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R�esum�eLes 
om�etes nous renseignent sur les 
onditions physi
o-
himiques du Syst�eme Solaireen formation. Leur observation en interf�erom�etrie millim�etrique permet de 
artographierl'�emission des mol�e
ules dans la 
oma interne et d'�etudier la morphologie du d�egazage depuisle noyau. Des donn�ees de qualit�e unique ont �et�e obtenues sur la 
om�ete C/1995 O1 (Hale-Bopp) ave
 l'interf�erom�etre du Plateau de Bure de l'IRAM. Au 
ours de ma th�ese j'ai analys�eles donn�ees 
on
ernant H2S, SO, CS et CO. Mes travaux montrent que les mol�e
ules H2S etCO proviennent du noyau. La distribution radiale de l'emission de CS est 
ompatible ave
 unesour
e l�eg�erement �etendue, en a

ord ave
 sa produ
tion par la photolyse de CS2. Le tauxde photodisso
iation de CS est mesur�e. La distribution radiale de SO est plus �etendue que si
e radi
al �etait 
r�e�e uniquement par la photodisso
iation de SO2. Cela sugg�ere la pr�esen
edans la 
oma d'une autre sour
e de SO ou d'une sour
e �etendue de SO2. Les observationsindiquent que H2S est lib�er�e de mani�ere quasi isotrope �a la surfa
e du noyau. CS et SO sontpr�esents dans un jet �a haute latitude sur le noyau. Le jet de CO pro
he de l'�equateur r�esulted'une inhomog�en�eit�e de produ
tion �a la surfa
e et non d'une stru
ture de 
ho
 li�ee �a laforme et �a la topographie du noyau, 
omme le montrent les simulations r�ealis�ees �a partirdes r�esultats d'un mod�ele hydrodynamique de 
oma. Nous interpr�etons les di��eren
es entreles pro�ls de d�egazage des di��erentes esp�e
es 
omme une 
ons�equen
e de l'inhomog�en�eit�ede 
omposition du noyau. Les outils et les m�ethodes d�evelopp�es seront utiles pour pr�epareret analyser les futures observations de 
om�etes en interf�erom�etrie millim�etrique.

5





Abstra
tComets provide 
lues to the physi
al and 
hemi
al 
onditions in the early Solar System.A powerful tool to image the spatial distribution of gaseous spe
ies in their inner atmosphereis from millimetre spe
tros
opy using interferometry te
hniques. Unique data were a
quiredin 
omet C/1995 O1 (Hale-Bopp) at the IRAM Plateau de Bure interferometer. Duringmy thesis, I 
on
entrated on the data a
quired on the H2S, SO, CS and CO mole
ules tostudy their radial extension as well as the 
oma stru
ture. I showed that H2S and CO arereleased by the nu
leus. The radial distribution of CS emission is 
onsistent with CS beingprodu
ed from CS2 photolysis. The observed SO distribution is more extended than thatexpe
ted if 
reated by the photodisso
iation of SO2. This suggests that another sour
e ofSO is present in the 
oma or that at least part of SO2 is released by an extended sour
e.The H2S outgassing is almost uniform at the nu
leus surfa
e, while part of the CS and SOmole
ules are 
on
entrated in a high latitude jet. Using a physi
al model of the 
oma, Ishowed that the strong CO spiralling stru
ture originating near the nu
leus equator re
e
tsa strong inhomogeneity in CO outgassing at the nu
leus surfa
e and not a sho
k stru
ture
reated by shape and topography e�e
ts. The di�eren
es between the outgassing patternsof the di�erent spe
ies may indi
ate that the nu
leus 
omposition is inhomogeneous. Toolsand methods used during this study will be useful to prepare and analyse future observationsof 
omets in millimetre interferometry.
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Introdu
tionCertaines 
om�etes sont si brillantes que l'on peut les observer �a l'�il nu, parfois même enplein jour. Elles prennent parfois un aspe
t spe
ta
ulaire, en pr�esentant deux queues distin
teso

upant une partie 
ons�equente du 
iel, et ont �et�e remarqu�ees d�es l'Antiquit�e. Ne pouvantexpliquer leur apparition, leur �evolution ou leur allure, les savant-astrologues de l'�epoque en�rent des mauvais pr�esages. Leur �etude s
ienti�que naquit au XVIIIe si�e
le, quand EdmondHalley identi�a plusieurs passages d'une même 
om�ete (1P/Halley) et �t la pr�evision de sapro
haine apparition, donnant naissan
e �a l'�etude de la dynamique des 
om�etes. Les 
om�etessont depuis 
onsid�er�ees 
omme des astres du Syst�eme Solaire et une nouvelle question sepose, 
elle de leur nature physique. Cette question est en
ore ouverte même si un grandpas en avant fut e�e
tu�e ave
 la parution du mod�ele de la \boule de neige sale" de FredWhipple, en 1950, selon lequel les 
om�etes sont des 
orps de quelques kilom�etres 
ompos�esmajoritairement de gla
e d'eau et de poussi�eres. Lorsqu'elles se rappro
hent du Soleil, lesgla
es sont 
hau��ees jusqu'�a se sublimer, lib�erant du gaz et des poussi�eres dans l'espa
einterplan�etaire. Ce mod�ele a �et�e 
on�rm�e par l'exploration spatiale de la 
om�ete 1P/Halleyen 1986 et le probl�eme aujourd'hui est de d�eterminer en d�etail la 
omposition des noyaux
om�etaires et de 
omprendre leur origine. Les di��erentes m�ethodes utilis�ees seront pr�esent�esdans le Chapitre 1, ainsi qu'un �etat des lieux de la 
on
eption a
tuelle des 
om�etes.Selon le s
�enario standard de formation du Syst�eme Solaire, les plan�etes se sont form�eespar 
ollisions et agr�egation de plan�et�esimaux, des objets kilom�etriques apparus pr�ealablementdans le disque protoplan�etaire. Ceux qui n'ont pas parti
ip�e �a la formation des plan�etesg�eantes sont depuis pr�eserv�es dans les r�egions les plus externes du Syst�eme Solaire, o�u ilsn'ont probablement pas subi une �evolution physique radi
ale. Il arrive que l'un deux se trouveperturb�e et p�en�etre dans le Syst�eme Solaire interne sous la forme d'une 
om�ete. Ainsi, les
om�etes pourraient porter en elles de quoi 
ontraindre les 
onditions physi
o-
himiques quir�egnaient dans le Syst�eme Solaire jeune, �a l'�epoque de la formation plan�etaire.C'est pourquoi les observations astronomiques des 
om�etes aujourd'hui ont pour obje
tifde 
omprendre la stru
ture, la 
omposition et l'origine de la mati�ere qui forme leurs noyaux.Comme nous l'expliquons dans le Chapitre 2, les observations radio (et en parti
ulier laspe
tros
opie dans les longueurs d'onde millim�etriques) permettent d'�etudier la 
oma interne,en observant les transitions rotationnelles des mol�e
ules m�eres, qui proviennent des gla
esdu noyau. La premi�ere d�ete
tion d'une mol�e
ule 
om�etaire en radioastronomie a eu lieu en1973 ave
 l'observations des raies �a 18 
m du radi
al OH dans la 
om�ete Kouhoutek ave
le radiot�eles
ope de Nan�
ay. La liste s'est nettement allong�ee depuis et une vingtaine de13
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Fig. 1: La 
om�ete C/2006 P1 (M
Naught) photographi�ee au dessus de l'Australie par son d�e
ouvreur,R.H. M
Naught, en janvier 2007. Cette 
om�ete a �et�e la plus spe
ta
ulaire des dix derni�eres ann�ees.mol�e
ules m�eres ont �et�e d�ete
t�ees. Les observations ont mis en �eviden
e la grande diversit�e
himique des 
om�etes : de nombreuses mol�e
ules sont d�ete
t�ees et leurs abondan
es relativesvarient d'une 
om�ete �a l'autre. D�esormais, toutes les 
om�etes qui sont assez a
tives sont la
ible d'observations radio, dans le but d'obtenir des statistiques globales sur la 
ompositiondes gla
es 
om�etaires. Au 
ours de ma th�ese, l'�equipe dont je fais partie a observer plusieurs
om�etes dont le passage �etait favorable. Pour ma part j'ai parti
ip�e �a deux 
ampagnesd'observations :D'abord 
elle de la nouvelle 
om�ete C/2004 Q2 (Ma
hholz), observ�ee ave
 le t�eles
opede 30 m de l'IRAM, situ�e �a Pi
o Velta, dans le sud de l'Espagne. Les r�esultats obtenusont �et�e pr�esent�es dans Crovisier et al. (2005).Ensuite, 
elle de la 
om�ete 73P/S
hwassmann-Wa
hmann 3, en mai 2006, ave
 let�eles
ope de 10 m du CSO (Calte
h Submillimetre Observatory) �a Hawaii. Les r�esultatsde 
es observations sont l'objet d'un arti
le en 
ours de publi
ation (Lis et al., 2007,dont la version soumise est donn�ee en Annexe B.3).Les observations spe
tros
opiques dans le domaine (sub-)millim�etrique o�rent une ex
el-lente r�esolution spe
trale qui permet d'obtenir des informations sur la distribution en vitessedes mol�e
ules observ�ees et don
 sur la stru
ture du d�egazage ; en revan
he la r�esolutionspatiale est limit�ee (g�en�eralement de l'ordre de la dizaine de se
onde d'ar
). A�n d'am�eliorer
ette r�esolution, il faut augmenter la taille de l'instrument, ou, pour �eviter des probl�emesm�e
aniques, 
orr�eler le signal de plusieurs radiot�eles
opes de taille raisonnable. C'est le prin-
ipe de base des observations interf�erom�etriques, dont la r�esolution est inversement pro-



{ 15portionnelle �a la distan
e qui s�epare les antennes utilis�ees. Le prin
ipe des observationsinterf�erom�etriques et leur mise en pla
e pratique est pr�esent�e dans le Chapitre 2. En in-terf�erom�etrie, il n'est possible d'observer que des 
om�etes assez brillantes et les r�esultats lesplus signi�
atifs �a l'heure a
tuelle ont �et�e obtenus sur la 
om�ete Hale-Bopp, lors de son pas-sage au p�erih�elie en 1997. Une grande quantit�e de donn�ees a �et�e a
quise en Mars 1997 ave
l'interf�erom�etre du Plateau de Bure de l'Institut de radioastronomie millim�etrique (IRAM),situ�e dans les Alpes. Ave
 les 
inq antennes de 15 m�etres disponibles �a l'�epoque, formantdes lignes de base de 22 m �a 150 m, on dispose d'une r�esolution de l'ordre de la se
onded'ar
 sur le 
iel, soit 1 000 km dans la 
oma, 
e qui permet d'�etudier la morphologie du gazdans la 
oma interne. Le travail pr�esent�e dans 
e manus
rit est l'analyse d'une partie de 
esobservations, �a l'aide de mod�eles plus ou moins �elabor�es.Ma premi�ere tâ
he fut de d�evelopper un mod�ele qui simule des observations spe
tros
o-piques en radioastronomie (en interf�erom�etrie ou ave
 une antenne unique), �a partir d'unmod�ele de 
oma (Chapitre 3). Le mod�ele peut traiter des atmosph�eres en expansion iso-trope �a vitesse 
onstante (mod�ele de Haser) ou lire en entr�ee les r�esultats d'une simulationnum�erique �a trois dimensions. La distribution de brillan
e sur le plan du 
iel est 
al
ul�ee enutilisant un 
ode de transfert de rayonnement qui tient 
ompte de l'�evolution des 
onditionsd'ex
itation des mol�e
ules dans la 
oma. Le mod�ele utilise ensuite les 
onditions r�eelles d'ob-servations (
on�guration de l'interf�erom�etre, heures d'observation) pour simuler des donn�eesque l'on traite ensuite exa
tement 
omme les donn�ees observ�ees.Dans un premier temps, on 
onsid�ere que le gaz dans la 
oma est en expansion isotrope,�a vitesse 
onstante. C'est l'hypoth�ese la plus simple que l'on peut faire pour 
ommen
erl'analyse des observations. Le but est d'analyser l'extension radiale des mol�e
ules, 
'est �a dired'une part de d�eterminer leur origine (gla
es du noyau ou bien sour
e �etendue dans la 
oma)et d'autre part de mesurer leur taux de photodisso
iation. En e�et, dans les atmosph�eres
om�etaires, les mol�e
ules de gaz sont photodisso
i�ees par le rayonnement solaire et l'eÆ
a
it�ede 
e pro
essus est d�etermin�ee par leur taux de photodisso
iation, qui d�e�nit leur extensionradiale dans la 
oma. Le taux de photodisso
iation peut être d�etermin�e �a partir de spe
tresd'absorption dans l'ultraviolet et le visible mesur�es en laboratoire qui ne sont pas ais�ementr�ealisables pour 
ertaines esp�e
es instables 
omme les radi
aux. Les 
om�etes endossent alorsle rôle de laboratoires extraterrestres, en proposant des 
onditions extrêmes de pression etde temp�erature. Il est possible d'obtenir des 
ontraintes sur un taux de photodisso
iation en
omparant les r�esultats de mod�eles aux observations. Les esp�e
es soufr�ees dans les 
om�etessont nombreuses et leur 
himie n'est pas 
ompl�etement 
omprise. Le passage de la 
om�eteHale-Bopp a permis d'observer en interf�erom�etrie millim�etrique l'�emission de plusieurs d'entreelles (CS, H2S et SO) et de les 
artographier ave
 une r�esolution angulaire in�edite (1{300). L'�etude de leur extension radiale peut fournir des 
ontraintes sur leur 
r�eation et leurdestru
tion dans la 
oma et par l�a am�eliorer notre 
ompr�ehension de la 
himie du Soufredans les 
om�etes. Dans le Chapitre 4, deux m�ethodes d'analyse sont pr�esent�ees, ainsi queles r�esultats obtenus.Nous montrerons �egalement que les observations interf�erom�etriques de 
es mol�e
ulesindiquent que le d�egazage n'est pas isotrope : sur les 
artes, 
omme sur les spe
tres, les �e
arts



16 { INTRODUCTIONau mod�ele �a une dimension sont nombreux. Sans remettre en 
ause l'analyse pr�e
�edente, nousavons tent�e de 
ara
t�eriser la stru
ture du d�egazage des mol�e
ules �a la surfa
e du noyau.Pour 
ertaines esp�e
es, les observations sugg�erent qu'une partie signi�
ative des mol�e
ulesest 
on
entr�ee dans un jet �a haute latitude sur le noyau de la 
om�ete, similaire �a 
eluiobserv�e dans le visible pour la poussi�ere. En dehors du jet, le d�egazage semble s'e�e
tuerpr�ef�erentiellement du 
ôt�e de la 
oma �e
lair�e par le Soleil.Le 
as du monoxyde de 
arbone est di��erent 
ar l'�evolution temporelle des mesuressugg�ere la pr�esen
e d'une sour
e importante de CO pr�es de l'�equateur du noyau de la 
om�ete.Lors de sa th�ese, F. Henry (2003) a d�evelopp�e un mod�ele ph�enom�enologique o�u la 
oma estd�e
rite 
omme la superposition d'une 
oma isotrope et d'un jet 
onique en rotation ave
le noyau qui permet de reproduire de fa�
on satisfaisante une partie des 
ara
t�eristiques ob-serv�ees. Dans le Chapitre 5, je pr�esente une nouvelle analyse des observations du CO, bas�eesur des simulations hydrodynamiques �a trois dimensions, d�ependantes du temps et dans les-quelles la 
oma, 
ompos�ee d'eau et de monoxyde de 
arbone, est 
r�e�ee par un noyau nonsph�erique en rotation. Nous avons simul�e des observations dans di��erents 
as de �gure, ave
ou sans inhomog�en�eit�e dans la produ
tion de CO et de l'eau. Ces simulations indiquent qu'ilfaut e�e
tivement un important jet de CO pour reproduire les variations temporelles des ob-servations. D'autres param�etres du d�egazage sont 
ontraints et la 
omparaison des r�esultatsobtenus ave
 
es simulations hydrodynamiques et 
eux d�eduits du mod�ele ph�enom�enologiquepermet de juger la pertinen
e de l'un par rapport �a l'autre.Notre analyse des observations de la 
om�ete Hale-Bopp au Plateau de Bure de l'IRAMmontre plusieurs aspe
ts d'�etudes possibles �a partir d'observations millim�etriques b�en�e�
iantde r�esolution spatiale. L'�etude de l'extension radiale permet de s'int�eresser aux pro
essus quiont lieu dans la 
oma tandis que l'�etude de la stru
ture de la 
oma permet de 
ara
t�eriser lamorphologie du d�egazage depuis la surfa
e du noyau. Ainsi, nous avons montr�e que toutes lesmol�e
ules ne sont pas lib�er�ees uniform�ement dans la 
oma, 
e qui sugg�ere que la 
ompositiondu noyau de Hale-Bopp n'est pas homog�ene.Dans les ann�ees �a venir, les observations de 
om�etes en interf�erom�etrie millim�etrique vontêtre de moins en moins ex
eptionnelles, d'une part grâ
e aux am�eliorations des instrumentsen a
tivit�e et d'autre part grâ
e �a la mise en servi
e de l'interf�erom�etre g�eant ALMA. Il seraalors possible d'observer de nombreuses 
om�etes ave
 une bonne r�esolution angulaire et ilest n�e
essaire dans 
ette optique de d�evelopper des m�ethodes d'observation et d'analyse dedonn�ees adapt�ees aux 
ara
t�eristiques parti
uli�eres des 
om�etes, notamment leur variabilit�etemporelle. Au del�a de l'int�erêt s
ienti�que imm�ediat, l'analyse des observations de la 
om�eteHale-Bopp fait don
 oÆ
e de pr�eparation aux futures observations interf�erom�etriques de
om�etes.



Chapitre 1Les 
om�etesDans 
e 
hapitre, nous allons pr�esenter de mani�ere tr�es g�en�erale les 
om�etes, en 
om-men�
ant par d�e
rire leur aspe
t. Nous pr�esentons �egalement la 
on
eption a
tuelle que l'ona des noyaux et des atmosph�eres 
om�etaires, ainsi que de leur origine. Nous repla�
ons les
om�etes dans le s
�enario standard de formation du Syst�eme Solaire, a�n de mettre en�eviden
e 
e que peut apporter l'�etude des 
om�etes �a notre 
ompr�ehension de l'�evolutiondu Syst�eme Solaire, de son origine �a son �etat a
tuel. Nous pr�esentons aussi un aper�
u del'�evolution de la s
ien
e 
om�etaire au 
ours des si�e
les depuis l'antiquit�e jusqu'au XXIe si�e
le,en nous attardant sur les m�ethodes a
tuelles d'observation des 
om�etes. Finalement le futurde la s
ien
e 
om�etaire est �evoqu�e �a travers la des
ription des grands projets en 
ours.1.1 Les t�emoins de la formation du Syst�eme Solaire1.1.1 Qu'est 
e qu'une 
om�ete ?G�en�eralit�esLes 
om�etes sont des petits 
orps gla
�es du Syst�eme Solaire qui �evoluent sur des orbitestr�es ex
entriques. Quand ils passent �a proximit�e du Soleil, les gla
es sont 
hau��ees jusqu'�ase sublimer. Le noyau de la 
om�ete se trouve alors entour�e d'une atmosph�ere, appel�ee 
omaou 
hevelure, 
ompos�ee des produits de la sublimation et de poussi�eres entrâ�n�ees lors dud�egazage. Cette 
hevelure a une taille 
ara
t�eristique de l'ordre de la 
entaine de milliers dekilom�etres. Sous l'in
uen
e de la pression de radiation solaire, les poussi�eres, en s'�eloignantdu noyau, 
r�eent une queue 
ourbe qui r�e
�e
hit la lumi�ere du Soleil. Les ions de la 
omainteragissent ave
 les parti
ules �energ�etiques du vent solaire et �emettent un rayonnement de
uores
en
e. Ils forment la queue ionique de la 
om�ete, re
tiligne et stri
tement orient�ee dansla dire
tion antisolaire. Les queues de poussi�eres et d'ions peuvent mesurer respe
tivementjusqu'�a une dizaine et une 
entaine de millions de kilom�etres. Selon la distan
e de la 
om�ete�a la Terre, elles peuvent o

uper plusieurs degr�es sur le 
iel, 
'est �a dire plus que tous lesautres objets 
�elestes. Sur l'image de la Figure 1.1, repr�esentant la 
om�ete C/1995 O1(Hale-Bopp), on distingue nettement les queues de poussi�eres et de plasma ainsi que la zone17



18 { CHAPITRE 1. LES COM�ETESinterne tr�es brillante, la 
oma. A 
ette �e
helle, le noyau n'est pas r�esolu. En plus de 
esdeux queues, depuis longtemps identi��ees, la pression de radiation qui a�e
te les atomesde Sodium peut faire apparâ�tre une troisi�eme queue, observ�ee pour la premi�ere fois dansHale-Bopp (Cremonese et al., 1997). Plus r�e
emment, �a l'o

asion du passage de la tr�esbrillante 
om�ete C/2006 P1 (M
Naught) en janvier 2007, Fulle et al. (2007) ont d�e
ouvertune nouvelle queue, 
ompos�ee d'atomes de Fer.Nous pr�esentons i
i un aper�
u de 
e que l'on sait sur les noyaux et les atmosph�eres
om�etaires �a partir des di��erentes observations �a distan
e ou in situ.Le noyau

Fig. 1.1: La 
om�ete Hale-Bopp, en 1997.On distingue nettement la 
oma tr�es in-tense et les deux queues. La 
om�eteHale-Bopp a �et�e l'une des plus spe
ta
u-laires de 
es derni�eres d�e
ennies. PhotoN. Biver.

Les noyaux 
om�etaires sont des a

umulationsde grains de gla
e et de poussi�ere dont la taille estde l'ordre du kilom�etre. Le plus gros noyau 
onnu�a 
e jour est 
elui de la 
om�ete Hale-Bopp dont lataille a �et�e estim�ee �a environ 30{40 km. Leur for-mation par agglom�eration en fait des objets �a la sur-fa
e irr�eguli�ere, de forme non sph�erique et tr�es poreux.Leur densit�e est diÆ
ile �a �evaluer, mais semble se si-tuer dans l'intervalle 0,1{0,9. En 
ons�equen
e 
e sontdes 
orps tr�es fragiles et l'on peut voir r�eguli�erementdes noyaux 
om�etaires se briser. Le dernier en date est
elui de la 
om�ete 73P/S
hwassmann-Wa
hmann 3,pour lequel plus d'une soixantaine de fragments ont�et�e identi��es lors de son passage �a 0,08 UA de la Terreen mai 2006. L'alb�edo des noyaux est tr�es faible, au-tour de 4% : la surfa
e est re
ouverte d'une 
ou
hetr�es sombre, qui r�e
�e
hit moins de lumi�ere que les plusnoirs des mat�eriaux que l'on peut trouver sur Terre.En�n leur p�eriode de rotation est en g�en�eral de l'ordrede la dizaine d'heures.Les poussi�eres du noyau sont 
onstitu�ees de par-ti
ules r�efra
taires (sili
ates amorphes et 
ristallins), de mol�e
ules organiques r�efra
taireset de parti
ules 
arbon�ees. L'eau est le 
omposant prin
ipal de la gla
e, mais on y trouved'autres esp�e
es volatiles 
ondens�ees ou pi�eg�ees dans les gla
es. Les mol�e
ules pr�esentesdans le noyau, les mol�e
ules m�eres, sont lib�er�ees dans la 
oma quand les gla
es se subliment.La 
omaLa 
oma est 
ompos�ee de tout 
e qui s'�e
happe du noyau ave
 la sublimation des gla
es.C'est une atmosph�ere tr�es peu dense, en perp�etuel �e
happement et dont la temp�erature varieave
 la distan
e au noyau et atteind des valeurs entre 20 et 120 K �a quelques milliers dekilom�etres du noyau pour les 
om�etes �etudi�ees. La sublimation des gla
es �etant dire
tementli�ee �a la temp�erature du noyau, les 
onditions dans la 
oma d�ependent fortement de la
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Fig. 1.2: Mol�e
ules m�eres 
om�etaires : abondan
es minimale (noir) et maximale (rouge) mesur�ees.Le nombre indiqu�e �a droite est le nombre de 
om�etes dans lesquelles une mol�e
ule a �et�e observ�ee.L'abondan
e d'une mol�e
ule est le rapport de son taux de produ
tion �a 
elui de l'eau (Figure issuede Bo
kel�ee-Morvan et al., 2004).



