 143

Moran et al, 1968, Apd. Letter 152, LOT

Moriarty-schieven G0, Suell R.L.. Storm S.E., schloerh F.P. & Storm K.M., 1987, Astrophys.
J. 319, T42-TH3

Moriarty-schieven G.HL. Soell RuL., 1988, Astrophys. 1. 332, 364

Moriarty-schieven G.H., Wannier P.G., 1991, Ap.J. Letter 373, L23-L26

Mundt R. & Fried J., 1983, Astrophys. J. 274, L83

Mundt R., Brugd E.W.. Bukrke T.. 1987, Astroplys. J. 319,275

Norris R.P., Booth R.S.. Diawond P 1982, Montly Notices Roy. Astron. Soc. 201, 209
Offer. A.R.. van Hemert. M.C. & van Dishoock, E.F 1994, 0 Chem. Phys. 100. 362

Ohashi, Nagayoshi, Hayashi, Masahiko. Ho. Paul T.P., Momose, Munetake, Hirano, Naomi,

1996, Astrophys. J. AGG. 957

Pavlakis, K.G. & Kylafis, N.Do 199G, Astrophys. J. 167, 300-308

Pavlakis, K.G. & Kylafis, N.D., 1996, Astrophys. J. 467, 309-320

Radford, 1961, Phys. Rev. 122, 114

Radford. 19G2. Phys, Ber. 126, 1035

Ray T.P., Poetzd R.. Mundt R.. 19907, Astrophys. J. XXX, [15-148

Readliead A.C.S.,Walker R.C., Pearson T.J. & Cohen M.IL., 1980, Nature 285, 137-140

Reid M.J., Haschick A.D., Burke B.F., Moran J.M., Johnston K,J., Swenson G.W. Ir, 1980,
Astrophys. J. 239, 89

feid, M.J.. Ho, P.T.P.. 1985. Ap.J. Letter 288, LIT

Reid, M.J., Myers, P.C\.. Bieging, J.. 1987, sAp..J. Letler 312, 830

Redinan M.P.. Williams, RULR. & Dyson. JEL 1996, Montly Notices Roy. Astron, Soc. 280,
661-666

Rodriguez L.F., Canto J.. Torelles J.M.. o PT.P.. 1986, Ap.J. Letter 301. 125

Rogers A.E.E., Hinteregger H.F., Whitney A.R.. Connselman C.C.. Shapiro LI, Wittels J.J.,
Klemperer W.K., Warnock WAV, Clark T.A., llutton LK., Marandino G.E., Rounang
B.O., Rydbeck O.E. & Niell A.E., 1971, Astrophys. J. 193, 293-301

Sargent A.L. ot al.. 1988, Astrophys. J. 333. 936G-9-12

Salomon & Sander. 19800 Astrophys, J. x. %



163

B.l. REFERENCES

Sanghera I1.S., Rioja M.J., van Langevelde 1. & Liidke E., 1994, MPHR MKIIA VLBI Correlator

User Manual, , .

Scha.wl) FR & (otton W.D.. | OR3. Aslron, J. 88 GR8-694

Shu .. et al., 1987, A, Bees Astropliys. B Awbooss, B85, 234

Snell R.L., Bally J., Storm §.J5. & Storm .M., 1985, Astrophys. J. 290, 587-595
gnell R.L. & Schloerb I.P., 1985, Astrophys. J. 295, 490-500
golomon, P.M. & Rivolo, A.R.. 1989, Astrophys. J. 339, 919
Spitzer, 1950, Astrophys. J. x.
Staude & Elsasser. 1993. Astron.& Astrophys. Roeo 50167
Stromgren, 1939, Astroplys. J. 89. 52G-55
_ Thompson, A.R.. 198%, "The interferometor in practice™ p 11, in "Syuthesis huaging in radio
astronomy’, Bds Perley R.AL Sehwab IR, & Bridle AL, third NRAO Smmmer School,
Atron. Soc. Pac. Conf. Series
~ Townes C.I. and Sehawlow A.L.. 1956, BEdts Mac Graw Hill, New York
Turner, B.E. & Matthews, T1.I5.. 1981, Astrophys. J.277.0 164
Turner, B.E. & Welch. W.l.. 1984, Ap. . Letter 287, 18I
Uchida. Yutaka. Kaifu. Norio. Iavashi. Sacko 5. Hasegawa, Totsuo. Shibata. Kazunari. 1937,
Publi, Astron. Soc. Japan 39,907
Vallee, ,
van Burren, D.V., Mac Low M.M. & Churchwell, E., 1990, Astrophys. J. 353, H70-578
van Burren, D.V. & Mac Low M.M.. 1992, Astrophys. 1. 391, H34-538
Vershuur 1969, .
Very Longue Baseline Interferometry and the VLBA. ASP conf. series, vol 82, 1995, edts Zensus
J.A., Diamond ). & Napier P,
Walmsley, (.M., Baudry. A. Guilloteau. 5. & Winnberg. AL TISG. Astron. & Astrophys. 167, 151
Weinreb et al, 1963, |,
Wielebinski R. & Krause F.. 1993, Astron.& Astrophys. Rev. 4. 449-485
Williams, R.J.R., Dyson, J.I5. & Redman M.P.. 1996, Montly Notices Roy. Astron. Soc. 280,
667-672

\M‘OO(]-, L)().S &‘ ('Illll‘('ll\\’(‘”. t: l”H(’_ ;l.‘\'n’."(},’},’ll]’[.\, )r 'L).Hn”r“[' .‘TII' I (,()‘ ngl




BIBLIOGRAPHIE

sann et al., 1972, Astron.&eAstrophys. G0, 55-60