20 { CHAPITRE 1. LES COM�ETESdistan
e h�elio
entrique (rh) de la 
om�ete. A de tr�es grandes distan
es, on ne d�ete
te au
unea
tivit�e, il n'y a pas de 
oma. A l'appro
he du Soleil, les 
ompos�es les plus volatils (CO2,CO) 
ommen
ent �a se sublimer, avant que la temp�erature de sublimation de l'eau ne soitatteinte. C'est alors l'eau qui domine le d�egazage et qui devient le 
omposant prin
ipal de la
oma. A des distan
es assez �elev�ees, la sublimation a lieu essentiellement du 
ôt�e �e
lair�e dunoyau et 
r�ee une 
oma fortement asym�etrique. Dans l'atmosph�ere d'une 
om�ete, on trouvede l'eau, en majorit�e, mais aussi d'autres volatils pr�esents dans le noyau 
omme CO2, CO,HCN, CH3OH, CS2, H2S et même 
ertaines mol�e
ules 
arbon�ees 
omplexes (Figure 1.2).A�n de 
omparer les 
ompositions en volatils de di��erentes 
om�etes, on d�e�nit l'abondan
ed'une mol�e
ule 
omme le rapport de son taux de produ
tion ( Q [mol�e
ules s�1℄, le nombre demol�e
ules lib�er�ees dans la 
oma �a 
haque se
onde) �a 
elui de l'eau. Les mesures d'abondan
esont montr�e que la 
omposition des 
om�etes est tr�es variable (voir Figure 1.2) et que l'on nevoit pas apparâ�tre de familles 
himiques de 
om�etes. Des parti
ules solides sont �egalementpr�esentes, entrâ�n�ees par le d�egazage des volatils : des grains r�efra
taires ou des parti
ules
arbon�ees.Dans la 
oma, les mol�e
ules ont une dur�ee de vie limit�ee 
ar le rayonnement solaire lesphotoionise ou photodisso
ie en 
r�eant des ions (H2O+, CO+), des radi
aux (OH, SO, CS)ou des atomes (O, H). Des observations indiquent que 
ertaines esp�e
es d�ete
t�ees (HNC,H2CO, CO) ne proviennent pas du noyau mais de la d�egradation de grains organiques dansla 
oma (des polym�eres dans le 
as de H2CO). On dit que les mol�e
ules observ�ees dans la
oma qui ne sont pas pr�esentes dans les gla
es du noyau sont 
r�e�ees par une sour
e �etenduedans la 
oma.En�n, les observations de 
om�etes ont montr�e que le d�egazage n'a pas lieu de mani�erehomog�ene depuis la surfa
e du noyau : il y a des zones plus a
tives que d'autres. La Figure 1.3s
h�ematise une atmosph�ere 
om�etaire ave
 ses 
omposants et les pro
essus qui y agissent.Les orbites des 
om�etesLa traje
toire d'une 
om�ete est 
ompl�etement d�e�nie par 6 �el�ements orbitaux : i l'angled�e�nissant l'in
linaison du plan orbital par rapport au plan de l'�e
liptique ; q la distan
eh�elio
entrique du p�erih�elie ; e l'ex
entri
it�e de l'orbite ; ! et 
 deux angles d�e�nissant l'orien-tation de l'orbite dans son plan ; T la date de passage au p�erih�elie. La plupart des orbites
om�etaires ont une ex
entri
it�e 
omprise entre 0,2 et 1. Ces param�etres �evoluent au 
ours dutemps et les orbites sont d�etermin�ees pour une date donn�ee, on parle d'orbites os
ulatri
es.L'�evolution des param�etres orbitaux est due d'une part aux perturbations gravitationnellesinduites par les plan�etes pr�esentes dans le Syst�eme Solaire et d'autre part aux for
es nongravitationnelles subies par le noyau lorsque de la mati�ere s'en �e
happe de mani�ere anisotrope.Les dynami
iens ont pu d�eterminer les �el�ements orbitaux de tr�es nombreuses 
om�etes,et ont identi��e deux populations dynamiques :1. Les 
om�etes sur des orbites peu in
lin�ees, ave
 des p�eriodes de r�evolution 
ourtes etdes aph�elie au niveau de l'orbite jovienne. Elles �etaient appel�ees par le pass�e 
om�etesde la famille de Jupiter. On utilise aujourd'hui le terme de 
om�etes de l'�e
liptique.2. Les 
om�etes sur des orbites in
lin�ees al�eatoirement, qui ont en g�en�eral des p�eriodes de
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Fig. 1.3: Un noyau 
om�etaire et sa 
oma. Ce s
h�ema r�esume les pro
essus a
tifs dans les atmosph�eres
om�etaires : sublimation des gla
es, photoionisation et photodisso
iation des mol�e
ules m�eres (Figureissue de Henry, 2003).



22 { CHAPITRE 1. LES COM�ETESr�evolution assez longues. Cette population regroupe les 
om�etes �a longue p�eriode etles 
om�etes du type de Halley des an
iennes nomen
latures.Les r�eservoirs de 
om�etesLes deux populations dynamiques 
orrespondent �a deux r�eservoirs de 
om�etes distin
ts,aux 
on�ns du Syst�eme Solaire. Au sein de 
es r�eservoirs, les objets sont sur des orbites quine traversent pas le Syst�eme Solaire interne. Il faut une perturbation ext�erieure (perturbationgravitationnelle, mar�ee gala
tique, passage d'une �etoile voisine) pour que l'un d'eux voit sonorbite �evoluer jusqu'�a y p�en�etrer, et devenir une 
om�ete.Les 
om�etes de l'�e
liptique sont originaires d'une population d'objets qui se situe au del�ade Neptune (appel�es objets trans neptuniens). Depuis 1992, de nombreux membres de 
ettepopulation ont �et�e d�e
ouverts, 
e qui a prouv�e son existen
e. Des travaux de dynamique(Dun
an et Levison, 1997) indiquent que les 
om�etes de l'�e
liptique viennent d'une sous-population d'objets trans neptuniens, 
elle du disque dispers�e.Les 
om�etes �a in
linaison quel
onque viennent d'un r�eservoir sph�erique, le nuage de Oort(du nom du premier s
ienti�que �a avoir propos�e son existen
e), qui entoure le Syst�eme Solaireet pourrait s'�etendre jusqu'�a 100 000 unit�es astronomiques, en 
omptant � 1012 objets enson sein.Pour 
omprendre l'origine de 
es r�eservoirs il faut s'int�eresser �a l'origine du Syst�emeSolaire et �a la pla
e des 
om�etes dans sa formation et son �evolution.1.1.2 L'origine des 
om�etesLa formation du Syst�eme SolaireDu nuage mol�e
ulaire �a la proto-�etoile : Dans le milieu interstellaire (MIS) de la Galaxie, legaz peut se trouver dans di��erents �etats (ionis�e, neutre ou mol�e
ulaire), selon les
onditions de temp�erature et d'irradiation qu'il subit. Le 
omposant prin
ipal du MISest l'hydrog�ene, mais il 
ontient d'autres atomes et des grains, 
ar il est enri
hi parla mati�ere que les �etoiles y rejettent (notamment �a la �n de leur vie). Dans 
ertainesr�egions parti
uli�erement denses et froides (10{20 K), les intera
tions (gaz-gaz et gaz-grains) peuvent 
r�eer des mol�e
ules. Ce sont les nuages mol�e
ulaires o�u l'on observe H2et de nombreuses mol�e
ules (CO, OH, H2CO, HCN, CH3OH) qui peuvent se 
onden-ser sur les grains sous forme de gla
e. Leur irradiation peut entrâ�ner la 
r�eation demol�e
ules en
ore plus 
omplexes o�u le pi�egeage de radi
aux dans les gla
es. Ce sont
es nuages qui peuvent donner naissan
e �a une �etoile : une perturbation peut a�e
-ter leur stabilit�e gravitationnelle et d�e
len
her leur e�ondrement, qui s'a

ompagned'une forte augmentation de temp�erature et de pression. Le nuage entre en rotation ets'aplatit pour se transformer en disque d'a

r�etion, alors que des jets bipolaires appa-raissent, perpendi
ulaires au plan du disque. Les �el�ements 
ondens�es se subliment dansles r�egions pro
hes du 
�ur, o�u apparâ�t le pr�e
urseur de l'�etoile �nale (la proto-�etoile)qui 
ontinue d'a

r�eter le gaz environnant.
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r�etion au syst�eme plan�etaire : Au 
ours de son �evolution, le disque se re-froidit et la temp�erature d�e
rô�t ave
 la distan
e �a l'�etoile. Dans les r�egions internesdu disque, la temp�erature est trop �elev�ee pour que des �el�ements volatils subsistent
ondens�es sur les grains qui s'entre
hoquent et s'agglom�erent jusqu'�a former desplan�et�esimaux, des objets de taille kilom�etrique, 
ompos�es uniquement de mati�erer�efra
taire. Ce sont eux qui, par le biais de nouvelles 
ollisions, vont 
r�eer les plan�etestelluriques. Dans les r�egions externes, la gla
e subsiste ou se re
ondense sur les grainset les plan�et�esimaux 
ontiennent �a la fois des r�efra
taires et des volatils. Leur a

r�etiondonne naissan
e �a des proto-plan�etes, qui peuvent, si elles sont assez massives, a

r�eterle gaz environnant pour former les plan�etes g�eantes. Ces plan�etes \nettoient" alors leurenvironnement en a

r�etant ou �eje
tant du disque les plan�et�esimaux �epargn�es jusquel�a. Les plan�et�esimaux form�es bien plus loin dans le disque n'ont pas �et�e autant per-turb�es et ont �et�e pr�eserv�es dans la 
einture de Kuiper, un sous ensemble des objetstrans-neptuniens.La pla
e des 
om�etesComme nous l'avons mentionn�e plus haut, les 
om�etes sont 
ompos�ees prin
ipalement degla
e d'eau, et n'ont don
 pas pu être form�ees dans la zone interne du disque protoplan�etaire,o�u la pr�esen
e d'eau 
ondens�ee �etait impossible. Il semble que les 
om�etes des deux 
lassesdynamiques soient des plan�et�esimaux form�es dans la r�egion externe du disque (o�u se sontform�ees les plan�etes g�eantes) qui ont subi des �evolutions dynamiques di��erentes. Le s
�enario�evoqu�e aujourd'hui est le suivant : les plan�et�esimaux form�es dans la r�egion de Jupiter et deSaturne qui n'ont pas parti
ip�e �a leur formation ont subi violemment leurs perturbations gravi-tationnelles et ont �et�e �eje
t�es vers les r�egions les plus lointaines du disque. Des perturbationsexternes ont alors fait varier l'in
linaison de leurs orbites jusqu'�a 
r�eer un nuage sph�eriqueentourant le Syst�eme Solaire, le nuage de Oort. Les objets sous l'in
uen
e gravitationnellede Neptune ont �et�e envoy�es vers l'autre r�eservoir de 
om�etes, le disque dispers�e.Il est diÆ
ile de d�eterminer ais�ement o�u les 
om�etes se sont form�ees avant d'être envoy�eesvers le nuage de Oort ou le disque dispers�e. D'autant que l'on sait depuis peu que la migrationplan�etaire a jou�e un rôle important dans la stru
turation du Syst�eme Solaire externe (voir larevue de Morbidelli et al., 2007). D'autre part, 
ertains travaux indiquent que des objets dudisque dispers�e peuvent alimenter le nuage de Oort (Fern�andez et al., 2004) ou se transformeren 
om�etes du type de Halley (Levison et al., 2006).1.1.3 L'�etude des 
om�etesPourquoi �etudier les 
om�etes ?Pour �etudier la formation et l'�evolution du Syst�eme Solaire : On suppose que les 
om�etesont subi une �evolution mod�er�ee et qu'elles sont don
 tr�es similaires �a 
e qu'elles �etaient ily a 4,56 milliards d'ann�ees. Leur �etude peut don
 fournir des informations pr�e
ieuses surla 
omposition de la n�ebuleuse primitive et sur 
elle des plan�et�esimaux qui ont form�e lesplan�etes g�eantes ainsi que sur les m�e
anismes d'a

r�etion qui permettent la 
roissan
e
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r�etion. L'a

�es �a la 
omposition de la n�ebuleuse primitivepermet de 
ontraindre les pro
essus physi
o-
himiques qui ont gouvern�e l'�evolution duSyst�eme Solaire primitif et l'origine de la mati�ere qui le 
ompose (qui a pu être form�eedans la n�ebuleuse solaire interne, dans le nuage pr�esolaire ou bien dans les r�egionsexternes du disque). Par exemple la 
oexisten
e de sili
ates 
ristallins (form�es �a hautetemp�erature) et amorphes (form�es �a basse temp�erature) sugg�ere l'a
tion de pro
essusde m�elange tr�es eÆ
a
e dans la n�ebuleuse solaire.Pour 
omprendre l'�evolution des plan�etes : Au moment o�u les plan�et�esimaux r�esiduels �etaientexpuls�es du disque, les impa
ts 
om�etaires sur les plan�etes ont �et�e beau
oup plusfr�equents qu'ils ne le sont de nos jours. Ce bombardement a pu avoir une in
uen
e im-portante sur l'�evolution plan�etaire. Certaines th�eories proposent que l'eau des o
�eanssur Terre provient des 
om�etes. Les mesures du rapport isotopique D/H dans l'eau(HDO/H2O) dans plusieurs 
om�etes indique qu'au maximum 10% de l'eau terrestreprovient des 
om�etes, mais il n'est pas ex
lu qu'elles aient apport�e d'autres �el�ements.Etant donn�ees la diversit�e et la 
omplexit�e des mol�e
ules pr�esentes dans les noyaux
om�etaires, des mol�e
ules organiques ont pu être ins�er�ees dans l'atmosph�ere de la Terrejeune. L'environnement terrestre (a
tivit�e vol
anique, pr�esen
e d'eau liquide) a pu en-suite faire �evoluer 
es mol�e
ules par r�ea
tions 
himiques jusqu'�a faire apparâ�tre la vie.Même si les te
hniques d'observations ne permettent pas en
ore de les d�ete
ter, il estenvisageable que des mol�e
ules pr�ebiotiques (a
ides amin�es, gly
ine) soient pr�esentesdans les 
om�etes (d'autant plus que des a
ides amin�es ont �et�e d�ete
t�es dans des�e
hantillons m�et�eoritiques). A l'avenir, le d�eveloppement des moyens d'observation etl'organisation de nouvelles missions spatiales (in
luant des retours d'�e
hantillons) don-neront a

�es �a la 
omposition d�etaill�ee des 
om�etes pour r�epondre �a 
ette question.Pour faire de la physique : En�n les 
om�etes ont un int�erêt purement physique, 
elui d'êtredes laboratoires extraterrestres. En e�et, les 
onditions de temp�erature, de pression etde gravit�e qui r�egnent dans les 
omae sont tr�es diÆ
iles (voire impossibles) �a reproduireen laboratoire. En �etudiant les 
om�etes, on peut en savoir plus, entre autres, sur la pho-to
himie des mol�e
ules et la formation des gla
es �a basses pression et temp�erature. Ilest même possible de 
ontraindre 
ertains param�etres physiques d'esp�e
es mol�e
ulairesqui sont instables en laboratoire (prin
ipalement des radi
aux).L'�evolution de la mati�ere 
om�etaireL'ambition de mieux 
onnâ�tre les 
onditions physiques dans la n�ebuleuse solaire �a partirde l'�etude des 
om�etes repose sur l'hypoth�ese que la 
omposition de leur noyau n'a pas subide di��eren
iation signi�
ative depuis leur formation. Il est pourtant 
lair qu'elles ne sont pas
onserv�ees dans leur �etat premier : plusieurs faits observationnels mettent en �eviden
e lespro
essus d'�evolution des 
om�etes.Les 
om�etes de l'�e
liptique ont des p�eriodes de r�evolution autour du Soleil de l'ordre dela dizaine d'ann�ees et e�e
tuent de nombreux passages au p�erih�elie au 
ours de leur vie.Ces expositions r�ep�et�ees au rayonnement solaire peuvent engendrer une �erosion des 
ou
hessuper�
ielles du noyau dans lesquelles l'abondan
e de volatils diminue. Il se pourrait d'ailleurs
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e ph�enom�ene soit �a l'origine du faible albedo des noyaux 
om�etaires pour lesquels
ette grandeur a �et�e mesur�ee : les gla
es se subliment et il ne reste que des parti
ulesr�efra
taires sombres �a la surfa
e. Dans 
ertains 
as, 
ette �erosion peut aller jusqu'�a faire
esser l'a
tivit�e d'une 
om�ete, la rendant semblable �a un ast�ero��de. Il faut pour 
ela que lenoyau ne 
ontienne plus de gla
e ou que la surfa
e soit d�epourvue de mol�e
ules volatiles etjon
h�ee de gros grains qui rendent impossible le d�egazage depuis des 
ou
hes plus profondes.Dans 
e 
as, la sublimation de gla
e interne peut 
r�eer des po
hes de gaz dont la pressionva augmenter jusqu'�a d�e
len
her la fragmentation du noyau si le gaz n'est pas lib�er�e. Lesobservations de noyaux de 
om�etes fragment�es sont d'ailleurs assez fr�equentes (par exempleC/1999 S4 (LINEAR) en 2000 et 73P/S
hwassmann-Wa
hmann 3 en 1995 puis 2006) etla fragmentation peut �egalement être due �a des e�ets de mar�ee �a l'appro
he d'une plan�etemassive (
omme la 
om�ete Shoemaker-Levy 9 avant d'impa
ter Jupiter) ou du Soleil (
ommede nombreuses petites 
om�etes qui passent tr�es pr�es du Soleil).Dans les 
as moins extrêmes, on peut imaginer qu'une di��eren
iation 
himique a�e
teles 
ou
hes super�
ielles du noyau et que l'abondan
e des �el�ements volatils 
rô�t lorsquel'on s'enfon
e dans le noyau. Dans 
ette hypoth�ese, les abondan
es relatives d�eduites desobservations d'une atmosph�ere 
om�etaire ne seraient pas repr�esentatives des abondan
esoriginelles. Les observations de la 
om�ete 9P/Tempel 1 par la sonde Deep Impa
t en 2005,et en parti
ulier la mesure de l'inertie thermique (Groussin et al., 2007) ont montr�e que laprofondeur de p�en�etration de l'�energie solaire est de l'ordre de quelques 
entim�etres, soit
omparable �a l'�epaisseur du noyau �erod�ee lors d'un passage au p�erih�elie. Ce r�esultat sugg�ereque les mat�eriaux de surfa
e alt�er�es sont retir�es du noyau par l'�erosion �a 
haque passage aup�erih�elie et que les 
ompos�es expos�es ont toujours un 
ara
t�ere primitif.En�n, Farinella et Davis (1996) mettent en doute le 
ara
t�ere primitif des 
om�etes del'�e
liptique en proposant que 
e sont les produits de 
ollisions au sein de la population desobjets trans-neptuniens. De même Stern et Weissman (2001) sugg�erent que les 
ollisions ontpu jouer un rôle important dans l'�evolution physique et dynamique des 
om�etes au momentde la formation du nuage de Oort.1.2 La s
ien
e 
om�etaire1.2.1 De l'antiquit�e au XXIe si�e
leLa 
on
eption antiqueLes 
om�etes sont des objets 
�elestes tr�es parti
uliers, �a l'aspe
t 
hangeant et parfoistr�es spe
ta
ulaire. Aussi, il n'est pas besoin d'instrumentation te
hnologique pour les ob-server et nos an
êtres les avaient remarqu�ees d�ej�a 2000 ans avant notre �ere. Du fait deleur variabilit�e (elles se d�epla
ent dans le 
iel et leur aspe
t �evolue rapidement), et �etantdonn�ees les 
on
eptions antiques de l'Univers, on a pens�e qu'elles �etaient des ph�enom�enesatmosph�eriques. En e�et, dans le mod�eles d'Aristote (IVe si�e
le avant J�esus-Christ) la Terre�etait au 
entre de l'Univers, les autres astres lui tournaient autour et tout 
e qui �etait au del�ade la Lune appartenaient �a un monde immuable, o�u tout �etait �xe. Il �etait don
 in
on
evableque les 
om�etes, 
es astres errants, en fassent partie.



26 { CHAPITRE 1. LES COM�ETESDes objets du Syst�eme SolaireIl faut attendre le XVIe si�e
le et une v�eritable r�evolution s
ienti�que pour que la 
on
eptiondes 
om�etes �evolue, en même temps que 
elle de l'Univers tout entier. Grâ
e �a des mesuresde parallaxe, Ty
ho Brah�e montre qu'une 
om�ete, apparue en 1577, se trouve bien au del�a dela Lune et ne peut don
 pas être la manifestation d'un ph�enom�ene atmosph�erique. D'autrepart, au XVIIe si�e
le, Isaa
 Newton publie sa th�eorie de l'attra
tion universelle et Keplerd�evoile les lois qui r�egissent le mouvement des plan�etes autour du Soleil, r�e
emment repla
�eau 
entre de l'Univers grâ
e aux travaux de Coperni
.Ces d�e
ouvertes 
onstituent la toile de fond pour les travaux de Edmund Halley, quiaÆrme que les 
om�etes sont des objets du Syst�eme Solaire qui �evoluent sur des orbites tr�eselliptiques. En s'int�eressant aux do
uments relatifs �a des 
om�etes apparues dans le pass�e,il identi�e les passages su

essifs d'une même 
om�ete (qui deviendra la 
om�ete 1P/Halley,dite 
om�ete de Halley), tous les 76 ans. Il pr�evoit même son retour en 1758. Quand 
ettepr�edi
tion se 
on
r�etise, 
'est une preuve formelle de la v�era
it�e de toutes les nouvellesth�eories �evoqu�ees 
i-dessus. C'est ainsi que d�ebute l'�etude s
ienti�que des 
om�etes qui, dansun premier temps, est surtout 
entr�ee sur l'am�elioration du 
al
ul des orbites. Il devientpossible de pr�evoir tr�es pr�e
is�ement la traje
toire et les pro
hains passages des 
om�etes.L'existen
e de for
es non gravitationnelles est �evoqu�ee pour expliquer le 
hangement dep�eriode de la 
om�ete d'En
ke.Au XIXe si�e
le, la nature physique des 
om�etes 
ommen
e �a int�eresser les s
ienti�ques etles observations n'ont plus pour unique but de mesurer des positions et de 
al
uler des orbites.Ainsi Bessel est le premier �a �etablir un lien entre la queue des 
om�etes et le Soleil. Pour lui,des parti
ules sont �eje
t�ees vers le Soleil et une for
e (en
ore myst�erieuse �a l'�epoque) lespousse dans la dire
tion oppos�ee. Arago d�e
ouvre pour sa part que la lumi�ere provenant des
om�etes est polaris�ee et en d�eduit qu'il observe les rayons du Soleil r�e
�e
his par la 
om�ete.Dans les ann�ees 1860 Donati et Huggins r�ealisent les premi�eres observations spe
trales des
om�etes C/1864 (Tempel) et 55P/1865 Y1 (Tempel-Tuttle), respe
tivement.La physique 
om�etaireLe milieu du XXe si�e
le va être un nouveau moment fort dans l'histoire de la s
ien
e
om�etaire ave
 l'apparition du mod�ele de 
om�ete qui deviendra le mod�ele standard et ledemeure en
ore. Alors que l'on 
ommen
e �a s'int�eresser �a la 
omposition des 
om�etes, no-tamment grâ
e �a des observations spe
tros
opiques dans le visible, Wurm (1943) 
omprendque les 
ompos�es instables d�ete
t�es sont les produits de r�ea
tions 
himiques dans la 
oma.Whipple (1950, 1951) imagine que les 
om�etes sont faites d'un noyau solide, un 
onglom�eratde grains gla
�es, semblable �a \une boule de neige sale" qui se sublime quand sa temp�eratureaugmente �a l'appro
he du Soleil. L'�eje
tion des parti
ules du noyau 
r�ee une for
e de re
ul,la for
e non gravitationnelle responsable de la di��eren
e entre les positions attendues d'apr�esles 
al
uls d'orbites et 
elles r�eellement observ�ees. Biermann (1951) explique la pr�esen
ed'une queue dirig�ee dans la dire
tion antisolaire par l'intera
tion des parti
ules 
harg�ees dela 
oma ave
 d'autres provenant du Soleil (vent solaire).D'autre part, les �etudes dynamiques n'ont pas 
ess�e et prennent en 
ompte de plus en
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Fig. 1.4: Fred Whipple exposant son mod�ele de boule de neige sale. Photo extraite dehttp://www.s
ien
e
lari�ed.
omplus de param�etres, dont les perturbations gravitationnelles des orbites par les plan�etes duSyst�eme Solaire. Il est alors possible d'inverser l'�evolution dynamique d'une 
om�ete et deremonter le temps jusqu'�a son orbite originelle. C'est dans 
e 
adre que Oort (1950) serend 
ompte que de nombreuses 
om�etes proviennent d'orbites dont le p�erih�elie est sup�erieur�a 10 000 UA. Il imagine qu'il existe, aux 
on�ns du Syst�eme Solaire, un nuage d'objetssus
eptibles d'être renvoy�es dans le Syst�eme Solaire interne suite �a une perturbation de leurorbite. C'est le nuage de Oort, que l'on 
onsid�ere en
ore 
omme l'un des deux r�eservoirs de
om�etes.L'�ere de l'exploration spatialeLa plus spe
ta
ulaire des avan
�ees dans la re
her
he 
om�etaire a eu lieu ave
 l'explo-ration spatiale de la 
om�ete de Halley en 1986, qui fut visit�ee par 
inq sondes spatiales.La premi�ere image d'un noyau 
om�etaire a �et�e r�ealis�ee, r�ev�elant ainsi sa forme allong�ee, sasurfa
e irr�eguli�ere et son tr�es faible alb�edo. On a vu par ailleurs que le d�egazage n'avait paslieu de mani�ere uniforme ave
 l'existen
e de r�egions a
tives, d'o�u le gaz s'�e
happe et desr�egions ina
tives o�u le noyau semble re
ouvert de mat�eriau r�efra
taire (voir Figure 1.5).Les missions spatiales vers Halley ont �egalement �etudi�e la 
omposition de la 
oma etmontr�e que l'eau en �etait le 
omposant majoritaire, 
on�rmant ainsi l'hypoth�ese de Whipple(1950). L'analyse des 
ompos�es de la 
oma (notamment par spe
trom�etrie de masse) a per-mis d'identi�er de nombreuses esp�e
es et de mesurer des rapports isotopiques pour plusieursd'entre elles. D'autre part, la d�e
ouverte de grains organiques (\CHON") 
oexistant ave
 desgrains sili
at�es (Kissel et al., 1986a,b) montre que les 
om�etes sont 
onstitxu�ees d'�el�ementsform�es �a tr�es haute et tr�es basse temp�erature. Cela a d'importantes r�eper
utions sur l'�etudede la formation des 
om�etes et sur la physique de la n�ebuleuse primitive.
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Fig. 1.5: Images des noyaux 
om�etaires observ�es par des sondes spatiales. a : Com�ete Halley vue parGiotto ; b : Com�ete 19P/Borrelly vue par Deep Spa
e 1 ; 
 : Com�ete 9P/Tempel 1 vue par DeepImpa
t ; d : Com�ete 81P/Wild 2 vue par Stardust.
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ours de son appro
he du noyau, l'instrument NMS sur la sonde Giotto a mesur�e lepro�l radial de densit�e des mol�e
ules. Cela a men�e �a la d�e
ouverte de sour
es �etendues dansla 
oma : les pro�ls de CO et de H2CO ne 
orrespondent pas �a 
e que l'on attend pour uneorigine nu
l�eaire (Eberhardt et al., 1987; Meier et al., 1993) et sugg�erent que 
es mol�e
ulespourraient être lib�er�ees par les grains organiques.Plus r�e
emment les missions Deep Spa
e 1, Deep Impa
t et Stardust ont permis d'avoirdes images du noyau des 
om�etes 19P/Borrelly, 81P/Wild 2 et 9P/Tempel 1 (Figure 1.5).La sonde Stardust est pass�ee au plus pr�es �a 236 km du noyau de Wild 2 en janvier2004 et a r�e
olt�e des poussi�eres de la 
oma pour les ramener sur Terre en janvier 2006. Ces�e
hantillons, en
ore en 
ours d'analyse, montrent que la plupart des sili
ates pr�esents sontsous forme 
ristalline et ont �et�e form�es dans les r�egions internes de la n�ebuleuse solaire, tr�espro
he de l'�etoile en formation. Leur 
oexisten
e ave
 des gla
es qui n'ont pu se 
ondenserque dans les r�egions externes du disque, suppose des pro
essus de m�elange tr�es eÆ
a
es surde grandes �e
helles au moment de la formation du Syst�eme Solaire.La mission Deep Impa
t avait pour but de lan
er un proje
tile vers le noyau de Tempel1 a�n d'une part de r�ev�eler la sous-surfa
e du noyau et d'en �etudier la 
omposition 
himiqueet d'autre part de 
ontraindre 
ertaines propri�et�es physiques du noyau (
oh�esion, densit�e) en�etudiant l'impa
t et son 
rat�ere. Le 4 juillet 2005, une masse de pr�es de 400 kg de 
uivre estentr�ee en 
ollision ave
 le noyau �a la vitesse relative de 10 km s�1. Les images et les spe
tresr�ealis�es par la sonde ont permis de s'int�eresser �a de nombreuses propri�et�es du noyau (forme etg�eologie, temp�erature, 
ondu
tion thermique, 
omposition de la surfa
e et de l'int�erieur...)ainsi qu'�a la 
oma. Pour la premi�ere fois, de la gla
e d'eau a �et�e d�ete
t�ee �a la surfa
e dunoyau (Sunshine et al., 2006), en deux r�egions tr�es lo
alis�ees. Il semble que l'�e
lairementp�eriodique de 
es zones 
orresponde aux variations d'a
tivit�e de la 
om�ete d�ete
t�ees dansles observations de la 
oma.Si les r�esultats de 
es missions sont toujours ri
hes d'enseignements, il ne faut pas oublierque 
haque mission ne 
on
erne qu'une 
om�ete et qu'il est risqu�e de tirer des 
on
lusionsg�en�erales, �etant donn�e la diversit�e des di��erentes 
om�etes �etudi�ees jusqu'�a pr�esent. Lesobservations �a distan
e restent le seul moyen de mener une �etude syst�ematique et statistiquedes 
om�etes.1.2.2 Les observations �a distan
eLe noyauComme d�evelopp�e pr�e
�edemment, la stru
ture et la 
omposition du noyau peuvent nousapporter des informations sur les 
onditions initiales de l'�evolution du Syst�eme Solaire. Ce-pendant lorsqu'une 
om�ete est assez pro
he de la Terre, elle est entour�ee d'une atmosph�erede gaz et de poussi�eres qui rend les observations dire
tes du noyau diÆ
iles. Il reste possibled'�etudier 
ertaines de ses propri�et�es, 
omme sa taille, sa forme, et ses propri�et�es rotationnellesgrâ
e �a plusieurs types d'observations. Une revue exhaustive des observations �a distan
e desnoyaux 
om�etaires a �et�e r�ealis�ee par Lamy et al. (2004). Nous invitons le le
teur �a s'y r�ef�ererpour plus de d�etails puisque nous ne pr�esentons i
i que bri�evement les m�ethodes utilis�ees.
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�e
hie : Dans le visible ou le pro
he infrarouge, il est possible d'obser-ver la lumi�ere du Soleil qui est r�e
�e
hie par un noyau 
om�etaire. Moyennant quelqueshypoth�eses, il est possible de remonter �a 
ertaines de ses propri�et�es (taille, forme, ro-tation). Dans les observations, une part de la lumi�ere observ�ee vient en fait de la 
oma(même si elle est tr�es faible). Pour 
orriger 
ela on peut observer la 
om�ete quand elleest loin du Soleil et supposer que la 
ontribution de la 
oma est n�egligeable. Une autrem�ethode 
onsiste �a observer la 
om�ete quand elle est au plus pr�es de la Terre, ave
la meilleure r�esolution spatiale possible, pour quanti�er les 
ontributions respe
tives dunoyau et de la 
oma. Ce
i est en g�en�eral r�ealis�e �a partir d'observations du t�eles
opespatial Hubble qui fournit une r�esolution spatiale bien meilleure que 
elle que l'on peutavoir en observant depuis la surfa
e terrestre.Observer l'�emission thermique : A des longueurs d'onde plus longues (infrarouge, millim�e-trique) il est possible de d�ete
ter le rayonnement thermique �emis par le noyau d'une
om�ete. Dans les 
as (rares) o�u l'on dispose d'observations de bonne qualit�e �a plusieurslongueurs d'ondes, il est possible de remonter jusqu'�a l'inertie thermique ou la rugosit�ede la surfa
e. L'observation simultan�ee de la lumi�ere r�e
�e
hie et de l'�emission thermiquepermet de d�eterminer ind�ependamment la taille et l'alb�edo du noyau observ�e.Autres m�ethodes : La te
hnique radar permet �egalement de 
ara
t�eriser les noyaux 
om�etaires.Cela 
onsiste �a envoyer un rayonnement (de longeur d'onde 3 ou 12 
m) vers une
om�ete et �a observer les ondes qui reviennent vers la Terre, apr�es r�e
exion sur lenoyau. Cette m�ethode permet de d�eterminer l'alb�edo radar et la densit�e des 
ou
hessuper�
ielles d'un noyau (Harmon et al., 2004). Six d�ete
tions ont �et�e r�ealis�ees jusqu'�apr�esent, 
e faible nombre s'expliquant par le fait que la d�ete
tabilit�e d�epend forte-ment de la distan
e entre la 
om�ete et la Terre (�) : le 
ux re�
u apr�es r�e
exion estproportionnel �a ��4.L'observation d'o

ultations stellaires par des 
om�etes pourraient �egalement fournirdes informations sur le noyau, mais sont diÆ
iles 
ar les orbites des 
om�etes sont tropimpr�e
ises.La 
oma de poussi�ereComposition : Les sili
ates pr�esents dans les atmoph�eres 
om�etaires pr�esentent des bandesd'�emission dans l'infrarouge. Les observations spe
tros
opiques permettent d'identi�erleurs 
omposants. Ce
i est d�etaill�e dans la revue de Hanner et Bradley (2004).Dynamique : Les observations de la lumi�ere solaire di�us�ee par les poussi�eres de la 
omapermettent d'�etudier sa stru
ture et son �evolution temporelle. Dans 
ertains 
as il estpossible d'identi�er des r�egions a
tives (jets) et de d�eterminer les param�etres de la ro-tation du noyau (orientation de l'axe de rotation, p�eriode). Par ailleurs, la mod�elisationde la queue de poussi�eres des 
om�etes permet de 
ontraindre la distribution en tailledes grains qui la 
omposent (Fulle, 2004).Propri�et�es physiques : Comme 
ela est d�e
rit en d�etail dans Kolokolova et al. (2004), l'ana-lyse de la lumi�ere r�e
�e
hie par les poussi�eres dans le visible et l'infrarouge (
ouleur,
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ture etforme des grains).La 
oma de gazComposition : Si l'on peut 
ontraindre 
ertaines propri�et�es physiques des noyaux 
om�etairesgrâ
e �a des observations dire
tes depuis la Terre, on a diÆ
ilement a

�es �a sa 
ompo-sition. Les �etudes spe
tros
opiques de la 
oma, depuis le domaine radio jusqu'�a l'ultra-violet, permettent de d�eterminer sa 
omposition et de remonter �a 
elle du noyau. Deuxrevues (Bo
kel�ee-Morvan et al., 2004; Feldman et al., 2004) d�etaillent les m�ethodesd'observations du gaz dans la 
oma et donnent un �etat des lieux des 
onnaissan
es.Nous nous 
ontentons i
i d'une rapide des
ription.Dans l'ultraviolet (UV) et le visible, on observe les transitions �ele
troniques des atomesou mol�e
ules. Les prin
ipales �emissions sont dues �a la 
uores
en
e de leurs niveaux�ele
troniques apr�es une ex
itation par le rayonnement visible-UV solaire. Cela ne 
on-
erne pas les mol�e
ules m�eres (ex
ept�ees CO et S2) que 
e rayonnement photodis-so
ie. Ainsi les observations spe
tros
opiques dans 
es domaines de longueur d'ondepermettent de d�ete
ter les produits (ions, radi
aux et atomes) de la photolyse desmol�e
ules qui proviennent dire
tement du noyau. Il est possible de mesurer les abon-dan
es de 
es esp�e
es et, en utilisant des mod�eles 
himiques de 
oma, on peut remonter�a la 
omposition du noyau.L'infrarouge (IR) est le domaine o�u se trouve la plupart des bandes vibrationnelles desmol�e
ules m�eres. On peut observer 
ertaines mol�e
ules qui ne sont pas a

essibles auxautres longueurs d'onde (en parti
ulier 
elles dont le moment dipolaire est nul) 
ommele m�ethane (CH4), l'�ethane (C2H6) ou l'a
�etyl�ene (C2H2) �a travers leurs bandes fon-damentales de vibration. Il est �egalement possible d'observer l'�emission des bandes
haudes de l'eau. Depuis la Terre, les observations sont r�eduites �a des intervalles spe
-traux �etroits (fenêtres spe
trales) o�u les 
ompos�es de l'atmosph�ere terrestre (eau etdioxyde de 
arbone en premier lieu) n'absorbent pas le rayonnement que l'on 
her
he�a observer.Dans un environnement froid, les mol�e
ules �emettent un rayonnement aux longueursd'onde 
orrespondant aux transitions rotationnelles de leur niveau �ele
tronique fon-damental. Ces �emissions tombent en g�en�eral dans les domaines millim�etrique et sub-millim�etrique. Les observations en radioastronomie sont par 
ons�equent tr�es eÆ
a
espour la d�ete
tion des mol�e
ules m�eres 
om�etaires, puisque les 
omae ont des temp�e-ratures froides, en g�en�eral de l'ordre de 50{100 K. Le premier 
omposant d�ete
t�e enradioastronomie a �et�e le radi
al OH, dont la raie �a 18 
m a �et�e observ�ee ave
 le ra-diot�eles
ope de Nan�
ay en 1973 dans la 
om�ete C/1973 E1 (Kouhoutek). Ce radi
al est
r�e�e par la photodisso
iation de l'eau et les observations du radiot�eles
ope de Nan�
aysont maintenant utilis�ees pour mesurer le taux de produ
tion de l'eau des 
om�etes etpour suivre son �evolution. Depuis plus de 20 ans, les radiot�eles
opes op�erant dans lesdomaines millim�etrique et sub-millim�etrique ont engendr�e la d�e
ouverte de plus de 20mol�e
ules m�eres. Les observations (sub-)millim�etriques seront d�e
rites en d�etail dans
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e dans notre 
ompr�ehension des 
om�etes.Morphologie : L'�etude de la stru
ture de la 
oma de gaz se d�e
ompose en deux parties : (i)l'analyse morphologique de la 
oma peut permettre de remonter �a la distribution dud�egazage �a la surfa
e du noyau ; (ii) l'�etude du pro�l radial d'�emission d'une mol�e
uledonne a

�es aux pro
essus agissant dans la 
oma (sour
e �etendue, photo
himie). Dansl'infrarouge ou le visible, on fait en g�en�eral de la spe
tros
opie le long d'une fente : ona a

�es �a une dimension sur le plan du 
iel. Cela a permis jusqu'�a pr�esent de d�e
elerdes di��eren
es de d�egazage entre le 
ôt�e jour et le 
ot�e nuit de la 
oma. Le manque de
ouverture spatiale empê
he d'aller tr�es loin dans l'analyse de la distribution spatiale.Dans le visible et l'ultraviolet, il est possible de 
artographier l'�emission de 
ertainesesp�e
es s�epar�ement en utilisant des �ltres �a bande �etroite. Ce genre d'analyse a permisde montrer que toutes les esp�e
es n'ont pas la même distribution spatiale, 
e qui peutsigni�er que le d�egazage depuis le noyau est inhomog�ene. Cependant 
ette te
hnique ne
on
erne que des mol�e
ules �lles et le lien ave
 les propri�et�es du noyau n'est pas dire
t.En radioastronomie, ave
 une antenne unique, la r�esolution spatiale est en g�en�erallimit�ee �a un ou quelques points de mesures sur la 
oma. La r�esolution est de l'ordre dela dizaine de se
ondes d'ar
. De nos jours, l'interf�erom�etrie permet de gagner un ordrede grandeur en r�esolution spatiale, mais il n'est possible d'observer que des 
om�etestr�es brillantes. La 
om�ete Hale Bopp a �et�e observ�ee par plusieurs interf�erom�etres radioet des r�esultats nouveaux sur la distribution spatiale du gaz dans la 
oma ont �et�eobtenus, ave
 la mise en �eviden
e de jets et de sour
es �etendues. D'autre part latr�es bonne r�esolution spe
trale permet d'avoir des informations sur la distribution envitesse (projet�ee sur la ligne de vis�ee) et de d�ete
ter d'�eventuelles anisotropies dans led�egazage. Une importante part de 
e manus
rit est 
onsa
r�ee �a l'analyse d'observationsen interf�erom�etrie millim�etrique de la 
om�ete Hale-Bopp r�ealis�ee en 1997 au Plateaude Bure.1.2.3 Le futur de la s
ien
e 
om�etaireAu regard du grand nombre de d�e
ouvertes apport�ees par l'exploration spatiale de la
om�ete Halley en 1986, il semble que le meilleur moyen d'en apprendre en
ore plus est delan
er de nouvelles missions 
om�etaires. Apr�es le su

�es de leur mission prin
ipale, les sondesDeep Impa
t et Stardust (en
ore en �etat de mar
he) vont être redirig�ees vers des 
om�etesa�n d'en e�e
tuer une �etude rappro
h�ee :Pour la mission DIXI (Deep impa
t Extended Investigation), la sonde Deep Impa
t vaobserver la 
om�ete 85P/Boethin en d�e
embre 2008. Cela donnera de nouvelles images d'unnoyau 
om�etaire, n�e
essaires pour 
ommen
er une �etude 
omparative des noyaux osberv�es.Dans le 
adre de la mission NExT (New Exploration of Tempel 1), le vaisseau Stardustva observer la 
om�ete 9P/Tempel 1, la 
ible de Deep Impa
t. L'obje
tif est d'obtenir denouvelles images de la 
om�ete et en parti
ulier de photographier le 
rat�ere 
r�e�e par DeepImpa
t, 
e qui n'a pas pu être assur�e pendant la mission originelle puisqu'il �etait 
a
h�e parles �eje
tats. Cela devrait �egalement permettre de 
ontraindre en
ore plus la g�eologie de 
enoyau. La ren
ontre est pr�evue pour f�evrier 2011.
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tuellement en 
ours : la sonde spatiale eu-rop�eenne ROSETTA, lan
�ee en 2004, traverse le Syst�eme Solaire en dire
tion de la 
om�ete67P/Churyumov-Gerasimenko, qu'elle atteindra en 2014. ROSETTA se mettra alors en or-bite autour de la 
om�ete, a�n de l'�etudier en d�etail au 
ours de son appro
he du Soleil. Cettemission in
lut une �etude in situ du noyau grâ
e �a l'atterrisseur Philae, qui doit se poser surle noyau et pro
�eder �a diverses analyses. Il est 
lair que 
ette mission apportera �enorm�ementd'enseignements sur 
ette 
om�ete et son noyau. Cependant, les observations men�ees jus-qu'�a pr�esent ont 
lairement montr�e que toutes les 
om�etes �etaient di��erentes. Une mission
omme ROSETTA doit permettre de mieux 
omprendre le lien entre le noyau et la 
oma,a�n de tirer meilleur pro�t des observations �a distan
e qui 
ontinueront d'être men�ees depuisla Terre, ave
 des instruments de plus en plus puissants.Le futur des observations �a distan
e est 
ompos�e de deux phases, ave
 d'abord l'am�e-lioration des instruments a
tuels puis la r�ealisation de nouvelles g�en�erations de t�eles
opes.En parti
ulier le t�eles
ope spatial Hers
hel, qui doit être lan
�e en 2008 vers le point deLagrange L2, 
ompte parmi ses obje
tifs s
ienti�ques l'observation des 
om�etes. Il disposepour 
ela d'un r�e
epteur h�et�erodyne op�erant aux longueurs d'onde sub-millim�etriques (HIFI)et de deux instruments spe
tro-imageurs dans l'infrarouge lointain et le sub-millim�etrique(PACS et SPIRE).Au sol, la 
onstru
tion de l'interf�erom�etre g�eant ALMA (Ata
ama Large Millimeter Ar-ray) a d�ej�a 
ommen
�e dans le d�esert de l'Ata
ama, au Chili. Cet instrument, pleinementop�erationnel en 2012, sera 
ompos�e d'une 
inquantaine d'antennes de 12 m de diam�etreet sera 10 fois plus sensible que les instruments a
tuellement disponibles dans les domainesmillim�etrique et sub-millim�etrique. D'autre part, il permettra de faire des images de la 
omainterne des 
om�etes ave
 une r�esolution spatiale inf�erieure �a la se
onde d'angle, 
e qui estbien meilleur que tout 
e qui est possible a
tuellement.1.3 La 
om�ete Hale-BoppAu 
ours de ma th�ese, je me suis prin
ipalement int�eress�e �a une 
om�ete en parti
ulier,la 
om�ete C/1995 O1 (Hale-Bopp), j'en pr�esente i
i les prin
ipales 
ara
t�eristiques. Les�etudes que j'ai men�ees serons d�e
rites en d�etail dans les 
hapitres suivants. Hale-Bopp futl'une des plus spe
ta
ulaires 
om�etes qu'il a �et�e possible d'observer au 
ours des derni�eresd�e
ennies. Elle �etait si a
tive qu'elle fut d�e
ouverte en 1995, soit deux ans avant d'atteindreson �e
lat maximal, lors de son passage au p�erih�elie au printemps 1997. En provenan
e dunuage de Oort, la 
om�ete Hale-Bopp �evolue sur une orbite tr�es in
lin�ee par rapport au plande l'�e
liptique (i = 89;43Æ). Cette orbite est tr�es fortement ex
entrique (e = 0;995) et sap�eriode est estim�ee �a 2405 ans (param�etres orbitaux 
al
ul�es par B. Marsden et publi�es dansBoissier et al., 2007).Plusieurs �equipes ont tent�e de 
ara
t�eriser le noyau de 
ette 
om�ete extraordinaire, et enparti
ulier de 
ontraindre sa taille. Cette tâ
he �etait parti
uli�erement diÆ
ile en raison de lapr�esen
e de la 
oma tr�es dense qui entourait le noyau lors des observations. Les di��erentesm�ethodes bas�ees sur des observations dans le visible, l'infrarouge, ou la radio ont fourni unelimite inf�erieure de 15 km pour le rayon du noyau, et des valeurs plus probables entre 20 et
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Fig. 1.6: Orientation de la 
om�ete Hale-Bopp en f�evrier 1997, d'apr�es Jorda et al. (1999). Figureextraite de Henry (2003).45 km. Même si les di��erentes �etudes ne 
onvergent pas vers une valeur unique, Hale-Boppest 
ertainement la plus grosse 
om�ete jamais �etudi�ee. Les autres noyaux pour lesquels nousdisposons de mesures de la taille (notamment grâ
e aux missions spatiales) ont des rayonsqui ne d�epassent pas 15{20 km.Les param�etres de la rotation du noyau (p�eriode et orientation) sont en g�en�eral d�etermin�esd'apr�es l'analyse d'observations dans le visible et nous seront utiles pour l'analyse des ob-servations interf�erom�etriques pr�esent�ees dans 
et ouvrage. L'orientation de l'axe de rotationest d�e
rite par deux angles :L'angle d'aspe
t �! est l'angle entre la ligne de vis�ee et l'axe de rotation.L'angle de position pa! est l'angle entre le pôle nord 
�eleste et la proje
tion de l'axede rotation dans le plan du 
iel.Les di��erentes �etudes quasi 
ontemporaines des observations de Hale-Bopp au Plateau deBure donnent des valeurs 
onvergentes pour 
es angles ave
 �! = 59 � 72Æ et pa! =203� 216Æ. Nous utiliserons les param�etres propos�es par Jorda et al. (1999) : �! = 68Æ etpa! = 211Æ. L'analyse des jets pr�esents dans la 
oma leur a permis de d�eterminer la p�eriodede rotation du noyau (11,35 � 0,04 h). Cette valeur est �egalement en a

ord ave
 
ellesd�eduites d'autres �etudes, qui s'�e
helonnent entre 11,2 et 11,5 h. Ces 
onsid�erations sontd�etaill�ees dans le Chapitre 4 de la th�ese de F. Henry (2003). En r�esum�e, l'axe de rotationde la 
om�ete est pro
he du plan du 
iel (�a 20Æ) et est orient�e vers le Sud Ouest, 
ommeon peut le voir sur la Figure 1.6. Jorda et al. (1999) rapportent par ailleurs la d�ete
tion deplusieurs jets de poussi�eres, le plus intense �etant situ�e �a haute latitude (ljet = 64� 3Æ).La d�e
ouverte pr�e
o
e de Hale-Bopp a permis d'organiser de nombreuses 
ampagnesd'observation de la 
oma, dans tous les domaines de longueur d'onde. Le but de 
ette
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tion n'est pas de donner une liste exhaustive de tous les r�esultats qui ont �et�e obtenusgrâ
es aux observations de Hale-Bopp. A titre d'exemple nous en donnons quelques uns, quinous paraissent parti
uli�erement importants :� Les observations dans le visible ont permis la premi�ere d�e
ouverte d'une queue desodium dans une 
om�ete (Cremonese et al., 1997).� Dans l'infrarouge, les spe
tres r�ealis�es ave
 le satellite ISO ont permis d'identi�er lesmin�eraux qui 
omposent les poussi�eres de la 
oma.� En radio, de nombreux radiot�eles
opes ont �et�e mis �a 
ontribution et plusieurs mol�e
ulesont �et�e identi��ees pour la premi�ere fois dans une atmosph�ere 
om�etaire (Bo
kel�ee-Morvan et al., 2000; Crovisier et al., 2004a).� Toujours en radio, il a �et�e �egalement possible de suivre l'�evolution du taux de produ
tionde plusieurs mol�e
ules tout au long de l'orbite, entre 1995 et 2002 (Biver et al., 2002a)et de mesurer des rapports isotopiques dans de nombreuses mol�e
ules m�eres.Au moment du passage au p�erih�elie, l'a
tivit�e de la 
om�ete �etait �a son maximum, ave
un taux de produ
tion de l'eau 
olossal : QH2O
= 1031mol�e
ules s�1. Ave
 une telle a
-tivit�e, l'�emission de plusieurs mol�e
ules a pu être observ�ee en interf�erom�etrie millim�etrique(voir Se
tion 2.2.3). Ce fut le 
as ave
 les interf�erom�etres de la Berkeley Illinois MarylandAsso
iation (BIMA), de Owens Valley Radio Observatory (OVRO) et du Plateau de Burede l'IRAM (PdB). Les prin
ipaux r�esultats obtenus ave
 les interf�erom�etres de BIMA et deOVRO seront pr�esent�es dans la se
tion 2.2.3). L'analyse des observations du Plateau deBure est l'objet de mon travail de th�ese et sera d�e
rite en d�etail par la suite.
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Chapitre 2La radioastronomie(sub-)millim�etriqueComme nous l'avons vu, les atmosph�eres 
om�etaires sont des environnements froids(� 20�100 K) dans lesquels �evoluent de nombreuses mol�e
ules. Les transitions rotationnellesde leur niveau �ele
tronique fondamental g�en�erent des �emissions dis
r�etes �a des fr�equen
es
omprises entre 50 et 1000 GHz. Ce domaine 
orrespond aux longueurs d'onde millim�etriqueset sub-millim�etriques. Nous d�e
rirons dans 
e 
hapitre les te
hniques d'observations de 
esraies d'�emission ave
 une antenne unique ou un interf�erom�etre ; nous nous int�eresserons enparti
ulier �a l'interf�erom�etre du Plateau de Bure de l'IRAM et aux observations de Hale-Boppqui y ont �et�e r�ealis�ees.2.1 Les observations ave
 une antenne unique2.1.1 Les radiot�eles
opesLes radiot�eles
opes fon
tionnent selon le même prin
ipe que les t�eles
opes optiques : ilssont 
onstitu�es d'un r�e
e
teur primaire parabolique, qui renvoie le fais
eau in
ident vers unmiroir se
ondaire, d'o�u le rayonnement est 
on
entr�e vers un r�e
epteur, un 
omposant dontTab. 2.1: Prin
ipaux radiot�eles
opes observant dans le (sub-)millim�etrique.T�eles
ope Diam�etre Domaine de fr�equen
es Lieu AltitudeIRAM 30 m 30 m 80{290 GHz Pi
o Veleta, Espagne 2920 mJCMT 15 m 211{710 GHz Mauna Kea, Hawaii 4092 mCSO 10,4 m 200{920 GHz Mauna Kea, Hawaii 4080 mAPEX 12 m 210{1400 GHz Plateau de Chajnantor, Chili 5105 mFCRAO 14 m 85{115 GHZ Massa
husets 150 mNRAO 12 m 68{180 GHZ Kitt Peak, Arizona 1895 mHHT 10 m 210{480 GHz Mont Graham, Arizona 3186 m37
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Fig. 2.1: Spe
tre de transmission atmosph�erique dans le domaine (sub-)millim�etrique, pour deuxquantit�es d'eau pr�e
ipitable dans l'atmosph�ere au dessus d'un site �a 4000 m d'altitude.
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Fig. 2.2: S
h�ema des bandes de fr�equen
es impliqu�ees lors de l'h�et�erodynage.le rôle est de transformer le rayonnement de la sour
e observ�ee en une onde que l'on peutmanipuler et num�eriser.Les radiot�eles
opes sont en g�en�eral plus grands que leurs analogues optiques. En e�et, unequantit�e importante de 
ux doit être 
olle
t�ee 
ar le signal �emis par les sour
es astronomiquesest faible en 
omparaison ave
 l'�emission ambiante (
iel, sol...). De plus, 
omme nous allonsle d�evelopper ensuite, la r�esolution spatiale d'un radiot�el�es
ope d�epend de sa taille. Construireun grand radiot�eles
ope permet de viser une r�egion plus petite du 
iel lors des mesures.La pr�e
ision de surfa
e requise pour les r�e
e
teurs doit être une fra
tion de la longueurd'onde des observations. La 
on
eption d'un instrument de grande taille est don
 d'autantplus fa
ile qu'il est destin�e �a observer �a basse fr�equen
e. Ainsi, les �e
arts �a la parabole de lasurfa
e du r�e
e
teur primaire du t�eles
ope de 30 m de l'IRAM sont de l'ordre de la dizaine demi
rons (observations �a 1 mm), quand ils sont de quelques millim�etres pour le radiot�eles
opede Nan�
ay (observations dans le d�e
im�etrique). Les radiot�eles
opes (sub-)millim�etriques ontdes tailles de l'ordre de la dizaine de m�etres en g�en�eral (voir Table 2.1).Les mol�e
ules de l'atmosph�ere terrestre, en parti
ulier H2O et O2, absorbent signi�
a-tivement le rayonnement �ele
tromagn�etique provenant de l'espa
e dans le domaine (sub-)millim�etrique. Les observations astronomiques ne sont possibles que dans les fenêtres at-mosph�eriques, les domaines de longueurs d'onde o�u 
ette absorption est assez faible. LaFigure 2.1 pr�esente le spe
tre de transmission de l'atmosph�ere pour deux quantit�es de va-peur d'eau pr�e
ipitable dans l'atmosph�ere au dessus d'un site �a 4000 m d'altitude. Uneaugmentation de la quantit�e d'eau pr�e
ipitable dans l'atmosph�ere entrâ�ne une diminution dela transmission, tr�es importante pour les plus hautes fr�equen
es. Ce
i explique pourquoi lesradiot�eles
opes millim�etriques sont en g�en�eral 
onstruits en altitude, dans des zones s�e
hes.Pour des 
onditions m�et�eorologiques identiques, une �emission �a haute fr�equen
e sera plusatt�enu�ee qu'une �emission �a une fr�equen
e plus faible. Cet e�et est radi
al au del�a de 300GHz et le 
hoix du site d'observation est en
ore plus 
ritique pour la qualit�e des observationsdans le sub-millim�etrique.Les r�e
epteurs h�et�erodynesA�n de traiter 
orre
tement le signal, la premi�ere �etape 
onsiste �a l'ampli�er. Or, ave
 leste
hnologies a
tuelles, il est impossible d'ampli�er des ondes �a des fr�equen
es de l'ordre dela 
entaine de GHz. A�n d'analyser de tels signaux on utilise la te
hnique de l'h�et�erodynage
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aler le signal vers des fr�equen
es plus fa
iles �a manipuler. Cela 
onsiste �am�elanger l'onde �ele
tromagn�etique observ�ee (�a la fr�equen
e dite fr�equen
e 
iel �s) ave
 uneonde arti�
ielle �a une fr�equen
e voisine (onde 
r�e�ee par un os
illateur lo
al �a la fr�equen
e�OL). La fr�equen
e de l'os
illateur lo
al est r�eglable et il faut faire en sorte que l'on aitj�OL��s j = �I , o�u �I , la fr�equen
e interm�ediaire, est la fr�equen
e autour de laquelle l'ampli-�
ateur fon
tionne (typiquement quelques GHz). Le m�elange se fait dans un 
omposant au
omportement non lin�eaire qui fournit �a sa sortie une bande de largeur �� � 1 GHz autourde la fr�equen
e �I .Le signal 
ontenu dans 
ette bande est la superposition des signaux re�
us dans deux desbandes de même largeur 
entr�ees sur �LSB = �OL � �I et �USB = �OL + �I . Les bandesLSB (pour Lower Side Band) et USB (pour Upper Side Band) sont en prin
ipe m�elang�eesmais 
ertains r�e
epteurs sont 
apables de rejeter le signal provenant de l'une des deux bandesa�n que l'autre, qui 
ontient le signal astrophysique, ne soit pollu�ee ni par son bruit ni parle signal qu'elle 
ontient. Ce genre de r�e
epteur est appel�e SSB (pour Single Side Band).Les d�enominations LSB et USB sont parfois rempla
�ees par bande signal et bande image.Dans 
e 
as la bande signal est 
elle (USB ou LSB) qui 
ontient le signal astrophysique. LaFigure 2.2 s
h�ematise les di��erentes bandes de fr�equen
es impliqu�ees lors de l'h�et�erodynage.Analyse spe
traleIl existe plusieurs syst�emes pour a

omplir l'analyse spe
trale du signal et enregistrer unspe
tre du rayonnement ave
 une largeur de bande et une r�esolution spe
trale donn�ee :� Les premiers spe
trom�etres �etaient des batteries de �ltres, 
ompos�ees de plusieursunit�es qui �ltrent le signal en dehors d'une gamme de fr�equen
e donn�ee.� Les spe
trom�etres a
ousto-optiques peuvent analyser de larges bandes passantes (plu-sieurs GHz) en utilisant le 
hangement d'indi
e de refra
tion d'un 
ristal lorsqu'il vibre,soumis au signal in
ident. L'analyse de la �gure de di�ra
tion d'un laser traversant le
ristal permet de remonter aux propri�et�es de l'onde in
idente.� Les auto
orr�elateurs sont les spe
trom�etres les plus utilis�es d�esormais. Ils d�eterminentle spe
tre de puissan
e du rayonnement en s�eparant le fais
eau in
ident en deux, puisen 
orr�elant les deux voies, apr�es avoir in
lu un retard dans l'une d'elles.2.1.2 Analyse s
ienti�que du signalTemp�erature de brillan
eL'�energie rayonn�ee par une sour
e par unit�e de surfa
e, d'angle solide, de temps et defr�equen
e est donn�ee par sa brillan
e spe
trale I� (appel�ee �egalement intensit�e sp�e
i�que)qui s'exprime en W m�2 Hz�1 sr�1.En radioastronomie, la temp�erature de brillan
e TB (en K) d'une sour
e est la temp�eraturequ'aurait un 
orps noir de même brillan
e spe
trale I� . La brillan
e spe
trale �a la fr�equen
e� d'un 
orps noir de temp�erature T est donn�ee par la loi de Plan
k :I� = B� = 2h�3
2 1e h�kT � 1
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 = 2;998� 108m s�1 est la vitesse de la lumi�ere, h = 6;63� 10�34 J s est la 
onstantede Plan
k et k = 1;38� 10�23 J K�1 la 
onstante de Boltzmann. Dans le millim�etrique, lesfr�equen
es sont assez basses pour que l'on ait h� � kT et que l'approximation de Rayleigh-Jeans soit valable ; on a alors une relation lin�eaire entre la brillan
e spe
trale d'une sour
e etsa temp�erature de brillan
e : B� � 2kTB�2
2 = 2kTB�2Les observations fournissent en g�en�eral la temp�erature de brillan
e d'une sour
e et il estalors possible de remonter �a sa brillan
e spe
trale.Densit�e de 
ux re�
ueEn radioastronomie, on utilise parfois 
omme unit�e le Jansky (Jy), qui 
orrespond �a unedensit�e spe
trale de 
ux re�
u Sr . (1 Jy = 10�26 W m�2 Hz�1). La densit�e de 
ux re�
ue parun r�e
epteur dans un angle solide �el�ementaire s'exprime :dSr = I� d
rOn a par 
ons�equent : Sr = ∫
r I� d
rSi la sour
e est plus petite que le l'angle solide 
r dans lequel le r�e
epteur est sensible,alors la densit�e spe
trale de 
ux mesur�ee 
orrespond �a la densit�e e�e
tivement �emise par lasour
e. Sinon, il faut int�egrer la densit�e de 
ux re�
ue sur l'ensemble de l'angle solide 
ouvertpar la sour
e pour avoir sa valeur.Dans tous les 
as, la densit�e spe
trale de 
ux re�
u est li�ee �a la temp�erature de brillan
ede la sour
e par l'expression : Sr = 2k�2 ∫
r TB d
r (2.1)Temp�erature d'antenneEn �emission, la puissan
e rayonn�ee par une antenne port�ee �a la temp�erature T (par unit�ede fr�equen
e) est donn�ee par W = kT (th�eor�eme de Nyquist). En mode r�e
eption, on d�e�nitla temp�erature d'antenne TA 
omme la temp�erature �a laquelle il faudrait porter l'antennepour qu'elle rayonne une puissan
e identique �a 
elle qu'elle re�
oit de la sour
e.Cependant, lorsque l'on pointe une sour
e ave
 un radiot�eles
ope, on mesure la superpo-sition de son rayonnement et d'un rayonnement ambiant, l'�emission du 
iel. La temp�eraturee�e
tivement mesur�ee est don
 : Tmes = TA + T
ielLes 
onditions atmosph�eriques peuvent varier au 
ours du temps, ou d�ependre de la di-re
tion point�ee. Pour avoir TA, il faut mesurer r�eguli�erement T
iel a�n de la soustraire �a



42 { CHAPITRE 2. LA RADIOASTRONOMIE (SUB-)MILLIM�ETRIQUEla temp�erature mesur�ee par l'antenne. On alterne en g�en�eral des observations ON (sur lasour
e) et OFF (sur le 
iel) et on a :TA = TONmes � TOFFmesL'alternan
e ON{OFF peut être assur�ee en d�epointant l'ensemble du t�eles
ope (positionswit
h) ou seulement le fais
eau issu du miroir se
ondaire, en bas
ulant 
elui-
i (beamswit
h). Il est possible de 
ette fa�
on d'alterner tr�es rapidement les observations ON etOFF (� toutes les se
ondes) et de 
orriger les variations rapides de l'�emission du 
iel. Unem�ethode alternative lorsque l'on observe des raies spe
trales 
onsiste �a 
hanger la fr�equen
ed'observation sans modi�er la dire
tion de pointage du t�eles
ope (frequen
y swit
h). Onr�ealise alternativement deux spe
tres, l�eg�erement d�e
al�es en fr�equen
e (d�e
alge de d�) puison en fait la di��eren
e. La 
ontribution de l'atmosph�ere s'en trouve �elimin�ee et il reste sur lespe
tre �nal deux versions de la raie spe
trale observ�ee : l'une �a sa position de d�e�nition en�emission et l'autre, en absorption, d�e
al�ee de d�. Il est ensuite possible de replier le spe
trepour ajouter 
es deux raies. Ave
 
ette m�ethode, le temps d'int�egration ON (sur la sour
e)est �egal au temps total d'observation, alors qu'il n'en repr�esente que la moiti�e lorsque l'onpro
�ede en beam ou position swit
h.L'atmosph�ere a un autre e�et, 
elui d'absorber une partie du 
ux de la sour
e. On d�e�nitl'expression de la temp�erature d'antenne sans absorption atmosph�erique T ?A en fon
tion dela temp�erature mesur�ee TA, de l'opa
it�e au z�enith �0 et de l'�el�evation de la sour
e el :T ?A = TA exp �0sin(el)De TA �a TBLa temp�erature d'antenne d�epend des propri�et�es du radiot�eles
ope utilis�e pour la mesureret n'est don
 pas une grandeur utile lors d'une analyse astrophysique. Nous allons voir i
i
omment passer de la temp�erature d'antenne mesur�ee �a la temp�erature de brillan
e r�eelle dela sour
e.Gain dire
tionnel et r�esolution : L'antenne n'est pas ex
lusivement sensible au signal prove-nant de la dire
tion point�ee, une partie du 
ux provient des dire
tions voisines. Le gaindire
tionnel g(�; �) d�e�nit la sensibilit�e d'un radiot�eles
ope en fon
tion la dire
tion in-
idente (�; �) du signal. C'est la transform�ee de Fourier (TF) de la pupille d'entr�ee duradiot�eles
ope. Dans 
ertains, notament �a l'IRAM, 
ette derni�ere est une gaussienne(l'illumination des r�egions externes de la parabole est att�enu�ee d'un fa
teur exponen-tiel par rapport aux r�egions 
entrales) tronqu�ee (l'illumination n'est pas nulle au bordde l'antenne). La sensibilit�e du radiot�eles
ope est alors une gaussienne 
entr�ee sur unmaximum dans la dire
tion de pointage (� = 0; � = 0) et entour�ee de minima etde maxima lo
aux, qui apparaissent lors de la transform�ee de Fourier d'une fon
tionborn�ee. Les maxima lo
aux sont faibles par rapport au maximum 
entral en raison del'att�enuation de l'illumination vers les bords de l'antenne.Le lobe prin
ipal 
entr�e sur la dire
tion de pointage (� = 0; � = 0) et d�elimit�e par lapremi�ere annulation du gain diretionnel est la r�egion o�u la sensibilit�e est la meilleure. Sa
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hamp de vue et la r�esolution spatialedes observations : le 
ux mesur�e est l'int�egration du signal provenant de toutes lesdire
tions 
omprises dans le lobe. A une longueur d'onde � donn�ee et pour une antennede diam�etre D, la largeur �a mi hauteur dans le lobe prin
ipal est �lobe , qui s'�e
rit pourles lobes gaussiens : �lobe = 1;2 �DChaque observation ave
 une antenne unique donne la valeur du 
ux dans un lobe. A�nde d�e
rire la distribution spatiale de l'�emission, il faut e�e
tuer des mesures su

essivesen d�epointant le t�eles
ope. Une solution alternative 
onsiste �a observer la sour
e ave
un r�e
epteur multilobe. Le t�eles
ope de 30 m de l'IRAM est �equip�e d'un tel r�e
epteur(appel�e HERA) et permet d'e�e
tuer des mesures dans 9 dire
tions di��erentes simul-tan�ement. Cependant, même de 
ette fa�
on, la 
ouverture spatiale reste limit�ee.EÆ
a
it�es et fa
teur de 
ouplage Le 
ux total enregistr�e par une antenne provient de toutesles dire
tions de l'espa
e. La proportion de 
e 
ux qui provient de la fa
e avant del'antenne est donn�ee par l'eÆ
a
it�e du lobe avant Fef f . De même, la proportion du
ux 
ontenue dans le lobe prin
ipal est donn�ee par l'eÆ
a
it�e du lobe prin
ipal Bef f .Les eÆ
a
it�es peuvent être mesur�ees lors d'op�erations te
hniques (holographie) oubien d�eduites des observations de sour
es bien 
onnues 
omme les plan�etes. A partirde 
es eÆ
a
it�es, on peut 
al
uler la temp�erature du lobe prin
ipal :Tmb = T ?A Fef fBef fLa temp�erature de brillan
e est ensuite obtenue en tenant 
ompte du fa
teur de dilutiondans le lobe FD dont la valeur d�epend de la taille relative des angles solides de la sour
eet du t�eles
ope : TB = TmbFDIl est don
 possible d'obtenir la valeur de la temp�erature de brillan
e pour les sour
esde brillan
e uniforme dont la taille est 
onnue. Ce n'est pas le 
as des 
om�etes etl'on se 
ontente de la temp�erature du lobe prin
ipal Tmb, qui est la valeur moyennede la distribution de temp�erature de brillan
e dans le lobe. La densit�e de 
ux re�
ue(equation 2.1) s'�e
rit alors : Sr = 2k�2 Tmb
lobe (2.2)o�u 
lobe est l'angle solide 
orrespondant au lobe prin
ipal de l'antenne. On peut don

al
uler le fa
teur de 
onversion S=T ou Jy/K :S=Tmb = 2k�2 
lobe (2.3)
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Fig. 2.3: Spe
tre ON{OFF de la raie J(2{1) de CO �a 230,54 GHz observ�e au le Plateau de Bure del'IRAM dans Hale-Bopp le 11 mars 1997. Le pro�l �a deux pi
s est typique des observations 
om�etaires.2.1.3 Observations spe
tros
opiques de 
om�etes ave
 une antenne uniqueAnalyse des spe
tres 
om�etairesLa �gure 2.3 pr�esente un exemple typique de spe
tre 
om�etaire obtenu ave
 un ra-diot�eles
ope. C'est la raie J(2{1) de CO �emise �a 230 GHz, observ�ee dans la 
om�ete Hale-Bopp ave
 le Plateau de Bure de l'IRAM, en mode ON-OFF, en mars 1997. La fr�equen
e des
anaux, autour de la fr�equen
e de la raie au repos, est transform�ee en vitesse radiale relative�a la vitesse g�eo
entrique de la 
om�ete. Ainsi, les mol�e
ules se d�epla�
ant ave
 des vitessesn�egatives (respe
tivement positives) sont en train de s'appro
her (resp. de s'�eloigner) de laTerre. Les mol�e
ules dont la vitesse est pro
he de 0 se d�epla
ent perpendi
ulairement �a laligne de vis�ee. Au 
ours de leur d�epla
ement, 
es mol�e
ules sortent du 
hamp de vue (�a 
ettefr�equen
e, le lobe de l'antenne vaut �20") tandis que 
elles qui se d�epla
ent parall�element�a la ligne de vis�ee y restent. En 
ons�equen
e, lors des observations, on d�ete
te plus de 
uxaux vitesses pro
hes de la vitesse d'expansion du gaz (i
i � 1 km s�1) qu'autour de 0 kms�1. Cela explique le pro�l �a deux pi
s des raies 
om�etaires.Aire Int�egr�ee : L'aire int�egr�ee de la raie (en K km s�1) est la quantit�e totale de 
ux 
ontenuedans le lobe. Il est possible grâ
e �a 
ette quantit�e de remonter �a la densit�e de 
olonnede la mol�e
ule observ�ee. A partir de l�a, l'utilisation d'un mod�ele simple de 
oma permetde 
al
uler le taux de produ
tion (Q) d'une esp�e
e (voir Chapitre 3), 
'est �a dire lenombre de mol�e
ules lib�er�ees dans la 
oma �a 
haque se
onde. L'abondan
e AX d'uneesp�e
e X est le rapport de son taux de produ
tion �a 
elui de l'eau AX = QXQH2O .Largeur de raie : La largeur de la raie est prin
ipalement due �a des e�ets de proje
tions dela vitesse des mol�e
ules sur la ligne de vis�ee. Le se
ond fa
teur d'�elargissement est
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ules. En mesurant la demi-largeur �a mi-hauteur (�raie),et en 
onnaissant la temp�erature du gaz (ou en postulant sa valeur), on peut estimerla vitesse moyenne d'expansion du gaz. La vitesse du gaz dans les 
omae est en g�en�eralde l'ordre de 1 km s�1 et les raies observ�ees ont une largeur de � 2{4 km s�1.Pro�l de raie : La bonne r�esolution spe
trale dont on dispose en radio o�re la possibilit�e de
ara
t�eriser la distribution des mol�e
ules le long de la ligne de vis�ee. Le pro�l de raie, tr�esbien r�esolu, peut donner des informations sur la morphologie du d�egazage. Par exemple,le noyau d'une 
om�ete situ�ee relativement loin du Soleil est a
tif uniquement du 
ôt�equi est 
hau��e par la lumi�ere du Soleil. Si l'angle de phase (angle Soleil-Com�ete-Terre)est faible, l'aile de la raie aux vitesses n�egatives sera nettement plus forte que l'aile desvitesses positives (un 
as typique est 
elui de la 
om�ete P/S
hwassmann-Wa
hmann1, d�e
rit dans Crovisier et al., 1995). En e�et il y a plus de mol�e
ules dans la 
omase d�epla�
ant du noyau vers le Soleil (don
 vers la Terre) que dans l'autre dire
tion.Les variations temporelles peuvent �egalement renseigner l'observateur sur la rotationdu noyau et la pr�esen
e de jets.Rapport d'intensit�e de raies : Lorsque plusieurs raies d'�emission rotationnelle d'une mêmemol�e
ule sont observ�ees simultan�ement, leur rapport d'intensit�e peut permettre de re-monter �a la temp�erature de rotation de l'esp�e
e et de 
ontraindre son ex
itation. Si lesobservations sondent la 
oma interne, la temp�erature de rotation est la temp�erature
in�etique du gaz : en e�et, l'intensit�e des di��erentes raies d�epend de la population desniveaux rotationnels qui est dire
tement li�ee �a la temp�erature du gaz dans la 
oma in-terne o�u les 
ollisions sont nombreuses (voir Se
tion 3.3). Ce travail est g�en�eralemente�e
tu�e en observant plusieurs raies du m�ethanol (CH3OH), 
'est un des aspe
ts ha-bituels de l'�etude de 
omae en radioastronomie millim�etrique. Cette temp�erature peutêtre utilis�ee 
omme param�etre dans les mod�eles utilis�es pour l'analyse des donn�ees
on
ernant d'autres mol�e
ules.R�esultatsL'�ere de l'observation des 
om�etes en radioastronomie a d�ebut�e ave
 la premi�ere d�ete
tionde raies �a 18 
m du radi
al OH dans la 
om�ete Kouhoutek en 1973 (Biraud et al., 1974).Le domaine millim�etrique ne fut a

essible qu'�a partir des ann�ees 80, ave
 la 
onstru
tion deplusieurs observatoires. Les premi�eres d�ete
tions de mol�e
ules 
om�etaires dans 
e domainede longueur d'onde ont eu lieu ave
 le passage de la 
om�ete Halley en 1986. Au total, enune vingtaine d'ann�ees, 35 
om�etes ont �et�e observ�ees et plus de 20 mol�e
ules m�eres ont �et�ed�e
ouvertes (voir Table 2.2). Des radi
aux (CS, SO, NS) et des ions (CO+, HCO+, H3O+)ont �et�e d�ete
t�es par 
ette te
hnique. Les mol�e
ules m�eres sont pour la plupart �egalementobserv�ees dans le milieu interstellaire, que 
e soit au sein des nuages mol�e
ulaires froids, oudans les hot 
ores, r�egions voisines d'�etoiles jeunes (Bo
kel�ee-Morvan et al., 2000).Le t�eles
ope spatial ODIN, lan
�e en 2001 a permis d'observer la raie d'�emission de l'eau�a 557 GHz dans 12 
om�etes et d'�etudier le d�egazage de l'eau, l'�el�ement le plus abondantde la 
oma, diÆ
ilement a

essible depuis la Terre. De plus, l'isotope H218O �a 548 GHz a�et�e d�ete
t�e dans plusieurs 
om�etes et les mesures du rapport 18O/16O donnent une valeur
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ules m�eres observ�ees dans le millim�etrique.Nom FormuleEau H2OMonoxyde de 
arbone COM�ethanol CH3OHFormald�ehyde H2COEthyl�ene gly
ol HOCH2CH2OHA
ide formique HCOOHEthanal CH3CHOFormiate de m�ethyle HCOOCH3Ammonia
 NH3Cyanure d'hydrog�ene HCNIso
yanure d'hydrog�ene HNCCyanure de m�ethyle CH3CNCyanoa
�etyl�ene HC3NA
ide iso
yanique HNCOFormamide NH2CHOSulfure d'hydrog�ene H2SDioxyde de soufre SO2Oxysulfure de 
arbone OCSThioformald�ehyde H2CSsimilaire �a la valeur terrestre (Biver et al., 2007).Le passage de la 
om�ete Hale-Bopp restera une r�evolution dans l'�etude des 
om�etespuisque pas moins de 10 nouvelles mol�e
ules m�eres ont �et�e d�e
ouvertes dans sa 
oma. Sona
tivit�e �etait telle que plusieurs rapports isotopiques (D/H, 12C/13C, 14N/15N et 32S/34S)ont �et�e mesur�es dans quelques mol�e
ules ou radi
aux (voir la revue Bo
kel�ee-Morvan et al.,2004, et les r�ef�eren
es qu'elle 
ontient).La prin
ipale 
on
lusion qui ressort des observations spe
tros
opiques de 
om�etes dansle domaine (sub-)millim�etrique est que l'on observe une grande diversit�e 
himique. De nom-breuses mol�e
ules sont d�ete
t�ees, y 
ompris des esp�e
es 
omplexes 
omme l'�ethyl�ene gly
ol(HOCH2CH2OH, Crovisier et al., 2004a) et leurs abondan
es relatives varient 
onsid�erable-ment d'une 
om�ete �a l'autre (jusqu'�a un fa
teur 10 pour CO). Comme d�e
rit plus tôt (Cha-pitre 1) les di��eren
es de 
omposition ne semblent pas 
orr�el�ees ave
 la 
lasse dynamiquedes 
om�etes. Cependant le nombre de 
om�etes de l'�e
liptique analys�ees est en
ore trop faibleaujourd'hui pour qu'une r�eelle statistique soit tir�ee des observations. De plus, les 
onditionsd'observations varient (distan
e g�eo
entrique et h�elio
entrique de la 
om�ete, noyau frag-ment�e...) et 
haque 
om�ete pr�esente des parti
ularit�es dont il faut tenir 
ompte avant de la
omparer aux autres. L'�etude de la diversit�e 
himique des 
om�etes est un travail en 
ours,qui n�e
essite des observations aussi fr�equentes que possible pour tous les types dynamiquesde 
om�etes.Au del�a de la 
omposition du gaz, les observations de 
om�etes dans le millim�etrique
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essus en a
tion dans les atmosph�eres 
om�etaires ainsiqu'�a leur stru
ture :� Les variations h�elio
entriques des abondan
es montrent que toutes mol�e
ules ne se
omportent pas de la même mani�ere. Dans le 
as du formald�ehyde, l'�evolution d�ependfortement de la distan
e au Soleil ; 
'est un des �el�ements qui sugg�ere que la mol�e
ulene provient pas du noyau mais est 
r�e�ee dans la 
oma par un ph�enom�ene d�ependantde la temp�erature (d�egradation de polym�eres, Fray et al., 2006).� Les observations de 
om�etes tr�es pro
hes du Soleil o�rent des 
onditions extrêmes detemp�erature et d'exposition au 
ux solaire. Dans 
e 
adre, les observations permettentde poser des 
ontraintes sur 
ertains param�etres physiques des mol�e
ules (notammentle taux de photodisso
iation, Biver et al., 2003).� L'analyse de l'�evolution temporelle d'un spe
tre (pro�l, aire int�egr�ee) peut fournir desinformations sur la 
om�ete. Biver et al. (2007) ont pu mesurer la p�eriode de rotationdu noyau de la 
om�ete 9P/Tempel 1 en analysant l'�evolution temporelle de l'aire d'uneraie de HCN. Les 
hangements radi
aux de la forme du spe
tre de CO observ�e ave
 lePlateau de Bure en mode auto
orr�elation (ON{OFF) dans la 
om�ete Hale-Bopp ont�et�e interpr�et�es 
omme dus �a la pr�esen
e d'un jet de CO �a surfa
e du noyau (Henryet al., 2002).Il 
onvient de noter i
i que 
es analyses ont �et�e e�e
tu�ees ave
 une r�esolution spatiale del'ordre de la dizaine de se
ondes d'ar
, soit 10 000 km pour une 
om�ete situ�ee �a une unit�eastronomique de la Terre. Les tailles des noyaux �etant de l'ordre de quelques kilom�etres, lesobservations radio ave
 une antenne unique sont sensibles aux mol�e
ules pr�esentes loin dunoyau. A�n de 
ontraindre les propri�et�es du noyau �a partir des observations de la 
oma, il seraitpr�ef�erable d'imager l'�emission des mol�e
ules plus pr�es du noyau. Pour 
ela, l'utilisation dete
hniques interf�erom�etriques permet de gagner un ordre de grandeur en r�esolution spatiale.2.2 L'interf�erom�etrie millim�etrique2.2.1 La th�eorieR�eponse d'un interf�erom�etre �a deux antennesConsid�erons dans un premier temps le plus simple des interf�erom�etres, 
elui qui 
omptedeux antennes pointant en dire
tion d'une sour
e �a l'in�ni. b est la s�eparation entre les an-tennes et s le ve
teur unitaire dans la dire
tion de pointage. Comme indiqu�e sur la Figure 2.4l'onde re�
ue par l'antenne 2 a par
ouru un 
hemin optique sup�erieur de L = b � s au 
heminpar
ouru par l'onde re�
ue par l'antenne 1. Elle est 
apt�ee par l'antenne 2 ave
 un retardtemporel de � = L
 , qui 
orrespond �a un d�ephasage de !� = 2��
 b �s = 2�� b �s. Les antennes1 et 2 mesurent respe
tivement les 
hamps �ele
triques E1 et E2 qui s'�e
rivent :E1 = E0 exp(i(!t + �))E2 = E0 exp(i(!t + �+ !�))Dans le 
as d'une sour
e pon
tuelle la fon
tion de 
orr�elation des signaux 1 et 2 s'�e
rit :
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Fig. 2.4: Interf�erom�etre �a deux antennes.< E1E?2 >= I0 exp(�i!�) = I0 exp(�2i�� b � s) (2.4)Si la sour
e n'est pas pon
tuelle, il faut tenir 
ompte du 
hamp provenant de l'ensembledes dire
tions S support�ees par la sour
e. La fon
tion de 
orr�elation devient une int�egralesur la sour
e et, en supposant que le reste du 
iel n'�emet pas de rayonnement, sur tout le
iel : < E1E?2 >= ∫
iel I0(S) exp(�2i�� b � S)dS (2.5)Etant donn�ee la grande distan
e des sour
es astrophysiques, on peut en g�en�eral se pla
erdans l'approximation paraxiale : le 
hamp �ele
tromagn�etique se propage parall�element �a laligne de vis�ee et la r�egion de la sph�ere 
�eleste d'o�u provient le rayonnement est assimil�ee �aun plan. Dans 
es 
onditions, on peut �e
rire S = s + ds , o�u ds est un ve
teur situ�e dansle plan du 
iel qui v�eri�e jjdsjj � 1. D�e�nissons un rep�ere orthonorm�e (ul;um; s) ayant deuxaxes dans le plan du 
iel, l'un dirig�e vers le Nord (um) et l'autre pointant �a l'Est (ul) ; letroisi�eme axe est orient�e selon la ligne de vis�ee (voir Figure 2.4). Dans 
e rep�ere, on a :b = (b1; b2; b3)dS = (l ; m; 0)On peut don
 �e
rire :< E1E?2 >= ∫∫
iel I0(l ; m) exp(�2i�� (b1l + b2m + b3)) dl dm (2.6)
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Fig. 2.5: Evolution de la 
ouverture-uv au 
ours des observations de la raie (220{211)de H2S auPlateau de Bure de l'IRAM en mars 1997. L'intervalle de temps 
orrespondant aux observations estindiqu�e au dessus des �gures.Puis, en sortant le terme 
onstant de l'int�egrale :< E1E?2 >/ ∫∫
iel I0(l ; m) exp(�2i�� (b1l + b2m)) dl dm (2.7)C'est l'expression de la Transform�ee de Fourier de la distribution de brillan
e au point(u; v) dans le plan de Fourier (plan-uv), o�u u = b1� et v = b2� .Le produit de 
orr�elation des 
hamps �ele
triques enregistr�es par les deux antennes estun nombre 
omplexe appel�e visibilit�e. C'est un point de la transform�ee de Fourier de ladistribution de brillan
e de la sour
e sur le plan du 
iel, �egalement appel�ee fon
tion de
oh�eren
e spatiale. Si l'on mesure l'ensemble des points de 
ette fon
tion, on peut d�eterminerla distribution de brillan
e de la sour
e observ�ee en e�e
tuant une transformation de Fourierinverse (TF�1).Synth�ese d'ouverture :La synth�ese d'ouverture 
onsiste �a �etendre l'�e
hantillonnage du plan de Fourier en uti-lisant un nombre N d'antennes plus 
ons�equent qui 
orrespond �a N (N�1)2 lignes de basesqui mesurent 
ha
une une visibilit�e �a 
haque instant. La rotation de la Terre fait �evoluer laproje
tion des lignes de base et permet d'am�eliorer en
ore l'�e
hantillonage du plan de Fourier.On peut alors e�e
tuer la TF�1 du signal mesur�e et obtenir la distribution de brillan
esur le plan du 
iel en b�en�e�
iant de la r�esolution spatiale qu'o�rirait une antenne unique dontla dimension serait l'espa
ement entre les deux antennes les plus �eloign�ees du r�eseau.2.2.2 Des visibilit�es �a la 
arte interf�erom�etriqueCouverture-uvLa 
ouverture-uv est l'ensemble des points du plan de Fourier pour lesquels l'instrumenta mesur�e une visibilit�e. La fon
tion que l'on �e
hantillonne est la TF d'une grandeur r�eelle
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e) et est par 
ons�equent une fon
tion paire. On a don
 V (u; v) =V (�u;�v) et la 
ouverture-uv est don
 sym�etrique par rapport au point 
entral. Ave
 larotation de la terre, la proje
tion des lignes de base �evolue au 
ours du temps et une mêmeligne de base sondera plusieurs points du plan-uv situ�es le long d'un ar
 d'ellipse (voir Figure2.5).La repr�esentation math�ematique de la 
ouverture-uv est la fon
tion d'�e
hantillonnageS(u; v), qui vaut 1 si on a mesur�e V en (u; v), 0 sinon. Apr�es une session d'observation,on 
onnâ�t le produit V (u; v)S(u; v) et l'�equation de l'inversion (�equation ??) donne unedistribution de brillan
e d�egrad�ee BD :BD(l ; m) = ∫∫plan�uv V (u; v)S(u; v) exp(�i2�(ul + vm)) du dv (2.8)BD = TF(V S) = TF(V ) � TF(S) = B �DLa TF de la 
ouverture-uv , la fon
tion D, est appel�ee lobe sale. Ce lobe est 
onstitu�e d'unlobe prin
ipal 
entr�e entour�e de lobes se
ondaires dont la distribution suit 
elle des points(u; v) sond�es. Le lobe synth�etique C est la gaussienne �a deux dimensions qui repr�esenteau mieux la partie 
entrale du lobe sale. Il repr�esente la r�esolution spatiale des 
artes debrillan
e d�eduites des observations. Il a la même sym�etrie que la 
ouverture-uv : plus elle esthomog�ene et plus le lobe sera 
ir
ulaire.D�e
onvolutionPlus l'�e
hantillonnage du plan-uv est bon, plus la distribution de brillan
e d�egrad�ee serapro
he de la distribution de brillan
e r�eelle. Dans tous les 
as, il est possible, 
onnaissant la
ouverture-uv de d�e
onvoluer la distribution de brillan
e d�egrad�ee par le lobe sale.La 
olle
tion de programes GILDAS d�evelopp�ee par l'Institut de radioastronomie mil-lim�etrique (IRAM), institut en 
harge de l'interf�erom�etre du Plateau de Bure, propose dessolutions pour 
ette d�e
onvolution. Le prin
ipe 
onsiste �a 
onsid�erer que la sour
e observ�eeest en fait une superposition de sour
es pontuelles voisines. On 
onsid�ere que la plus intensede 
es sour
es est situ�ee �a la position o�u la brillan
e d�egrad�ee BD est maximale et que sonintensit�e est �egale �a une fra
tion 
 de l'intensit�e maximum mesur�ee. Le produit de 
onvolu-tion de 
ette sour
e pon
tuelle P1 par le lobe sale (D) est alors retran
h�e �a BD et l'on 
r�eeune distribution des r�esidus R : R1 = BD � P1 �DLa deuxi�eme sour
e pon
tuelle P2 
orrespond au maximum de 
ette de distribution de r�esidus,qui est alors re
al
ul�ee : R2 = R1 � P2 �DL'op�eration est r�eit�er�ee n fois, jusqu'�a 
e que les r�esidus soient inf�erieurs �a une valeur seuil�a d�e�nir. La 
arte de sour
es pon
tuelles est alors 
onvolu�ee par le lobe synth�etique puisajout�ee �a la 
arte des r�esidus pour obtenir la distribution de brillan
e re
onstitu�ee BR. On a�nalement : BR = Rn + C � ( n
∑i=1 Pi)
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ts pratiquesTransform�ee de Fourier rapide : En pratique, le traitement des donn�ees utilise un algorithmede Transformation de Fourier rapide. Il ne peut être appliqu�e qu'�a une fon
tion �e
han-tillonn�ee r�eguli�erement. Avant d'e�e
tuer la TF, les visibilit�es mesur�ees sont r�e�e
han-tillonn�ees sur une grille. Pour 
ela le produit V S est 
onvolu�e par une grille G. Ladistribution des visibilit�es r�e�e
hantillonn�ees Vg s'�e
rit don
 :Vg = G � (V S)Ce qui donne lors de la TF : TF(Vg) = TF(G)TF(V S)d'o�u l'on tire l'expression de la distribution de brillan
e d�egrad�ee :BD(l ; m) = TF(V S) = TF(Vg)GGain dire
tionnel des antennes : Dans le 
as des sour
es �etendues, le signal provenant desdire
tions voisines de la dire
tion prin
ipale (
elle de la ligne de vis�ee) est att�enu�e parun fa
teur donn�e par le gain dire
tionnel des antennes. L'�equation ?? devient :V (u; v) = ∫∫
iel g(l ; m)B(l ; m) exp(�i2�(ul + vm)) dl dm (2.9)La TF�1 du signal mesur�e par l'interf�erom�etre sera le produit de la distribution debrillan
e par le lobe primaire des antennes g(l ; m)B(l ; m). Il faut tenir 
ompte de 
ete�et dans le traitement des donn�ees a�n de re
onstituer une image aussi �d�ele quepossible �a la distribution de brillan
e r�eelle.Poids des visibilit�es : Les 
onditions mat�erielles et m�et�eorologiques peuvent �evoluer d'un mo-ment �a un autre ou d'une antenne �a une autre. Au moment de la mise un 
ommun detoutes les mesures on tient 
ompte de 
ela en a�e
tant un poids �a 
haque visibilit�e.Le poids est d�e�ni 
omme w = 1�2 , o�u � est le niveau de bruit, qui s'�e
rit :� = JI Tsys�Qp2�� �tJI est le fa
teur de 
onversion de la temp�erature d'antenne (K) en densit�e de 
ux(Jy).Tsys est la temp�erature syst�eme.�Q est l'eÆ
a
it�e de l'interf�erom�etre.�� est la r�esolution spe
trale.�t est le temps d'int�egration.
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ipaux interf�erom�etres radio op�erant dans le millim�etriqueInstrument Fr�equen
es N � � Lieu AltitudePdBIa 80{260 GHz 6 � 15 m Hautes Alpes, Fran
e 2550 mVLAb 0,074{50 GHz 27 � 25 m Nouveau Mexique, USA 2100 mBIMA
 70{270 GHz 10 � 6 m Californie, USA 1300 mOVRO
 80{270 GHz 6 � 10 m Californie, USA 1200 mCARMA
 80{270 GHz 9 � 6 m + 6 � 10 m Californie, USA 2400 mSMAd 180{900 GHz 8 � 500 m Hawaii, USA 4000 ma Interf�erom�etre du Plateau de Bure de l'IRAM.b Le Very Large Array (VLA) observe prin
ipalement dans le domaine 
entim�etrique. Ce fut le premierinterf�erom�etre �a r�ealiser de l'imagerie de 
om�ete, 
'est pourquoi nous proposons sa des
ription i
i.
 L'interf�erom�etre de la Berkeley Illinois Maryland Asso
iation (BIMA) et 
elui du Owens Valley Ra-dio Observatory (OVRO) ont 
ess�e de fon
tionner. Leurs antennes ont �et�e rassembl�ees pour donnernaissan
e �a l'interf�erom�etre CARMA (Combined Array for Resear
h in Millimeter-wave Astronomy).d Submillimetre Array.Ce poids permet de donner plus d'importan
e aux points obtenus dans de meilleures
onditions que les autres. Il est possible �a post�eriori de modi�er la distribution despoids a�n d'am�eliorer la sensibilit�e ou la r�esolution. Par exemple, en donnant moins depoids aux visibilit�es enregistr�ees par les longues lignes de base (tapering), on d�egradel�eg�erement la r�esolution spatiale mais on augmente le rapport signal sur bruit desobservations.Espa
ements 
ourts : Il est mat�eriellement impossible d'obtenir des lignes de bases inf�erieures�a la taille d'une antenne. Les espa
ements 
ourts dans le plan de Fourier ne sont don
pas �e
hantillonn�es. Cela 
orrespond aux grandes �e
helles spatiales sur le 
iel. L'inter-polation dans le plan de Fourier e�e
tu�ee lors du r�e�e
hantillonnage des visibilit�es en estfauss�ee et, lors de la TF�1, le 
ux �emis par une sour
e �etendue est sous estim�e. On ditqu'un interf�erom�etre �ltre les grandes �e
helles spatiales. Cet aspe
t est parti
uli�erementimportant lorsque l'on s'int�eresse aux 
om�etes qui sont des sour
es �etendues.2.2.3 Observations de 
om�etes en interf�erom�etrie millim�etriqueAve
 les interf�erom�etres �a notre disposition (voir Table 2.3), il faut des 
om�etes tr�esbrillantes pour que les observations soient de bonne qualit�e. Les premi�eres observations de
om�etes en interf�erom�etrie radio remontent �a 1985-1986 ave
 les observations de la 
om�eteHalley au VLA (observation de la raie de OH �a 18 
m, de Pater et al., 1986). Les 
om�etesWilson (19861), 1991 A1 (Shoemaker-Levy), C/1996 B2 Hyakutake et C/1995 O1 (Hale-Bopp) ont �et�e observ�ees depuis (Palmer et al., 1989, 1992; Fern�andez et al., 1997; de Pateret al., 1998).Le passage de la 
om�ete C/1996 B2 (Hyakutake) �a une tr�es faible distan
e de la Terre
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asion pour observer une 
om�ete ave
 le Plateau de Bure. L'analysede l'�emission 
ontinue a permis de donner une limite sup�erieure pour la taille du noyau �a 2,1km (Altenho� et al., 1999). Les raies d'�emission J(2{1) du CO et J(1{0) de HCN ont �et�ed�ete
t�ees.Ind�eniablement, la 
om�ete Hale-Bopp a �et�e �a l'origine des r�esultats les plus signi�
atifs eninterf�erom�etrie. L'�emission 
ontinue a �et�e imag�ee ave
 une r�esolution de l'ordre de 10" ave
l'interf�erom�etre de BIMA (de Pater et al., 1998). Au Plateau de Bure, la r�esolution obtenue�etait de l'ordre de 2". Les observations ont permis une mesure de la taille du noyau, estim�ee�a 44;2� 2;3 km (Altenho� et al., 1999). L'�emission de nombreuses raies mol�e
ulaires a �et�e
artographi�ee, nous en proposons i
i une une br�eve des
ription :� Deux esp�e
es deut�er�ees (HDO et DCN) ainsi que HCN et HNC ont �et�e observ�ees ave
l'interf�erom�etre de Owens Valley (OVRO). La 
omparaison ave
 des observations dumilieu interstellaire a montr�e qu'une partie de la mati�ere 
om�etaire �etait 
onstitu�ee demati�ere interstellaire pr�eserv�ee lors de la formation du Soleil. Les observations sugg�erentpar ailleurs que les jets de poussi�eres sont enri
his en HDO et DCN (Blake et al., 1999).� Ave
 l'interf�erom�etre de BIMA, l'analyse de la distribution spatiale de l'�emission de laraie J(1{0) de HCN a mis en �eviden
e des d�eviations par rapport �a la sym�etrie sph�eriquequi varient au 
ours du temps. Cela a �et�e interpr�et�e 
omme le signe de la pr�esen
ede jets �a la surfa
e du noyau (Wright et al., 1998; Veal et al., 2000). La morphologiedu d�egazage de HCN a pu être 
ompar�ee �a 
elle de CN, observ�e simultan�ement dansle visible pour examiner la relation qui pourrait lier 
es deux esp�e
es (Woodney et al.,2002). Les observations de la raie J(2{1) de CS ont �et�e utilis�ees pour e�e
tuer unemesure de son taux de photodisso
iation, un param�etre physique intrins�eque de lamol�e
ule sur lequel nous reviendrons en d�etail dans la suite (Snyder et al., 2001).� La 
ampagne d'observation au Plateau de Bure de l'IRAM a permis de 
artographierl'�emission de nombreuses mol�e
ules (voir Table 2.4). Au 
ours de ma th�ese, je me suisint�eress�e �a plusieurs de 
es raies. C'est pourquoi une des
ription plus 
ompl�ete de 
ette
ampagne d'observation est donn�ee en se
tion 2.3.3.Depuis, quelques observations interf�erom�etriques de 
om�etes ont �et�e r�ealis�ees, sans ja-mais �egaler la profusion ni la qualit�e de 
elles de Hale-Bopp. L'interf�erom�etre de BIMA a �et�eutilis�e pour des observations des 
om�etes C/2002 T7 LINEAR et C/2001 Q4 NEAT en mai2004 (Friedel et al., 2005; Remijan et al., 2006). Plusieurs raies ont �et�e d�ete
t�ees, mais leuranalyse n'a pas pu être men�ee plus loin que 
elle r�ealisable �a partir d'observations ave
 uneantenne unique. Plus r�e
emment, la 
om�ete 73P/S
hwassmann-Wa
hmann 3 a �et�e observ�eeave
 su

�es au Submillimeter Array (SMA) en mai 2006. Dot�ees d'une r�esolution de l'ordrede 2" (soit 50 km �etant donn�eee la distan
e g�eo
entrique de la 
om�ete rh = 0;08 UA) lesobservations de la raie J(4{3) de HCN �a 354 GHz ont mis en �eviden
e la pr�esen
e d'un jetsur le fragment B du noyau (Gurwell et al., 2006).
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ulaires dans Hale-Bopp ave
 l'in-terf�erom�etre du Plateau de BureDate Con�g. � rh Raie � R�ef�eren
een 1997 UA UA GHz9 mars C1 1,38 1,00 HCN J(2{1) 88,63 Bo
kel�ee-Morvan et al. (2005)H2CO J(3{2) 230,54 Wink et al. (1999)11 mars C1 1,37 0,99 CO J(1{0) 115,27 Henry et al. (2002); Henry (2003)CO J(2{1) 230,512 mars C1 1,36 0,98 CS J(2{1) 97,98 Boissier et al. (2007)CS J(5{4) 244,94CH3OH a � 242 a13 mars C1 1,35 0,97 HNC J(1{0) 90,66 Bo
kel�ee-Morvan et al. (2005)H2S (220{211) 216,71 Boissier et al. (2007)SO NJ(56{45) 219,9516 mars C2 1,33 0,96 HNC J(1{0) 90,66 Bo
kel�ee-Morvan et al. (2005)H2CO J(3{2) 216,71 Wink et al. (1999)a Plusieurs raies de CH3OH ont �et�e observ�ees dans la bande �a 242 GHz.2.3 L'interf�erom�etre du Plateau de Bure2.3.1 Des
riptionCet instrument est situ�e dans le d�epartement fran�
ais des Hautes Alpes, sur le Plateau deBure, �a 2550 m d'altitude (Figure 2.6). Il est aujourd'hui 
onstitu�e de 6 antennes de 15 m dediam�etre qui se d�epla
ent sur des rails pour être pla
�ees sur des stations dispos�ees sur deuxaxes Nord-Sud et Est-Ouest. L'�e
art maximum entre deux antennes est de 760 m dans ladire
tion Est-Ouest et 368 m dans la dire
tion Nord-Sud. Ces 
hi�res �etaient respe
tivementde 408 et 232 m avant l'extension des voies r�ealis�ees en 2005. Il existe plusieurs 
on�gu-rations possibles pour les antennes. Les plus �etendues sont adapt�ees aux observations desour
es fortes tr�es 
ompa
tes, voire non r�esolues. Les 
on�guration 
ompa
tes permettentde mesurer plus de visibilit�es dans la r�egion des 
ourts rayons-uv , o�u est 
on
entr�e le 
ux �emispar les sour
es �etendues. Chaque antenne est dot�ee de plusieurs r�e
epteurs fon
tionnant auxlongeurs d'onde de l'ordre de 3 mm (fr�equen
es entre 80 et 115 GHz), 1,3 mm (fr�equen
esentre 210 et 250 GHz) et 2 mm (fr�equen
es entre 129 et 168 GHz). Les r�e
epteurs �a 2mm ont �et�e install�es en 2007 dans le 
adre d'une 
ampagne d'am�elioration de l'instrumentqui 
ompte �egalement le rempla
ement des r�e
epteurs �a 3 et 1,3 mm (e�e
tu�e en 2006),l'installation (pr�evue pour �n 2008) de r�e
epteur �a 0,8 mm (� � 350 GHz) et le 
hangementdu 
orr�elateur.
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Fig. 2.6: L'interf�erom�etre de Plateau de Bure dans une 
on�guraiton �a 4 antennes.2.3.2 Proto
ole d'observationComme nous l'avons vu, la 
arte interf�erom�etrique observ�ee sera d'autant plus pro
hede la v�eritable distribution de brillan
e que le lobe synth�etique sera 
ir
ulaire. Il faut pour
ela que la 
ouverture-uv soit homog�ene et par 
ons�equent que les observations re
ouvrentun intervalle de temps aussi grand que possible. En pratique on observe la sour
e depuisson lever jusqu'�a son 
ou
her. La pro
�edure d'observation au Plateau de Bure 
onsiste �ar�ep�eter un 
y
le qui alterne les p�eriodes d'�etalonnage et les observations s
ienti�ques. Voi
iles prin
ipaux ph�enom�enes qui sont pris en 
ompte pour l'�etalonnage :Erreur de pointage : Pour diverses raisons, les antennes ne pointent pas exa
tement dans ladire
tion qui leur est 
ommuniqu�ee. Ce d�e
alage est 
orrig�e en temps r�eel : on mesure ladi��eren
e (en azimuth et �el�evation) entre la position observ�ee et la position r�eelle d'unobjet bien 
onnu (une plan�ete par exemple) et l'on int�egre 
e d�e
alage aux instru
tionsde pointage par la suite.E�et de l'atmosph�ere : L'eau pr�esente dans l'atmosph�ere au dessus de l'interf�erom�etre adeux e�ets n�efastes sur les observations : d'une part, elle att�enue le signal provenantde la sour
e ; d'autre part, elle perturbe le front d'onde in
ident et les instabilit�es del'atmosph�ere g�en�erent des variations dans les phases mesur�ees. En mesurant l'�emissiondu 
iel et en utilisant un mod�ele d'atmosph�ere, il est possible de remonter �a la quantit�e



56 { CHAPITRE 2. LA RADIOASTRONOMIE (SUB-)MILLIM�ETRIQUEtotale d'eau pr�esente sur la ligne de vis�ee. Cette donn�ee est utilis�ee pour 
orriger entemps r�eel l'att�enuation du signal in
ident. Les variations temporelles de la quantit�ed'eau 
orrespondent �a des variations de d�ephasage entre les di��erentes antennes. La
orre
tion de phase atmosph�erique, toujours en temps r�eel, permet de s'a�ran
hir de
e bruit de phase. Jusqu'en 2004, la mesure de la quantit�e d'eau �etait e�e
tu�ee ave
un r�e
epteur utilis�e pour l'analyse s
ienti�que. Depuis, un r�e
epteur �a 22 GHz d�edi�e �ala mesure de phase atmosph�erique est utilis�e.Variation de phase et d'amplitude : Le traitement du signal par divers 
omposants �ele
troni-ques g�en�ere des variations de la phase et de l'amplitude des visibilit�es qui d�ependent dutemps et de la fr�equen
e d'observation. On les 
orrige en observant r�eguli�erement uneou plusieurs sour
es d'�etalonnage dont l'amplitude et la phase sont 
onstantes au 
oursdu temps. Ces 
alibrateurs de phase et d'amplitude doivent être des sour
es pon
tuellesassez intenses. Il n'est pas indispensable de 
onnâ�tre la valeur absolue de leur 
ux.Ces 
orre
tions sont appliqu�ees aux visibilit�es a posteriori, �a l'aide d'un programmede traitement des donn�ees d�evelopp�e par l'IRAM. On suppose que les variations enfon
tion de la fr�equen
e sont stationnaires et elles sont �etalonn�ees ind�ependamment,en observant des sour
es tr�es intenses.Valeur absolue du 
ux : Les �etapes pr�e
�edentes de l'�etalonnage 
orrigent les variations rela-tives d'amplitude et de phase. Il reste alors �a d�eterminer l'�e
helle de 
ux absolu, 
'est�a dire le fa
teur de 
onversion entre la temp�erature mesur�ee par l'interf�erom�etre et le
ux r�eel de la sour
e observ�ee. Il faut pour 
ela observer une sour
e dont le 
ux est
onnu ave
 pr�e
ision puis e�e
tuer le rapport du 
ux th�eorique au 
ux mesur�e. Commepour l'amplitude et la phase, 
ette 
orre
tion est e�e
tu�ee a posteriori.2.3.3 Les observations de Hale-Bopp au Plateau de BureLa 
ampagne d'observation : Un peu avant le p�erih�elie (1er avril), entre le 6 et le 22mars 1997, 11 jours furent d�edi�es aux observations de la 
om�ete Hale-Bopp au Plateau deBure (Figure 2.7). Une des
ription d�etaill�ee de 
et instrument tel qu'il �etait au moment desobservations de Hale-Bopp est donn�ee dans Guilloteau et al. (1992). Les 
inq antennes alorsdisponibles �etaient dispos�ees en 
on�guration 
ompa
te (C1 du 6 au 13 et C2 du 16 au 22mars). Cela 
orrespond �a des lignes de base projet�ees sur le plan du 
iel 
omprises entre 20et 150 m. Chaque antenne �etait alors dot�ee de deux r�e
epteurs (�a 1,3 et 3 mm) fon
tionnantsimultan�ement. La 
om�ete se trouvait �a la distan
e � � 1;35 UA de la Terre et rh � 1;00UA du Soleil. La dire
tion du Soleil est d�e�nie par deux angles : � est l'angle de phase, l'angle(Terre-Com�ete-Soleil) ; pa est son angle de position, l'angle entre la dire
tion du pôle Nord
eleste et la proje
tion de la dire
tion du Soleil sur le plan du 
iel. En mars 1997, on avait� � 46Æ et pa � 160Æ.La 
ampagne d'observation visait �a observer �a la fois l'�emission de mol�e
ules (en spe
-tros
opie) et 
elle des poussi�eres et du noyau (en observant leur �emission 
ontinue). LePlateau de Bure a �et�e utilis�e alternativement en mode interf�erom�etrique (le signal de 
haqueantenne est 
orr�el�e ave
 
elui des autres) et en mode ON{OFF (les antennes sont utilis�ees
omme si elles �etaient seules puis les spe
tres obtenus sont additionn�es). En r�ealisant des
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tres ON{OFF on peut suivre l'�evolution de l'�emission (sursauts d'a
tivit�e, jets...) etmesurer le 
ux �emis �a grande �e
helle spatiale (sans être a�e
t�e par la perte de 
ux dueau manque de lignes de bases 
ourtes en interf�erom�etrie). D'autre part, la grande surfa
e
olle
tri
e que repr�esentent les 
inq antennes en mode ON{OFF a �et�e mise �a pro�t pourobserver des esp�e
es moins abondantes, dont l'�emission est trop faible pour être observ�ee eninterf�erom�etrie. Cela a permis de d�ete
ter des mol�e
ules jamais observ�ees jusqu'alors (SO2,HNCO, HCOOH, Bo
kel�ee-Morvan et al., 2000) ainsi que plus marginalement DCN et HDO(Crovisier et al., 2004b). En interf�erom�etrie, on 
artographie l'�emission des raies les plusintenses pour analyser la distribution spatiale du gaz dans la 
oma interne. La Table 2.4r�epertorie les prin
ipales 
ara
t�eristiques des observations de raies mol�e
ulaires en mode in-terf�erom�etrique. Certaines donn�ees ont d�ej�a �et�e analys�ees et ont fait l'objet de publi
ationsau 
ours des ann�ees pass�ees. Le 
as �e
h�eant, la r�ef�eren
e est indiqu�ee dans la table. Au 
oursde ma th�ese, j'ai analys�e les observations des raies rotationnelles de CO, CS, H2S et SO.Le d�etail des 
onditions d'observations ainsi que les m�ethodes utilis�ees et les r�esultatsobtenus sont pr�esent�es dans les 
hapitres suivants.Suivi de la 
om�ete : Etant des objets du Syst�eme Solaire, le mouvement des 
om�etessur le plan du 
iel n'est pas uniquement dû �a la rotation Terrestre. Aussi, les pro
�eduresde suivi des sour
es \habituelles" des observatoires ne sont pas adapt�ees aux observations
om�etaires. A�n de ne pas perdre la 
om�ete au 
ours de son d�epla
ement, il faut 
onnâ�tre�a 
haque instant sa position. Si l'observatoire dispose d'un logi
iel de 
al
ul d'�eph�em�erides,il suÆt de lui pro
urer les �el�ements orbitaux de la 
om�ete observ�ee ; dans le 
as 
ontraire, ilfaut 
al
uler �a l'avan
e les �eph�em�erides et fournir un �
hier qui sera lu �a intervalles de tempsr�eguliers pour interpoler la position de la 
om�ete. C'est 
ette m�ethode qui a �et�e utilis�ee auPlateau de Bure lors des observations de Hale-Bopp : les �el�ements orbitaux d�eduits d'obser-vations astrom�etriques dans le visible par D.K. Yeomans (solution 55) ont �et�e utilis�es par unprogramme de l'Institut de M�e
anique C�eleste et de Cal
ul des Eph�em�erides de l'Observa-toire de Paris pour 
al
uler les �eph�em�erides de la 
om�ete en tenant 
ompte des perturbationsgravitationnelles des plan�etes. La d�etermination des orbites des 
om�etes est assez diÆ
ile, enparti
ulier pour les nouvelles 
om�etes, dont les observations sont rares. Aussi, il est fr�equentqu'une 
om�ete n'apparaisse pas exa
tement �a la position pr�evue par les �eph�em�erides. Cefut le 
as lors des observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure, puisque lors des premiersjours le pi
 de brillan
e est apparu �a environ 500 au Nord de la position attendue. Cet �e
artsigni�
atif a �et�e 
orrig�e pour les observations des jours suivants.
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Fig. 2.7: La 
om�ete Hale-Bopp au dessus de l'interf�erom�etre du Plateau de Bure, en mars 1997.Photo A. Rambaud.



Chapitre 3Simuler les observations de la 
om�eteHale-Bopp ave
 l'interf�erom�etre duPlateau de BureJe pr�esente dans 
e 
hapitre le mod�ele que j'ai d�evelopp�e pour analyser les observations dela 
om�ete Hale-Bopp au Plateau de Bure. Dans un premier temps, les param�etres physiquesde la 
oma sont 
al
ul�es dans les 
as les plus simples ou bien lus dans des �
hiers de sortie desimulations num�eriques lorsque l'on souhaite tenir 
ompte de la physique r�eelle de la 
oma.A partir de l�a un 
ode de transfert de rayonnement 
al
ule la distribution de brillan
e sur leplan du 
iel. Les populations des niveaux rotationnels impliqu�es dans les transitions observ�eessont 
al
ul�ees �a l'aide du mod�ele d'ex
itation d�e
rit dans Biver (1997). Finalement on peutsimuler des observations ON{OFF et interf�erom�etriques.3.1 Introdu
tionComme nous l'avons vu au 
hapitre pr�e
�edent, la 
ampagne d'observation de la 
om�eteHale-Bopp au Plateau de Bure a �et�e tr�es ri
he. Mon travail de th�ese avait pour obje
tifd'avan
er dans l'analyse de 
es donn�ees qui repr�esentent une o

asion ex
eptionnnelle de
ara
t�eriser la morphologie du d�egazage et les pro
essus a
tifs dans la 
oma.Les 
ompos�es soufr�es : J'ai pro
�ed�e �a l'�etude des observations de CS, H2S et SO, quin'avaient pas en
ore fait l'objet d'une analyse d�etaill�ee. Dans un premier temps j'aisuppos�e que la 
oma �etait �a sym�etrie sph�erique pour m'int�eresser �a l'extension radialedu gaz. Le but est d'une part de d�eterminer si 
es mol�e
ules proviennent du noyauou d'une sour
e �etendue dans la 
oma et d'autre part d'e�e
tuer une mesure de leurtaux de photodisso
iation, en parti
ulier pour CS et SO, pour lesquels il n'existe pasde valeur th�eorique �able. Ensuite, les �e
arts au mod�ele unidimensionnel permettentde 
ara
t�eriser la stru
ture de la 
oma.La 
oma de CO : Je me suis �egalement int�eress�e aux observations du monoxyde de 
ar-bone, qui �etaient d�ej�a l'objet de la th�ese de F. Henry (2003), qui a montr�e que59
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oma in
luant un jet de CO. J'ai utilis�e les r�esultats de simu-lations hydrodynamiques de 
oma dans le but de 
ontraindre les ph�enom�enes physiques�a l'origine de la stru
ture que l'on d�ete
te (e�ets de la forme du noyau ou r�egion a
tivedans la produ
tion de CO).A�n d'atteindre 
es obje
tifs, j'ai d�evelopp�e un mod�ele qui simule des observations
om�etaires au Plateau de Bure. Cette mod�elisation se d�e
ompose en trois �etapes qui se-ront d�etaill�ees dans la suite de 
e 
hapitre :1. D�etermination des param�etres physiques de la 
oma :Dans l'hypoth�ese 1-D les param�etres physiques de la 
oma (densit�e, temp�erature,vitesse des mol�e
ules) sont d�e
rits par des lois simples en fon
tion de la distan
eau noyau. Lorsque l'on utilise des mod�eles hydrodynamiques de 
oma, le 
ode utiliseles �
hiers de sortie des simulations.2. Transfert de rayonnement :Cette �etape 
onsiste, �etant donn�e un jeu de param�etres pour le mod�ele de 
oma, �a
al
uler la distribution de brillan
e r�esultante sur le plan du 
iel. Les populations desniveaux rotationnels des mol�e
ules sont 
al
ul�ees ave
 le mod�ele d'ex
itation d�e
ritdans Biver (1997), qui tient 
ompte de la variation des 
onditions d'ex
itation ave
 ladistan
e au noyau.3. Cal
uls de spe
tres ON{OFF et de visibilit�es :A partir de la distribution de brillan
e, et �etant donn�ees les 
ara
t�eristiques des ob-servations, on simule des observations ON{OFF et interf�erom�etriques au Plateau deBure.Les sorties du mod�ele sont dire
tement 
omparables aux observations. Les r�esultats quej'ai obtenus sont pr�esent�es dans les Chapitres 4 et 5. L'originalit�e du mod�ele par raport �a
elui d�evelopp�e par Henry (2003) est la prise en 
ompte des e�ets d'opa
it�e dans le transfertde rayonnement et la possiblit�e d'utiliser en entr�ee les sorties de n'importe quel mod�ele de
oma.3.2 Modele de densit�e3.2.1 Mod�ele 1-DPrin
ipeLa repr�esentation �a une dimension est la plus simple que l'on puisse faire : on 
onsid�ereque le probl�eme est �a sym�etrie sph�erique. La densit�e de mol�e
ules et la temp�erature dugaz ne d�ependent que de la distan
e au noyau r . Le noyau est repr�esent�e par une sph�ereou par un point si l'on 
onsid�ere que sa taille est assez petite par rapport �a la r�esolutionspatiale des observations pour être n�eglig�ee. Les mol�e
ules de gaz s'�e
happent du noyaude fa�
on isotrope et s'en �eloignent sur des traje
toires re
tilignes, �a la vitesse d'expansion
onstante vexp. Le nombre de mol�e
ules lib�er�ees dans la 
oma �a 
haque se
onde est le taux
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tion Q de l'esp�e
e 
onsid�er�ee. Le temps de vie des mol�e
ules dans la 
oma n'est pasin�ni 
ar le rayonnement solaire les photodisso
ie. On di��eren
ie dans le mod�ele deux 
lassesde mol�e
ules : 
elles qui viennent du noyau, les mol�e
ules m�eres, et 
elles qui sont 
r�e�ees dansla 
oma, les mol�e
ules �lles. Ces derni�eres peuvent être produites par la photodisso
iation demol�e
ules m�eres ou par la d�egradation de grains pr�esents dans la 
oma. Lors du 
al
ul de ladensit�e lo
ale d'une esp�e
e mol�e
ulaire, on tient 
ompte de son taux de photodisso
iation etde 
elui de son parent si elle est produite dans la 
oma.Taux de photodisso
iationL'eÆ
a
it�e de la disso
iation d'une mol�e
ule par le rayonnement solaire �a 1 UA du Soleilest donn�ee par son taux de photodisso
iation � [s�1℄. C'est un param�etre physique intrins�equede la mol�e
ule. Pour une 
om�ete �a une distan
e h�elio
entrique rh (exprim�ee en Unit�es Astro-nomiques) le taux de photodisso
iation e�e
tif est �ef f = � r�2h . On d�e�nit alors le tempsde vie d'une esp�e
e � = 1�ef f et sa longueur d'�e
helle L = � vexp = vexp�ef f dans la 
oma. Cettelongueur d'�e
helle d�e�nit la taille 
ara
t�eristique de la distribution de densit�e de la mol�e
ule
onsid�er�ee.Le taux de photodisso
iation �a (1 UA) est en g�en�eral 
al
ul�e �a partir de l'expression :� = ∫ �(�)�(�)d� (3.1)o�u �(�) est le spe
tre d'absorption (mesur�e en laboratoire) de la mol�e
ule dans le domainedes longueurs d'onde inf�erieures au seuil de photodisso
iation et �(�) le 
ux solaire �a 1 UA.Cette m�ethode fournit des valeurs pr�e
ises et �ables pour 
ertaines esp�e
es mais s'av�ereparfois impr�e
ise :� Le 
ux solaire est variable et il faut tenir 
ompte de l'a
tivit�e solaire au momentdu passage de la 
om�ete que l'on observe pour avoir une valeur ad�equate du tauxde photodisso
iation (voir Crovisier, 1989, qui d�e
rit 
omment prendre en 
omptel'a
tivit�e solaire pour 
al
uler le taux de photodisso
iation de l'eau).� Pour 
ertaines esp�e
es instables en laboratoire 
omme les radi
aux ou les ions, lesmesures du spe
tre d'absorption sont tr�es diÆ
iles �a r�ealiser et parfois in
ertaines.� La limite du domaine des longueurs d'onde photodisso
iatives est parfois mal d�etermin�ee.� Une mol�e
ule qui absorbe un photon �a une longueur d'onde photodisso
iative se trouveport�ee dans un �etat �ele
tronique non liant. Cependant il est possible qu'un autreph�enom�ene, 
omme la 
uores
en
e, la ram�ene dans un �etat liant avant qu'elle nesoit e�e
tivement disso
i�ee. Dans 
e 
as, la proportion de mol�e
ules e�e
tivementdisso
i�ees doit être 
onnu pr�e
isemment pour estimer 
orre
tement la valeur du tauxde photodisso
iation.Les taux de photodisso
iation de nombreuses esp�e
es mol�e
ulaires sont r�epertori�ees dansHuebner et al. (1992) et Crovisier (1994). Comme nous le verrons (Chapitre 4), les obser-vations de 
om�etes peuvent être utilis�ees dans 
ertains 
as pour meurer les taux de photo-disso
iation qui ne sont pas pr�e
is�ement d�etermin�es par la m�ethode habituelle.
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Fig. 3.1: Evolution de la densit�e n de CO et de H2S en fo
ntion de la distan
e au noyau r dans la
oma d'une 
om�ete situ�ee �a 1 UA du Soleil dans laquelle la vitesse d'expansion est 1 km s�1. Lestaux de produ
tion sont QCO = 2� 1030 mol�e
ules s�1 et QH2S = 1;35� 1029 mol�e
ules s�1.Formule de HaserDans le mod�ele 1-D, la densit�e lo
ale est donn�ee par la formule de Haser, qui s'�e
rit pourune mol�e
ule m�ere (provenant des gla
es du noyau) :np(r) = Q4� vexp r2 e� �p rvexp (3.2)Pour une mol�e
ule �lle, l'expression devient :nd(r) = Q4� vexp r2 �p�d � �p (e� �p rvexp � e� �d rvexp ) (3.3)Les indi
es p (parent) r�ef�erent aux mol�e
ules m�eres, d (daughter) aux mol�e
ules �lles.L'�evolution de la densit�e ave
 la distan
e au noyau est 
ompos�ee de deux phases : d'abordune d�e
roissan
e en r�2 li�ee �a l'expansion du gaz. Lorsque r � L la photodisso
iation desmol�e
ules devient signi�
ative et la densit�e d�e
roit exponentiellement. Ce
i est illustr�e sur laFigure 3.1 pour les mol�e
ules CO et H2S. Pour les mol�e
ules dont le taux de photodisso
iationest faible (
omme CO, ave
 �CO = 6;66 � 10�7 s�1) la phase de d�e
roissan
e en r�2 estbien plus longue que pour les mol�e
ules dont le taux de photodisso
iation est fort (
ommeH2S ave
 �H2S
= 2;5� 10�4 s�1).3.2.2 Extension du mod�ele 1-DLes observations de 
om�etes, depuis la Terre ou bien in situ, ont souvent montr�e quele d�egazage depuis le noyau n'est pas isotrope. Il est possible de simuler de fa�
on simplisteles stru
tures observ�ees en adaptant le mod�ele �a une dimension. Le pro�l de densit�e le longd'une dire
tion radiale dans la 
oma suit la formule de Haser, mais le taux de produ
tiond�epend de la dire
tion 
onsid�er�ee.
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Fig. 3.2: Distribution du taux de produ
tion lo
al de mol�e
ules �a la surfa
e du noyau. A gau
he :mod�ele in
luant une asym�etrie jour/nuit, le point subsolaire est le point (0; 0) ; A Droite : mod�elein
luant un jet de demi ouverture 20Æ situ�e au niveau de l'�equateur du noyau (latitude � = 0), �a unelongitude de 90Æ.Assym�etrie jour/nuitOn observe souvent que le d�egazage est plus fort du 
ot�e du noyau illumin�e par le Soleil.Le 
hau�age des gla
es �etant plus intense sur 
ette partie de la surfa
e, la sublimation yest plus importante. Une fa�
on simple de repr�esenter 
ela 
onsiste �a d�e�nir deux valeurs dutaux de produ
tion : Qjour pour l'h�emisph�ere du noyau expos�e au Soleil et Qnuit pour l'autre,ave
 Qjour > Qnuit (Figure 3.2). Les taux de produ
tion sont normalis�es de telle sorte queQjour+Qnuit2 = Qtot, le taux de produ
tion qui reproduit au mieux les observations dans unmod�ele 1-D. Nous utiliserons le param�etre rjn = Qjour=Qnuit pour quanti�er l'asym�etriejour/nuit de la 
oma. La Figure 3.3 pr�esente la 
oupe d'une 
oma synth�etique pr�esentantune asym�etrie jour/nuit. L'angle de phase (Terre-Com�ete-Soleil) est de 45Æ (
'est 
elui dela 
om�ete Hale-Bopp lors des observations au Plateau de Bure). A gau
he (respe
tivement�a droite) de la ligne pointill�ee la proje
tion de la vitesse relative des mol�e
ules sur la ligne devis�ee est n�egative (resp. positive).Jet 
oniqueComme le montrent les observations 
om�etaires (par exemple 
elles in situ des 
om�etesHalley ou 19P/Borrelly), il arrive que des zones tr�es lo
alis�ees sur le noyau �emettent plusde gaz que le reste de la surfa
e : 
'est 
e que l'on appelle un jet. En supposant qu'un jetest 
onstant au 
ours du temps, il est possible de le repr�esenter simplement par une r�egion
onique de la 
oma o�u la densit�e est plus importante qu'ailleurs. Comme dans le 
as del'asym�etrie jour/nuit, il faut d�elimiter une zone du noyau o�u le d�egazage (Qjet) est plus fortque sur le reste de la surfa
e (Qisot). Le jet est d�e�ni par une position sur le noyau (quid�e�nit son orientation par rapport �a la ligne de vis�ee), un angle de demi ouverture  et uneintensit�e J (qui repr�esente la proportion de mol�e
ules lib�er�ees dans le jet). On aJ = 
j4� QjetQtot
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Fig. 3.3: S
h�ema d'une 
oma pr�esentant une asym�etrie jour/nuit. L'ensemble des dire
tions pourlesquelles le taux de produ
tion vaut Qjour (respe
tivement Qnuit) est pr�esent�e en gris sombre (res-pe
tivement gris 
lair).o�u 
j = 2�(1� 
os ) est l'angle solide 
ouvert par le jet. Pour une intensit�e de jet donn�ee,on 
al
ule les taux de produ
tion dans et hors du jet en utilisant les expressions :Qjet = 4�
j J QtotQisot = 4�4� �
j (1� J)QtotIl est ensuite possible d'ins�erer une asym�etrie jour/nuit dans la 
ontribution de la surfa
e dunoyau hors jet. Il suÆt pour 
ela de d�e�nir les taux de produ
tion Qjour et Qnuit tels queQjour+Qnuit2 = Qisot .Les limites de 
es mod�elesLes mod�eles utilisant la formule de Haser sont tout �a fait appropri�es �a des �etudes assezglobales des observations. Ils sont en g�en�eral utilis�es pour e�e
tuer les mesures de taux deprodu
tion des di��erentes esp�e
es observ�ees dans une 
om�ete. Lorsque l'on veut aller plusloin dans l'analyse, il est bon de se rappeler que l'on a fait quelques approximations radi
ales :1. On n'a jamais observ�e de noyau 
om�etaire sph�erique. Un noyau allong�e en rotation ausein d'une 
oma peut 
r�eer des stru
tures dont l'analyse sera fauss�ee si l'on supposeque le noyau est sph�erique (voir Chapitre 5).2. La vitesse des mol�e
ules n'est pas 
onstante. D'une part, les mod�eles hydrodynamiquespr�evoient une a

�el�eration du gaz ave
 la distan
e au noyau (Combi et al., 1999).
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ela se traduit �egalement dans ladistribution de vitesses.3. Les noyaux des 
om�etes sont en rotation. La rotation d'un jet pr�esent �a la surfa
e dunoyau 
r�ee dans la 
oma une stru
ture spirale di��erente du 
ône que l'on mod�elise dansl'hypoth�ese d'un jet statique.Il est possible de 
ompliquer en
ore les mod�eles d�e
rits 
i-dessus en in
luant l'a

�el�erationdu gaz et la rotation du noyau. Cependant 
ela repr�esente des modi�
ations lourdes qui nesont pas n�e
essaires dans le 
adre d'une analyse au premier ordre de la stru
ture de la 
omatelle que 
elle que nous avons men�ee sur les observations de CS, H2S et SO. Pour l'analysedes observations de CO, un mod�ele de 
e type (d�evelopp�e par Henry (2003)) montre que lapr�esen
e d'un jet important de CO peut expliquer les observations. Il reste �a v�eri�er que 
elareste vrai lorsque l'on utilise un mod�ele hydrodynamique de la 
oma.3.2.3 Les mod�eles hydrodynamiquesLe prin
ipe des mod�eles physiques de 
oma est de 
al
uler �a 
haque instant et en tousles points de la 
oma la densit�e du gaz, sa temp�erature, les fra
tions molaires des esp�e
es
onsid�er�ees, et les 
omposantes (vx ; vy ; vz) de la vitesse des mol�e
ules (voir la revue de Crifoet al., 2004) En g�en�eral 
es mod�eles prennent en 
ompte un noyau de forme quel
onque, dontseulement les 
ou
hes externes sont mod�elis�ees. Une fois que le gaz est lib�er�e par le noyau,l'�e
oulement est 
al
ul�e en respe
tant les lois hydrodynamiques. Je n'ai pas d�evelopp�e un telmod�ele au 
ours de ma th�ese, par 
ontre, j'ai simul�e des observations du Plateau de Bure �apartir des sorties des simulations num�eriques de Rodionov et Crifo (2006). Leur mod�ele serad�e
rit en d�etail dans le Chapitre 5, 
onsa
r�e �a l'�etude de la 
oma de CO.3.3 Ex
itation des niveaux rotationnelsA�n de simuler les observations de raies rotationnelles dans le millim�etrique, il est n�e
essai-re de mod�eliser l'ex
itation des niveaux rotationnels des mol�e
ules 
onsid�er�ees. Les 
onditionsd'ex
itation et de temp�erature dans la 
oma interne sont telles que les mol�e
ules m�eres sontpour la plupart dans leur �etat �ele
tronique fondamental. Les premiers niveaux vibrationnels etrotationnels peuvent 
ependant être signi�
ativement peupl�es. Les populations des niveauxrotationnels impliqu�es dans les transitions observ�ees ont �et�e 
al
ul�ees �a l'aide du mod�eled'ex
itation d�e
rit dans Biver et al. (1999) et Biver (1997). Quel que soit le mod�ele de
oma utilis�e, nous faisons l'hypoth�ese que les populations ne d�ependent que de la distan
e aunoyau. L'ex
itation est 
al
ul�ee le long d'une dire
tion dans la 
oma en prenant en 
omptel'�evolution des param�etres lo
aux (densit�e et temp�erature) et les di��erents modes d'ex
itationpossibles. Le 
al
ul est r�ealis�e s�epar�ement du 
al
ul de transfert de rayonnement et la loi detemp�erature (
onstante ou variable) est 
hoisie a priori. Bien que le mod�ele physique deRodionov et Crifo (2006) donne une valeur de la temp�erature du gaz en tous les points dela 
oma, nous ne l'utiliserons pas dans le 
al
ul de l'ex
itation. Nous utiliserons une loi detemp�erature 
onstante (T = 120 K) ou variable, prenant en 
ompte une augmentation de
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Fig. 3.4: Haut : Densit�e lo
ale d'eau n(H2O), densit�e �ele
tronique ne et temp�erature �ele
troniqueTe dans un mod�ele de 
oma o�u la temp�erature du gaz est 50 K et le taux de produ
tion de l'eau estQH2O = 1029 mol�e
ules s�1. Bas : Population des niveaux rotationnels de HCN 
al
ul�ee par le mod�eled'ex
itation. Figure extraite de Bo
kel�ee-Morvan et al. (2004).
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 la distan
e au noyau, 
omme le sugg�erent 
ertaines observations (voirse
tion 5.2.2). Notre appro
he est justi��ee 
ar 
al
uler les populations en tous les points dela 
oma est une pro
�edure tr�es 
oûteuse en temps de 
al
ul qui n'est pas indispensable dansle 
adre de notre �etude, 
omme nous le verrons dans le Chapitre 5.Plusieurs ph�enom�enes parti
ipent �a l'ex
itation des niveaux rotationnels des mol�e
ulesdans une atmosph�ere 
om�etaire : une mol�e
ule peut 
hanger d'�etat rotationnel apr�es une
ollision ou bien en �emettant ou absorbant un rayonnement. Nous donnons i
i une br�evedes
ription des di��erents r�egimes d'ex
itation, 
ha
un d'eux �etant pr�edominant dans uner�egion de la 
oma ; la revue de Bo
kel�ee-Morvan et al. (2004) et les arti
les qui y sont 
it�es
ontiennent plus de d�etails.3.3.1 Collisions ave
 les neutresL'�energie perdue ou re�
ue lors d'une 
ollision peut 
hanger l'�etat rotationnel des mol�e
ulesimpliqu�ees. Pr�es du noyau d'une 
om�ete la densit�e de gaz est tr�es importante (elle d�e
roit enr�2) et les 
ollisions entre les mol�e
ules neutres sont tr�es fr�equentes ; l'ex
itation 
ollisionnelleest dominante. Le taux de 
ollisions s'�e
rit :t
 = n(r) vr (T )�
olln est la densit�e de gaz, qui est 
al
ul�ee selon la formule de Haser.vr (T ) est la vitesse relative des mol�e
ules et d�epend de la temp�erature du gaz.�
oll est la se
tion eÆ
a
e de 
ollisions neutre-neutre. Cette grandeur n'est pas 
onnueet des estimations d�eduites de mesures de l'�elargissement de raies r�ealis�ees en labora-toire 
onduisent �a des se
tions eÆ
a
es de l'ordre de 1� 5� 10�14 
m2.Les nombreuses 
ollisions thermalisent la 
oma interne et les populations des niveauxrotationnels suivent une distribution de Boltzmann �a la temp�erature du gaz. La populationdu niveau i s'�e
rit alors :pthi = gi exp(�Ei=kT )Z(T ) avec Z(T ) = ∑i gi exp(�Ei=kT ) (3.4)Dans l'hypoth�ese o�u les e�ets d'opa
it�e sont faibles, l'intensit�e d'une raie rotationnelleest proportionnelle �a la population du niveau sup�erieur et les observations de di��erentes raiespermettent de d�eterminer la temp�erature du gaz. C'est 
e qui est fait en g�en�eral en observantplusieurs raies voisines du m�ethanol (Bo
kel�ee-Morvan et al., 1994a,b).On pr�esente sur la Figure 3.4 les populations des premiers niveaux de HCN 
al
ul�es ensupposant une temp�erature 
onstante de 50 K dans une 
oma o�u le taux de produ
tion del'eau est QH2O
= 1� 1029 s�1. Les populations sont 
onstantes jusqu'�a � 2 000 km, 
'estla r�egion domin�ee par les 
ollisions neutres-neutres de la 
oma de HCN.3.3.2 Collisions �ele
troniquesPlus loin du noyau, quand la densit�e des esp�e
es neutres diminue et que 
elle des ionsaugmente, l'e�et des 
ollisions �ele
troniques se fait sentir et peut dominer l'ex
itation des
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i a �et�e d�emontr�e lors de l'analyse des observations in situ de la
om�ete Halley par Xie et Mumma (1992).La mod�elisation de 
ette ex
itation est en
ore sujette �a une in
ertitude 
ons�equente 
ar,bien que les se
tions eÆ
a
es des 
ollisions �ele
troniques soient relativement bien mod�elis�ees,ni la densit�e �ele
tronique ni la temp�erature des �ele
trons ne sont bien 
onnues (Biver, 1997).Les valeurs utilis�ees dans le mod�ele d'ex
itation sont des adaptations des mesures e�e
tu�eesdans la 
oma de Halley �a la 
om�ete �etudi�ee (en terme de taux de produ
tion et de distan
eh�elio
entrique). En parti
ulier, le param�etre xne est un fa
teur multipli
atif de la densit�e ; enle prenant �egal �a 1 on utilise 
e qui a �et�e mesur�e dans la 
om�ete Halley. Comme on peut levoir sur la Figure 3.4 le pro�l de densit�e �ele
tronique 
onnâ�t deux phases de d�e
roissan
es�epar�ees par un sursaut �a la distan
e o�u l'on observe �egalement un saut de la temp�erature�ele
tronique. Dans la r�egion pr�e
�edant 
ette dis
ontinuit�e, les �ele
trons sont thermalis�es parles 
ollisions ave
 les mol�e
ules de la 
oma et leur temp�erature est de l'ordre de la temp�eraturedu gaz (� 100 K). Plus loin, les 
ollisions ne sont plus suÆsantes pour refroidir les �ele
tronset leur temp�erature est nettement plus �elev�ee.Sur la �gure 3.4 les 
ollisions �ele
troniques se traduisent par le saut des populationsrelatives �a 2 000{3 000 km.3.3.3 Ex
itation radiativeLes niveaux rotationnels d'une mol�e
ule peuvent être ex
it�es par di��erents rayonnements :� Le rayonnement solaire dans l'infrarouge ex
ite les bandes fondamentales de vibrationsdes mol�e
ules, qui peuplent en se relaxant les niveaux roationnels. C'est le ph�enom�enede pompage infrarouge.� Certaines mol�e
ules sont sensibles au pompage ultraviolet : les niveaux rotationnelssont peupl�es lors de la relaxation des niveaux �ele
troniques ex
it�es par le 
ux UVsolaire.� Lorsque la densit�e de la 
oma est tr�es �elev�ee (
'est souvent le 
as pour l'eau), un photon�emis dans la 
oma peut être absorb�e avant d'en sortir et parti
iper �a l'ex
itation desautres mol�e
ules de son esp�e
e (ph�enom�ene d'auto-absorption). L'e�et prin
ipal est deprolonger l'�equilibre thermique de la 
oma au del�a de la zone 
on
ern�ee dans le 
as d'une
oma optiquement min
e. Cela a �et�e mod�elis�e dans l'approximation lo
ale (on supposeque le rayonnement �emis par une mol�e
ule ne peut être absorb�e que par une mol�e
ule deson environnement imm�ediat) et le mod�ele d'ex
itation que nous avons utilis�e en tient
ompte en utilisant la m�ethode des probabilit�es d'�e
happement (Bo
kel�ee-Morvan,1987). R�e
emment, des simulations Monte Carlo 
on
ernant l'ex
itation de l'eau ontmontr�e que, bien qu'inexa
te, la m�ethode des probabilit�es d'�e
happement donne desr�esultats satisfaisants dans le 
adre de l'analyse d'observations �a distan
e de 
om�etes(Zakharov et al., 2007).� Le rayonnement de fond 
osmologique �a 2,7 K peut jouer un rôle signi�
atif pour les
om�etes situ�ees loin du Soleil (rh > 3 UA).Dans la 
oma externe, la densit�e du gaz est tr�es faible et 
'est l'ex
itation radiative parle rayonnement solaire qui d�etermine les populations. La balan
e entre le pompage UV ou
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Fig. 3.5: Populations relatives des premiers niveaux rotationnels de CS 
al
ul�ees dans le 
as d'unetemp�erature 
onstante ou variable dans la 
oma de Hale-Bopp.infrarouge et l'�emission spontan�ee 
r�ee un �equilibre de 
uores
en
e dans les r�egions externesde la 
oma o�u les 
ollisions deviennent n�egligeables. Le 
oeÆ
ient d'�emission spontan�ee desniveaux rotationnels est d'autant plus grand que le moment dipolaire � de la mol�e
ule est�elev�e. Pour les esp�e
es dont le moment dipolaire est fort, la d�esex
itation spontan�ee desniveaux de rotation est plus rapide que leur ex
itation via le pompage IR ou UV des bandesde vibration ou �ele
troniques : les niveaux rotationnels les plus peupl�es sont les niveaux defaible �energie. On dit que l'on a un �equilibre de 
uores
en
e froid 
ar 
ela 
orrespond auxpopulations des niveaux dans le 
as d'un �equilibre 
ollisionnel �a faible temp�erature. Inverse-ment, pour les mol�e
ules dont le moment dipolaire est faible les niveaux rotationnels hautstardent �a se d�epeupler par �emission spontan�ee et un �equilibre 
haud s'installe.Sur la Figure 3.4, dans les r�egions les plus externes (r > 50 000 km), les populationssont �a l'�equilibre de 
uores
en
e.3.3.4 L'ex
itation dans Hale-Bopp lors des observations au Plateau de BureLoi de temp�erature : Les observations du m�ethanol dans la 
om�ete Hale-Bopp en spe
tro-s
opie millim�etrique indiquent que la temp�erature du gaz �etait de l'ordre de 120 K �aenviron 10 000 km du noyau (Biver et al., 2002b). Cette valeur est 
oh�erente ave

elles d�eduites d'observations dans l'infrarouge de HCN (Magee-Sauer et al., 1999) etde CO (Disanti et al., 2001). Ces observations b�en�e�
ient d'une meilleure r�esolutionspatiale que les observations millim�etriques et ont montr�e que la temp�erature semblait
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 la distan
e au noyau. Cette augmentation de temp�erature, due au
hau�age photolytique de la 
oma, est �egalement pr�edite par les mod�eles physiques de
oma (Combi et al., 1999; Rodionov et Crifo, 2006) : 
omme on s'�eloigne du noyau,la densit�e d'atomes d'hydrog�ene �energ�etiques 
r�e�es par la photodisso
iation de l'eauaugmente et leurs 
ollisions ave
 les mol�e
ules 
hau�ent le gaz. Dans le mod�ele d'ex-
itation, nous envisageons deux 
as :1. Temp�erature 
onstante : T = 120 K2. Temp�erature variable : T = 20 K pour r < 100 kmT = 20 + 50 log ( r [km℄100 ) pour 100 < r < 10 000 kmT = 120 K pour r > 10 000 kmAve
 la loi de temp�erature variable, on a T = 70 K �a 1 000 km du noyau. Cettevaleur est l�eg�erement inf�erieure aux mesures e�e
tu�ees dans l'infrarouge, ave
 uneouverture de 100 (soit 1 000 km, Magee-Sauer et al., 1999; Disanti et al., 2001). Lefait de prendre un gradient de temp�erature aussi fort permet de mieux 
ara
t�eriserl'e�et d'une augmentation de temp�erature dans la 
oma.Collisions ave
 les neutres : Le taux de 
ollisions est dire
tement proportionnel �a la densit�ede mol�e
ules et �a leur se
tion eÆ
a
e de 
ollision. La densit�e est 
al
ul�ee en utilisantla formule de Haser (voir Se
tion 3.2.1) dans laquelle les taux de produ
tion et dephotodisso
iation sont des variables. La vitesse d'expansion utilis�ee est 1,05 km s�1pour CO, 1,02 km s�1 pour CS et 1,03 km s�1 pour H2S et SO. La mod�elisation de
ette ex
itation repose sur des estimations indire
tes des se
tions eÆ
a
es de 
ollision.Nous avons utilis�e �
oll � 5�10�14 
m2 pour CO, 2�10�14 
m2 pour CS et 1�10�14
m2 pour H2S et SO. Etant donn�e le taux de produ
tion 
olossal de la 
om�ete, la densit�ede la 
oma est �elev�ee jusqu'�a de grandes distan
es et la r�egion 
ollisionnelle s'�etendjusqu'�a � 20 000 km (Figure 3.5).Collisions �ele
troniques : Comme nous l'avons vu pr�e
�edemment les param�etres du mod�ele
on
ernant l'ex
itation rotationnelle due aux 
ollisions �ele
troniques sont in
ertains.Nous avons pris le fa
teur multipli
atif xne �egal �a 1. Notons qu'en 
omparant lesr�esultats de plusieurs simulations il apparâ�t que l'in
uen
e de 
e param�etre sur lespopulations des mol�e
ules CO, CS, H2S et SO dans Hale-Bopp n'est pas tr�es impor-tante. L'e�et des 
ollisions �ele
troniques se manifeste par une augmentation lo
ale despopulations relatives �a r = 20 000� 40 000 km (Figure 3.5).Ex
itation radiative : L'a
tivit�e du pompage UV dans l'ex
itation de CS est d�emontr�ee parla d�ete
tion de raies de 
uores
en
e dans l'ultraviolet. Ce ph�enom�ene est don
 pris en
ompte dans le mod�ele. Le pompage infrarouge n'est pris en 
ompte dans le mod�eled'ex
itation que pour les mol�e
ules CS et CO. Pour SO et H2S, dont les dur�ees devie sont 
ourtes, 
ela n'est pas n�e
essaire 
ar, �etant donn�ee l'extension de la r�egion
ollisionnelle de la 
oma, 
es mol�e
ules seront photodisso
i�ees avant d'être soumisesau rayonnement solaire. Par ailleurs, l'e�et de l'auto-absorption dans l'ex
itation desmol�e
ules que nous avons �etudi�ees est faible dans les r�egions sond�ees par les observa-tions. Cette auto-absorption est beau
oup plus importante pour la mol�e
ule d'eau enraison de son abondan
e et est prise en 
ompte dans l'analyse des observations de sa
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Fig. 3.6: S
h�ema de la grille utilis�ee pour 
al
uler la distribution de brillan
e : le plan du 
iel est divis�een pixels, 
ha
un d'eux d�e�nissant une ligne de vis�ee, sur laquelle l'int�egration est e�e
tu�ee en suivantun pas logarithmique.raie fondamentale �a 557 GHz e�e
tu�ees ave
 le t�eles
ope spatial Odin (Biver et al.,2007).3.4 Int�egration sur la ligne de vis�ee3.4.1 Prin
ipe g�en�eralLa simulation des observations �a partir d'un mod�ele de densit�e peut être s�epar�ee en deux�etapes : dans un premier temps, la distribution de brillan
e sur le plan du 
iel et 
al
ul�eeave
 un mod�ele de transfert de rayonnement qui utilise les sorties du mod�ele d'ex
itation(Se
tion 3.3). Par la suite, des donn�ees 
omparables aux donn�ees r�eelles sont simul�ees entenant 
ompte des 
ara
t�eristiques des instruments. La distribution de brillan
e ne d�ependque des 
ara
t�eristiques de la 
oma synth�etique et des param�etres g�eom�etriques du syst�emeTerre-Com�ete (distan
e, orientation). Pour la 
al
uler, on divise la zone du 
iel 
on
ern�eeen pixels dont la taille est �a ajuster de mani�ere �a optimiser les performan
es du mod�ele sansallonger d�emesur�ement le temps de 
al
ul. Dans les r�egions voisines du noyau, la d�e
roissan
ede la densit�e est tr�es rapide et il est n�e
essaire d'e�e
tuer le 
al
ul dans des pixels plus petitsque dans les r�egions les plus �eloign�ees, o�u la variation de densit�e est moins violente.La m�ethode habituelle utilis�ee pour 
al
uler des spe
tres ON{OFF 
onsiste �a 
entrer lespixels sur des positions dont la distan
e au 
entre de la 
arte suit une loi de puissan
e. Lataille de la zone o�u l'on 
al
ule la distribution de brillan
e doit être nettement sup�erieure �a lataille du lobe ON{OFF pour lequel on souhaite simuler des observations (�a une distan
e de10�lobe la sensibilit�e de l'antenne peut être 
onsid�er�ee nulle, voir se
tion 3.4.3). Nous avons



72 { CHAPITRE 3. MOD�ELISATIONd�e�ni une grille telle que le ieme pixel dans la dire
tion �x ou �y est positionn�e �a la distan
edi = dmin� 10pas�i . Ave
 dmin = 2 km et pas = 0;04 et en utilisant une grille de 250� 250pixels, le 
ux est 
al
ul�e jusqu'�a 200 000 km du noyau. Ces valeurs sont adapt�ees �a notre�etude puisque le lobe le plus grand que l'on 
onsid�erera est 
elui des observations de la raieJ(2{1) de CS pour lequel on a �lobe � 2000, 
e qui 
orrespond �a 20 000 km dans la 
oma deHale-Bopp.Cette grille ne peut pas être utilis�ee lorsque l'on souhaite par la suite 
al
uler des visibilit�es
ar les programmes que nous utilisons (programmes GILDAS, d�evelopp�es par l'IRAM) exigentune 
arte faite de pixels r�eguli�erement r�epartis. Même si l'�emission des mol�e
ules que l'onobserve est 
on
entr�ee dans une partie restreinte de la 
arte (de l'ordre de 2000), il est n�e-
essaire de 
r�eer une 
arte assez grande pour que la simulations de visibilit�es (qui utiliseune transformation de Fourier) soit 
orre
te. Apr�es plusieurs simulations de test, nous avonsopt�e pour une 
arte 
ouvrant une r�egion de 12800 � 12800 divis�ee en npix � npix = 256� 256pixels 
arr�es de 0;500 de 
ôt�e, soit � 362 km �etant donn�e la distan
e g�eo
entrique de la
om�ete Hale-Bopp. La position 
entrale (0,0) se trouve au pixel (129,129) a�n d'avoir uneadaptation simple au format de le
ture des programmes GILDAS que nous avons utilis�es. A�nde tenir 
ompte de la variation de la densit�e dans un pixel, le 
ux r�esultant est la somme des
ux 
al
ul�es dans des \sous-pixels". Le nombre de sous-pixels d�e�nis d�epend de la distan
eau 
entre de la 
arte :� Le pixel 
entral est divis�e en 50� 50 sous-pixels de � 7 km de 
ôt�e.� Les pixels situ�es �a moins de 1 000 km du 
entre sont divis�es en 20� 20 sous-pixels de� 18 km de 
ôt�e.� Les pixels situ�es �a moins de 5 000 km du 
entre sont divis�es en 5� 5 sous-pixels de �70 km de 
ôt�e.� Les pixels situ�es au del�a de 5 000 km sont divis�es en 2� 2 sous-pixels de � 180 km de
ôt�e.En pro
�edant ainsi, on adapte la r�esolution du 
al
ul �a la rapidit�e de la variation de ladensit�e ave
 la distan
e au noyau de la 
om�ete. Les intervalles de distan
e et le nombrede sous-pixels utilis�es ont �et�e 
hoisis empiriquement pour optimiser le temps de 
al
ul de ladistribution de brillan
e ( 15 min pour les mod�eles 1-D et 1 h pour les mod�eles 3-D) tout enobtenant un r�esultat 
ompatible ave
 des mod�eles utilisant un pas logarithmique sur le plandu 
iel.Chaque pixel (ou sous-pixel) d�e�nit une ligne de vis�ee le long de laquelle le 
ux r�esultantest 
al
ul�e en r�esolvant l'�equation de transfert du rayonnement (voir �equation 3.5) dansn
an = 40 
anaux de 0,1 km s�1 (approximativement l'�e
hantillonage en vitesse des observa-tions au Plateau de Bure), sur un intervalle spe
tral de 4 km s�1. A 
haque 
anal 
orrespondune fr�equen
e � voisine de la fr�equen
e au repos de la raie 
onsid�er�ee qui 
orrespond �a lavitesse v = 0 km s�1. La Figure 3.6 s
h�ematise la grille sur le plan du 
iel et la ligne de vis�ee
orrespondant �a l'un des pixels.



3.4 Int�egration sur la ligne de vis�ee { 733.4.2 Equation du transfert de rayonnementLe long de la ligne de vis�ee (
oordonn�ee z variable) 
orrespondant �a la position (x; y)sur le plan du 
iel, l'�equation de transfert de rayonnement d�e
rit la variation de l'intensit�esp�e
i�que �a la fr�equen
e � lors d'un d�epla
ement in�nit�esimal dz :dI�dz = �K� I� + J� (3.5)K� est le 
oeÆ
ient d'absorption et J� l'�emissivit�e dans l'intervalle dz .On 
onsid�ere une �emission li�ee �a la transition rotationnelle d'une mol�e
ule entre le niveausup�erieur u (pour up) et le niveau inf�erieur l (pour low) dont les populations sont respe
ti-vement pu et pl et les poids statistiques gu et gl . La fr�equen
e au repos de 
ette raie est�0 et son 
oeÆ
ient d'�emission spontan�ee (
oeÆ
ient d'Enstein) Aul . Les fr�equen
es, lespoids statistiques ainsi que les 
oeÆ
ients d'�emission spontan�ee des raies mol�e
ulaires sontdisponibles dans des bases de donn�ees 
omme le CDMS (Cologne Database for mole
ularspe
tros
opy, M�uller et al., 2001, 2005) ou bien la base de donn�ee du JPL (Jet PropulsionLaboratory, Pi
kett et al., 1998). Les populations sont 
al
ul�ees dans 
haque 
ellule �a l'aidedu mod�ele d�e
rit dans la Se
tion 3.3.Si l'on se pla
e dans la 
oma, �a la position donn�ee par le ve
teur r par rapport au noyau,o�u la densit�e est n(r), l'�emissivit�e s'�e
rit :J� = h �D4� pu n(r)Aul �(�) (3.6)h est la 
onstante de Plan
k, 
 la vitesse de la lumi�ere. L'�emission due aux mol�e
ules situ�eesdans une 
ellule d'int�egration n'a pas lieu �a la fr�equen
e au repos de la raie 
onsid�er�ee,mais �a une fr�equen
e voisine �D d�e
al�ee par l'e�et Doppler li�e �a la vitesse radiale vr desmol�e
ules. On a vr = vexp 
os(�) o�u � est l'angle entre le ve
teur vitesse et la ligne devis�ee et �D = �0+ vr
 �0. D'autre part l'agitation thermique des mol�e
ules fait que toutes lesmol�e
ules pr�esentes dans une 
ellule n'ont pas la même vitesse. En 
ons�equen
e, le 
ux �emispar une 
ellule suit une distribution gaussienne 
entr�ee sur la fr�equen
e �D et repr�esent�eedans l'�equation 3.6 par la fon
tion normalis�ee �(�).Les mol�e
ules dans l'�etat de rotation inf�erieur l pr�esentes sur le trajet du rayonnementpeuvent l'absorber pour passer dans l'�etat sup�erieur u. Lo
alement le 
oeÆ
ient d'absorptions'exprime : K� = 
28� �2D (gugl pl � pu) n(r)Aul �(�) (3.7)On d�e�nit la profondeur optique d�� = �Kdz (voir Figure 3.6). La r�esolution del'�equation 3.5, en int�egrant sur la ligne de vis�ee et en supposant que le rayonnement dela sour
e observ�ee se superpose seulement au rayonnement du fond du 
iel (Ibg� , le rayonne-ment du fond 
osmologique) donne la brillan
e I�(x; y) (en W m�2 sr�1 Hz�1) :I�(x; y) = Ibg� e�� tot� + ∫ +1�1 J�(z) e���(z)dz (3.8)



74 { CHAPITRE 3. MOD�ELISATIONo�u ��(z) l'�epaisseur optique travers�ee par le rayonnemment �emergeant �a la position z sur laligne de vis�ee avant d'arriver �a l'observateur s'�e
rit :��(z) = ∫ +1z K�(z)dz (3.9)Le rayonnement du fond 
osmologique traverse l'�epaisseur optique 
orrespondant �a la totalit�ede la 
oma � tot� : � tot� = ∫ +1�1 K�(z)dz (3.10)Dans le mod�ele, l'int�egration est e�e
tu�ee par sommation dis
r�ete de la 
ontribution de
ellules d�e�nies ave
 un pas logarithmique sur la ligne de vis�ee (Figure 3.6). Les 
ellules sont
entr�ees sur les position zi = zmin�10pas�i . Nous avons 
hoisi zmin = 2 km et pas = 0;03 etl'int�egration s'arrête �a z = �10�L. Pour les mol�e
ules m�eres, L est simplement la longueurd'�e
helle. Pour la mol�e
ules �lles, 
'est la somme des longueurs d'�e
helle de la mol�e
uleet de son parent : L = Lp + Ld . On 
onsid�ere qu'�a 10 � L la plupart des mol�e
ules sontphotodisso
i�ees et que le 
ux �emis �a des distan
es sup�erieures est n�egligeable. En pratique,on int�egre \�a l'envers" sur la ligne de vis�ee, 
'est �a dire en partant de l'observateur et enallant vers le fond du 
iel. De 
ette fa�
on, au 
ours de l'int�egration on 
al
ule le 
ux �emis par
haque 
ellule ainsi que la profondeur optique qu'il traverse avant d'arriver �a l'observateur,et don
 l'absorption qu'il subit (Biver, 1997).A partir de la distribution de brillan
e I�(x; y) on peut 
al
uler la distribution de 
uxF�(x; y) en W m�2 Hz�1 (10�26 Jy) :F�(x; y) = I�(x; y)
 (3.11)o�u 
 = dx�dy�2 , est l'angle solide 
ouvert par un pixel (de 
ôt�es dx et dy) de la 
arte. � estla distan
e g�eo
entrique de la 
om�ete. Par d�e�nition, la temp�erature de brillan
e Tb� (en K)s'�e
rit : Tb� (x; y) = I�(x; y) 
22 k �2 (3.12)o�u k est la 
onstante de Boltzmann.3.4.3 Cal
ul de spe
tres ON{OFF synth�etiquesPour 
al
uler un spe
tre ON{OFF synth�etique il faut int�egrer le 
ux 
anal par 
analdans le lobe des antennes de 15 m, repr�esent�e par une gaussienne �a 2-D sur le plan du 
ieldont la largeur est �lobe et qui est 
entr�ee sur la dire
tion de pointage. Etant donn�e que lesobservations sont r�ealis�ees en mode ON{OFF, il faut lors de l'int�egration sur le plan du 
ielretran
her la 
ontribution du fond du 
iel Ibg� . Comme nous l'avons vu au Chapitre 2, 
'estla temp�erature de lobe prin
ipal Tmb qui est en g�en�eral utilis�ee lors de l'�etude des 
om�etes.C'est la temp�erature moyenne dans le lobe prin
ipal de l'antenne. Tmbi , la temp�erature delobe dans le 
anal i , de fr�equen
e � s'�e
rit :Tmbi = 12� �2lobe ∫ +1�1 ∫ +1�1 (I�(x; y)� Ibg� ) 
22 k �2 exp(� �22�2lobe ) dx dy (3.13)
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e au 
entre du lobe. Dans la pratique 
ette int�egraleest rempla
�ee par une sommation dis
r�ete. On 
onsid�ere que lorque � > 10�lobe alors la
ontribution des mol�e
ules au signal est n�egligeable.3.4.4 Cal
uls de visibilit�es synth�etiquesLa mod�elisation des observations interf�erom�etriques a �et�e e�e
tu�ee en utilisant la 
olle
-tion de programmes GILDAS. Plusieurs �etapes sont requises :1. Conversion en format 
ompatible GILDAS : �a la sortie du 
ode de transfert, on a untableau de valeurs �a 3 
olonnes (x; y ; F (x;y)) et npix � npix � n
an lignes. Les n
anblo
s de npix � npix lignes donnent la distribution de brillan
e dans les n
an 
anaux devitesse 
onsid�er�es. Ce tableau de valeurs est lu par un programme propre �a GILDASqui le transforme en 
ube de donn�ees au format GILDAS.2. E�et du lobe primaire : le lobe primaire d�e�nit un pro�l gaussien (d�e
rit par �lobe).Pour simuler des observations interf�erom�etriques, on tient 
ompte de 
ela en att�enuantle 
ux synth�etique en suivant le pro�l du lobe.3. Cal
ul des visibilit�es : un programme 
al
ule la transform�ee de Fourier de 
ette dis-tribution de brillan
e aux points (u; v) pris dans une table-uv de r�ef�eren
e. On prenden g�en�eral 
omme r�ef�eren
e la table des observations r�eelles de sorte que la 
arte in-terf�erom�etrique que l'on r�ealise par la suite est dire
tement 
omparable �a 
elle d�eduitedes visibilit�es observ�ees. Au point de 
oordonn�ees (u; v) la visibilit�e dans le 
anal defr�equen
e i s'�e
rit, en W m�2 Hz�1 :Vi(u; v) = ∫ +1�1 ∫ +1�1 Fi(x; y) exp(� �22�2lobe ) exp(�2i��
 (ux + vy)) dx dy (3.14)o�u � = √x2 + y2.Il est �egalement possible de 
al
uler les visibilit�es sur une grille r�eguli�ere dans le plan-uv ,
e qui permet d'utiliser un algorithme de transform�ee de Fourier rapide et d'obtenir desvisibilit�es r�eparties uniform�ement, entre le 
entre de phase et l'in�ni.Variations temporelles Lorsque l'on veut simuler des tables-uv �a partir de mod�eles quid�ependent du temps, la tâ
he se 
omplique quelque peu. Il faut se rappeler que les di��erentesvisibilit�es pr�esentes dans la table-uv ont �et�e enregistr�ees �a des heures distin
tes. Pour tenir
ompte de 
ela, nous avons utilis�e la m�ethode d�e
rite dans Henry (2003).La p�eriode de rotation est divis�ee en np intervalles. Nous disposons des param�etres de la
oma pour 
ha
une de 
es p�eriodes. Pour simuler les observations du CO dans Hale-Bopp �apartir des mod�eles de Rodionov et Crifo (2006) nous avons pris np = 12.Comme la p�eriode de rotation est de 11,4 h, 
ela revient �a 
onsid�erer que la 
omaest stable sur une �e
helle de temps de �1 h. On 
al
ule les np distributions de brillan
e
orrespondantes puis les np tables-uv . Finalement on re
onstitue une table-uv 
omposite enprenant 
haque visibilit�e dans la table instantan�ee qui 
orrespond �a l'heure �a laquelle elle a�et�e observ�ee.
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Chapitre 4Etude des observations des 
ompos�essoufr�esNous pr�esentons i
i l'analyse des observations des mol�e
ules H2S, CS et SO dans la
oma de la 
om�ete Hale-Bopp r�ealis�ees au Plateau de Bure en mars 1997. On �etudie d'abordl'extension radiale de 
es 
ompos�es : il s'agit de d�eterminer leur origine (nu
l�eaire ou �etendue)et de mesurer leur taux de photodisso
iation en utilisant un mod�ele 1-D. Ensuite, on vas'int�eresser aux d�eviations �a 
e mod�ele pour 
ara
t�eriser le pro�l du d�egazage depuis lenoyau, �a la re
her
he d'anisotropies et de jets �eventuels.4.1 Les 
ompos�es soufr�es dans les 
om�etesLes premiers 
ompos�es soufr�es d�ete
t�es dans une 
om�ete furent CS et S, grâ
e �a desobservations de la 
om�ete 1975 V1 (West) dans l'ultraviolet ave
 un spe
trom�etre embarqu�e�a bord d'une fus�ee (Smith et al., 1980). Par la suite, le satellite International UltravioletExplorer (IUE) a permis d'observer 
es esp�e
es dans de nombreuses 
om�etes. La 
omparaisondes distributions radiales de CS et de S sugg�ere que le Soufre n'est pas 
r�e�e uniquement parla photodisso
iation de CS. Il semble au 
ontraire que 
es deux esp�e
es sont les produitsde la photodisso
iation d'une mol�e
ule m�ere 
ommune, dont le temps de vie est 
ourt, etqui pourrait être CS2 (Ja
kson et al., 1982, 1986). Le radi
al CS est �egalement observabledans le millim�etrique, grâ
e �a plusieurs raies de rotation. Les premi�eres d�ete
tions ont eu lieudans la 
oma de la 
om�ete C/1996 B2 (Hyakutake) (Biver et al., 1999). Les abondan
esobserv�ees de CS varient entre 0,04 et 0,3 %.Le satellite IUE a �egalement permis de d�e
ouvrir la mol�e
ule S2 dans la 
om�ete C/1983H1 (IRAS-Araki-Al
o
k) (A'Hearn et al., 1983). Cela 
onstituait la premi�ere d�ete
tion de
ette esp�e
e dans un objet astronomique. Cette esp�e
e a �et�e observ�ee dans d'autres 
om�etes,mais les abondan
es d�eduites des observations sont tr�es variables et d�ependent fortement dutaux de photodisso
iation 
hoisi pour la mol�e
ule. Il semble peu probable que S2 soit pr�esentlui-même dans le noyau, le soufre �a l'�etat solide �etant en g�en�eral sous la forme de S8.Grâ
e au d�eveloppement de l'instrumentation millim�etrique, la mol�e
ule H2S a pu êtreindenti��ee dans les 
om�etes C/1989 X1 (Austin) et C/1990 K1 (Levy) sur des spe
tres77
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Fig. 4.1: R�epartition temporelle des observations de CS, H2S et SO les 12 et 13 mars 1997 au Plateaude Bure. Les segments repr�esentent les p�eriodes d'int�egration en mode interf�erom�etrique, les �etoilesles moments o�u des spe
tres ON{OFF ont �et�e enregistr�es.
r�ealis�es au radiot�eles
ope de 30 m de l'IRAM (Bo
kel�ee-Morvan et al., 1991; Crovisier et al.,1991). Cette mol�e
ule a �et�e retrouv�ee dans plusieurs 
om�etes depuis, ave
 des abondan
esentre 0,12 et 1,5 %.OCS a �et�e observ�e dans la 
oma de la 
om�ete C/1996 B2 (Hyakutake) ave
 une abon-dan
e de 0,1 % (Woodney et al., 1997) puis dans 
elle de la 
om�ete Hale-Bopp (abondan
ede 0,4 %) grâ
e �a des observations de plusieurs raies millim�etriques (Lis et al., 1999; Bo-
kel�ee-Morvan et al., 2000). Des observations dans l'infrarouge sugg�erent que sa distributionest �etendue dans la 
oma de Hale-Bopp (dello Russo et al., 1998).En�n, de nouvelles mol�e
ules 
ontenant du Soufre ont �et�e identi��ees dans le domaine mi-
roonde lors du passage de Hale-Bopp : SO et son parent pr�esum�e SO2, ave
 des abondan
es0,3 et 0,2 %, respe
tivement (Bo
kel�ee-Morvan et al., 2000) ; H2CS, 0,05 % (Woodney et al.,1999; Woodney, 2000) ; NS, � 0;2% (Irvine et al., 2000). Notons d'ailleurs que l'origine duradi
al NS n'est toujours pas d�etermin�ee, malgr�e des travaux de simulation de la 
himie desesp�e
es soufr�ees dans les atmosph�eres 
om�etaires (Rodgers et Charnley, 2006).Comme le montre 
ette �enum�eration, de nombreux 
ompos�es soufr�es sont observ�esdans les 
om�etes. Il n'en reste pas moins que la 
himie globale de 
es esp�e
es n'est pas
ompl�etement 
omprise. En in
luant l'ensemble de 
es esp�e
es dans un mod�ele de 
himie dela 
oma, on ne retrouve pas l'abondan
e du Soufre atomique observ�e dans l'UV (Meier etA'Hearn, 1997; Woodney, 2000). Cela peut indiquer que l'on ne 
omprend pas bien la 
himie(notamment la photo
himie) des esp�e
es observ�ees ou qu'il existe une sour
e additionnellede Soufre dans les 
om�etes.Les observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure que nous pr�esentons i
i peuvent
ontraindre la distribution radiale des esp�e
es H2S, CS et SO, et en 
ela parti
iper �a la
ompr�ehension globale de la 
himie du Soufre dans les 
omae.
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Tab. 4.1: Cara
t�eristiques des observations des 
ompos�es soufr�es dans Hale-Bopp au Plateau de Bure.Raie TU �t Lobe S=T ?A Aire de raie �v�a (GHz) b 
 d (00) Jy/K e Jy km s�1 km s�1CS J(5-4) I 6h31-15h30 5,9 h 1;9� 1;3 63,1 5;4� 0;8 �0;10� 0;02244,935557 O 6h24-14h03 16 min 19,7 30,4 213;2� 0;6 �0;079� 0;003CS J(2-1) I 8h47-15h30 4,7 h 4,4 � 2,8 23.5 1;47� 0;09 �0;19� 0;0297,980953 O 8h41-14h03 12 min 49,0 21,1 15;2� 0;2 �0; 06� 0; 02H2S I 4h25-15h27 6,6 h 2,0 � 1,5 37,6 3;51� 0;15 �0;05� 0;01216,710435 O 4h19-14h37 24 min 22,1 27,0 18;9� 0;3 �0;06� 0;02SO I 4h25-15h27 6,6 h 1,9 � 1,5 37,6 0;44� 0;04 �0;05� 0;09219,949442 O 4h29-15h27 24 min 21.9 27,0 16;9� 0;3 �0;13� 0;02a Les fr�equen
es des transitions sont prises dans la base de donn�ees mol�e
ulaires de Cologne (CDMS,Cologne Database for mole
ular spe
tros
opy, M�uller et al., 2001, 2005) ou bien dans la base de donn�eedu JPL (Jet Propulsion Laboratory, Pi
kett et al., 1998).b Mode d'observation : I pour mode interf�erom�etrique et O pour mode ON{OFF.
 Intervalle de temps re
ouvert par les observationsd Temps d'int�egration sur la 
om�etee Valeur moyenne des fa
teurs de 
onversion des 5 antennes 
al
ul�es �a partir des eÆ
a
it�es de lobe avantet prin
ipal pour les mesures ON{OFF et d�eduits d'observations d'�etalonnage pour les observations eninterf�erom�etrie
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riptionLes observations de 
ompos�es soufr�es en mode interf�erom�etrique au Plateau de Bure ont�et�e r�ealis�ees les 12 (CS) et 13 (H2S, SO) mars 1997 lorsque la 
om�ete Hale-Bopp �etait �a� = 1;36 UA de la Terre et rh = 0;98 UA du Soleil. Les 
ara
t�eristiques des observationssont pr�esent�ees dans la Table 4.1.Le 12 mars, deux unit�es du 
orr�elateur 
omptant 256 
anaux de 78 kHz �etaient uti-lis�ees simultan�ement pour observer la raie J(2{1) de CS �a 97,98 GHz ave
 une r�esolution�equivalente (1,3 fois la largeur des 
anaux) de 0,31 km s�1 et la raie J(5{4) �a 244,94 GHzave
 une r�esolution de 0,12 km s�1. Le 13 mars, les raies (220{211) de H2S �a 216,71 GHz etNJ(56{45) de SO �a 219,95 GHz ont �et�e observ�ees en utilisant la même unit�e du 
orr�elateurde 256 
anaux de 78 kHz d'espa
ement. La r�esolution 
orrespondante est de 0,14 km s�1.Cela a �et�e possible en optimisant le r�eglage du r�e
epteur de mani�ere �a observer la raie deH2S dans la bande signal et 
elle de SO dans la bande image. Cela �etait possible 
ar 
esraies sont s�epar�ees de �3 GHz, 
e qui 
orrespond �a l'intervalle s�eparant la bande image dela bande signal des r�e
epteurs utilis�es au Plateau de Bure lors de observations de la 
om�eteHale-Bopp. Dans tous les 
as la r�esolution spe
trale est suÆsante pour r�esoudre les raiesd'�emission, dont la largeur est de l'ordre de 3{4 km s�1.En raison de probl�emes te
hniques, les observations de la raie J(2{1) de CS ne sontpas utilisables avant 8h41 TU le 12 mars. Par ailleurs, on note que le fa
teur de 
onversionmoyen pour les observations interf�erom�etriques de la raie J(5{4) de CS est �elev�e (la valeurmoyenne est de 63,1 Jy/K, quand on a en g�en�eral des valeurs de l'ordre de 35{40 Jy/K), 
equi indique que le niveau de bruit sera 
ons�equent sur les 
artes interf�erom�etriques. Cela peutêtre expliqu�e par la haute fr�equen
e de la raie pour le r�e
epteur utilis�e et par des 
onditionsm�et�eorologiques relativement m�edio
res, surtout vers la �n des observations.Comme on peut le voir sur la Figure 4.1, les observations interf�erom�etriques sont frag-ment�ees en p�eriodes d'int�egration de 1�2 h s�epar�ees par des p�eriodes plus 
ourtes d'observa-tions d'�etalonnage. Les 
ouvertures-uv obtenues les 12 et 13 mars 1997 sont pr�esent�ees surla Figure 4.2. Les sour
es d'�etalonnage observ�ees lors des observations furent : 2 200+420pour 
orriger les variations d'amplitude et de phase et MWC349 pour d�eterminer le fa
teurde 
onversion S=T ?A.Pendant les observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure, des spe
tres ON{OFF �etaientr�ealis�es pendant les p�eriodes d'�etalonnage. On dispose don
 de spe
tres ON{OFF (1�2 minON) tout au long de la p�eriode d'observation (Figure 4.1). Pour 
es observations, le fa
teurde 
onversion S=T ?A est 
al
ul�e �a partir des eÆ
a
it�es de lobe avant (Fef f ) et de lobe prin
ipal(Bef f ). Les valeurs d�ependent de la fr�equen
e et nous avons utilis�e (Fef f ; Bef f ) = (0,93 ;0,83), (0,89 ; 0,62), (0,89 ; 0,55) �a 98, 220 et 245 GHz, respe
tivement.4.2.2 Spe
tres ON{OFFPour les observations ON{OFF, le spe
tre de sortie du Plateau de Bure est la sommedes 
inq spe
tres enregistr�es individuellement par les 
inq antennes. La remarquable a
tivit�e



4.2 Les observations { 81

Fig. 4.2: Couvertures-uv des observations r�ealis�ees les 12 et 13 mars 1997. Le 12 mars les points(u; v) repr�esent�es en gris sont valables pour les observations de la raie J(5{4) de CS, mais pas pourla raie J(2{1).de la 
om�ete, asso
i�ee �a la grande surfa
e que repr�esente l'asso
iation des 5 antennes,permet d'obtenir des spe
tres ave
 un rapport signal sur bruit assez �elev�e (> 10) dans untemps d'int�egration de l'ordre de la minute pour les raies d'�emission dont nous pr�esentonsi
i l'analyse. Il est don
 possible de s'int�eresser aux variations temporelles des spe
tres. Lesobservations ON{OFF ont �et�e r�eparties sur un intervalle de temps tr�es l�eg�erement inf�erieur�a la p�eriode de rotation du noyau (11,4 h) : il est don
 possible de 
her
her une �evolutionli�ee �a 
ette rotation, 
omme 
ela a �et�e �etudi�e en d�etail pour les observations de CO (voirChapitre 5).La Figure 4.3 pr�esente �a la fois les spe
tres instantan�es et l'�evolution temporelle de leurprin
ipales 
ara
t�eristiques : l'aire de la raie (Tmbdv en K km s�1) et son d�e
alage Doppler(�v en km s�1). L'aire de raie repr�esente la quantit�e totale de 
ux re�
u dans le lobe primairede l'antenne et permet d'estimer la quantit�e totale de mol�e
ules lib�er�ees par le noyau dansla 
oma : Tmbdv = ∑i Tmbidv (4.1)o�u i est le num�ero de 
anal et dv la r�esolution spe
trale. Le d�e
alage spe
tral (ou d�e
alageDoppler) moyen est en fait le bary
entre de la raie :�v = ∑i Tmbi vi
∑i Tmbi (4.2)Dans au
un 
as on ne d�ete
te une variation signi�
ative de l'aire de raie li�ee �a la rotationdu noyau. Les d�e
alages spe
traux sont toujours n�egatifs. Cela signi�e qu'il y a en permanen
eplus de mol�e
ules qui se d�epla
ent en dire
tion de la Terre, et don
 du Soleil �etant donn�e
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Fig. 4.3: Evolution des spe
tres ON{OFF des raies J(5{4) et J(2{1) de CS observ�ees le 12 mars (enhaut) et des raies (220{211) de H2S et NJ(56{45) de SO observ�ees le 13 mars (en bas). a{b : Spe
tresON{OFF instantan�es (en temp�erature de brillan
e) d�e
al�es en fon
tion de l'heure d'observation,donn�ee �a droite de 
ha
un d'eux. Le nouveau niveau z�ero est mat�erialis�e par la ligne horizontale. Lestemps d'int�egration sont de 4 ou 2 min (2 min pour CS J(5{4) �a 6,40 h et 14,04 h, CS J(2{1) �a8,69 h et 14,04 h et H2S et SO �a 4,32 h et 14,62 h). 
 : Evolution temporelle des aires de raie. d :Evolution temporelle des d�e
alages spe
traux moyens des raies. Les lignes horizontales repr�esententles niveaux moyens.
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Fig. 4.4: Evolution du d�e
alage spe
tral des raies J(2{1) de CO et J(5{4) de CS. Pour CS, la 
ourbea �et�e d�e
al�ee dans le temps de sorte �a être dire
tement 
omparable �a 
elle de CO.l'angle de phase voisin de 45Æ. Ce
i indique que le d�egazage est plus intense du 
ôt�e �e
lair�edu noyau.L'in
ertitude sur les mesures du d�e
alage spe
tral des raies NJ(56{45) de SO, (220{211) de H2S et J(2{1) de CS est plus grande que les variations observ�ees. Nous ne sommesdon
 pas en mesure de 
on
lure quant �a une �eventuelle relation ave
 la rotation du noyau. Enrevan
he, le d�e
alage de la raie J(5{4) de CS d�e
rô�t jusqu'�a 10 h TU puis r�eaugmente. L'am-plitude de 
ette variation (ACS = �vmax ��vmin � 0;1 km s�1) est nettement sup�erieure �al'in
ertitude des mesures (��v � 0;02 km s�1), et pourrait indiquer qu'un jet est pr�esent �a lasurfa
e du noyau. Dans les observations de CO une �evolution semblable, bien que nettementplus importante, est observ�ee. L'amplitude de la variation est de ACO = 0;3 km s�1 ave
 unevaleur maximale nettement sup�erieure �a 0 (�vmax � 0;15 km s�1). Ce
i, ainsi que d'autres
ara
t�eristiques des observations, a �et�e interpr�et�e 
omme le signe de la pr�esen
e d'un jet fortde CO pro
he de l'�equateur du noyau et a
tif tout au long de la rotation. Nous pr�esentonsles grandes lignes de 
ette analyse dans le Chapitre 5, l'�etude 
ompl�ete est disponible dansHenry (2003) et Henry et al. (2002).La Figure 4.4 pr�esente les �evolutions du d�e
alage spe
tral des raies J(2{1) de CO etJ(5{4) de CS, o�u 
elle de CS a �et�e d�e
al�ee de deux p�eriodes pour que la phase relativedes deux 
ourbes soit 
onserv�ee. En 
onsid�erant que : (i) les deux �evolutions ne sont pasen phase, (i i) les valeurs moyennes sont di��erentes et (i i i) l'amplitude des variations dud�e
alage spe
tral dans le 
as de CS est nettement plus faible que dans le 
as de CO, on
on
lut que l'origine des modulations du d�e
alage spe
tral de CS n'est pas asso
i�ee au jetde CO d�e
rit par Henry et al. (2002).Si 
'est un jet 
ontenant du CS qui 
ause 
ette modulation, l'utilisation des r�esultatsdes simulations num�eriques d�evelopp�ees par Henry (2003) pour analyser les donn�ees de COpermet de 
ontraindre sa position et son intensit�e : l'amplitude de la variation temporelledu d�e
alage spe
tral du spe
tre ON{OFF de la raie J(5{4) de CS et sa valeur moyenne
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Fig. 4.5: Spe
tres ON{OFF moyens des raies J(5{4) et J(2{1) de CS, (220{211) de H2S et NJ(56{45) de SO. Les temps d'int�egration ON+OFF sont 16, 12, 24 et 24 min, respe
tivement. Un pro�lsynth�etique, obtenu ave
 un mod�ele isotrope, est �egalement pr�esent�e (en gris).sont 
oh�erentes ave
 la pr�esen
e d'un jet en rotation pla
�e �a haute latitude sur le noyau et
ontenant 30{50 % de la produ
tion totale du gaz.La Figure 4.5 pr�esente les spe
tres ON{OFF moyens des quatre raies observ�ees. Leurs
ara
t�eristiques sont r�epertori�ees dans la Table 4.1.4.2.3 Cartes de 
ux int�egr�ePour une mol�e
ule donn�ee, les visibilit�es observ�ees, une fois �etalonn�ees, sont rassembl�eesdans une table-uv . C'est un �
hier qui 
ontient des informations relatives aux observations(date et heure, 
oordonn�ees (u; v)), ainsi que les parties r�eelles et imaginaires de toutes lesvisibilit�es, 
anal par 
anal. Dans un premier temps, on s'int�eresse aux visibilit�es int�egr�ees surtous les 
anaux o�u la raie est d�ete
t�ee. Cela permet d'avoir un aper�
u global de l'�emission,ave
 un meilleur rapport signal sur bruit. La Figure 4.6 pr�esente les 
artes obtenues, leurs
ara
t�eristiques sont donn�ees dans les Tables 4.1 et 4.2. Il est int�eressant de noter que, alorsque leurs spe
tres ON{OFF sont 
omparables, les 
artes de SO et de H2S ne le sont pas : le
ux mesur�e au 
entre de la 
arte de H2S est nettement sup�erieur �a 
elui mesur�e sur la 
artede SO (FH2S

Int
> 5�F SO

Int
). Ce
i montre que la distribution de SO est plus �etendue que 
elle deH2S. L'extension radiale de l'�emission des di��erentes mol�e
ules observ�ees fera l'objet d'une
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Fig. 4.6: Cartes de 
ux int�egr�e des raies J(5{4) et J(2{1) de CS, (220{211) de H2S et NJ(56{45) deSO. Les temps d'int�egration sont 5,9, 4,7, 6,6 et 6,6 h et les intervalles spe
traux sur lesquels le signala �et�e int�egr�e 3,67, 4,32, 2,8 et 3,1 km s�1, respe
tivement. Le lobe synth�etique des observationsest pr�esent�e dans le 
oin inf�erieur gau
he, la 
�e
he indique la dire
tion du Soleil projet�ee sur le plandu 
iel. Les 
ontours repr�esentent 10% (H2S, CS J(2{1)) ou 20% (CS J(5{4), SO) de l'intensit�emesur�ee au 
entre de la 
arte. Ces niveaux 
orrespondent �a 1,3 et 1,6 � pour les raies J(5{4) etJ(2{1) de CS et �a 2 � pour H2S et SO. La valeur du 
ux au 
entre de la 
arte et le niveau de bruitde 
elle-
i sont donn�es dans la Table 4.1, les positions absolues des pi
s de brillan
e sont r�epertori�eesdans la Table 4.2.
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s de brillan
e de CS, H2S et SOLine date RA De
 (O-
ont)a (O{C)ben mars (ÆRA,ÆDe
) (ÆRA,ÆDe
)h : min : s Æ : 0 : 00 (00,00) (00,00)CS J(2{1) 12,62500 22:41:28,643 41:36:31,11 
 (+0,42,+2,13)CS J(5{4) 12,29167 22:38:43,424 41:24:11,52 
 (+0,37,+2,48)H2S (220{211) 13,33333 22:57:25,371 42:02:02,88 (+0,06,+0,05) (+0,92,+2,87)SO NJ(56{45) 13,08333 22:46:21,868 41:57:35,54 (�0,03,�1,34) (+0,83,+1,48)[a℄D�e
alage mesur�e entre les positions apparentes de l'�emission de la mol�e
ule (O) etde l'�emission 
ontinue (Cont) observ�ee simultan�ement.D�e
alage entre la position observ�ee de l'�emission 
ontinue (Cont) et la position dunoyau donn�ee par l'�eph�em�eride JPL 220 (C).b
 Il n'y a pas eu d'observation du 
ontinuum le 12 mars.�etude d�etaill�ee dans la se
tion 4.3.Les 
artes ont �et�e re
entr�ees de sorte que le pi
 d'intensit�e de la distribution de brillan
eapparaisse au 
entre de la 
arte. Sa position absolue (O, en 
oordonn�ees g�eo
entriquesapparentes) est donn�ee dans la Table 4.2. Les positions ont �et�e mesur�ees sur les 
artes apr�esd�e
onvolution. On estime que la pr�e
ision de 
es mesures est de l'ordre de la taille du lobesynth�etique divis�ee par le rapport signal sur bruit des observations. En op�erant ainsi on obtientune pr�e
ision de l'ordre de 0;1 � 0;200. Etant donn�e que les 
oordonn�ees g�eo
entriques dela 
om�ete Hale-Bopp �evoluent au 
ours d'une journ�ee, les positions absolues donn�ees dansla Table 4.2 sont a

ompagn�ees de l'heure pr�e
ise �a laquelle elles se r�ef�erent. Aussi, la
omparaison dire
te des positions absolues n'a pas de sens. Dans la se
tion 4.2.4 nous lefaisons en prenant pour r�ef�eren
e la position du maximum de l'�emission 
ontinue due aunoyau et aux poussi�eres ou �a la position du noyau donn�ee par une �eph�em�eride.Il est �egalement possible d'estimer la position du maximum d'intensit�e en �etudiant lesvisibilit�es, en supposant que la 
oma est axisym�etrique : une pro
�edure GILDAS permetd'ajuster aux visibilit�es un pro�l typique d'une distribution de brillan
e gaussienne, en loi depuissan
e ou d'une sour
e pon
tuelle. Au
une de 
es fon
tions ne 
orrespond vraiment au
as des 
om�etes, mais 
e genre d'analyse permet de v�eri�er que la position du pi
 de brillan
esur les 
artes n'est pas a�e
t�ee par le pro
essus de d�e
onvolution. Les positions obtenuesen supposant que la distribution de brillan
e est une gaussienne sont tout �a fait 
oh�erentesave
 les positions mesur�ees sur les 
artes.4.2.4 Astrom�etrieLa 
ampagne d'observation de Hale-Bopp au Plateau de Bure 
omprenait, en plus desobservations de raies mol�e
ulaires, la 
artographie de l'�emission 
ontinue des poussi�eres etdu noyau. L'analyse des observations du 
ontinu est pr�esent�ee dans Altenho� et al. (1999).
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Fig. 4.7: Positions du 
entre de brillan
e sur les 
artes de raies mol�e
ulaires (points) et de l'�emission
ontinue �a 1,3 mm (
roix) par rapport �a l'�eph�em�eride JPL 220 (C). Les ellipses repr�esentent lapr�e
ision des mesures astrom�etriques (la taille du lobe synth�etique divis�ee par le rapport signal surbruit des observations). Le 
adre en bas �a droite pr�esente la position moyenne de l'�emission 
ontinue�a 1,3 mm (
roix) ainsi que les proje
tions sur le plan du 
iel de la dire
tion du Soleil et du pôle norddu noyau.
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ontinue (Cont),jour apr�es jour. L'analyse d�etaill�ee de 
es observations (Altenho� et al., 1999) montre quela moiti�e du 
ux observ�e est l'�emission thermique du noyau.Des jets de poussi�ere �etroits ont �et�e observ�es dans la 
oma de Hale-Bopp, le plus fortd'entre eux provenant d'une sour
e situ�ee �a haute latitude sur le noyau, 
'est �a dire �a 20Æ duplan du 
iel �etant donn�ee l'orientation de la 
om�ete (voir Chapitre 1, Jorda et al., 1999). Detels jets peuvent avoir pour e�et de d�e
aler la position apparente du maximum de brillan
ede l'�emission 
ontinue. A�n d'�etudier dans quelle mesure la position donn�ee par Altenho�et al. (1999) 
orrespond �a la position r�eelle du noyau, nous avons simul�e les observations duPlateau de Bure. L'�emission 
ontinue est repr�esent�ee par la somme d'une sour
e pon
tuelle(repr�esentant le noyau) et de la 
ontribution d'une 
oma de poussi�ere qui in
lut un jet �etroit(20{40Æd'ouverture), situ�e dans le plan du 
iel, et dont on peut faire varier l'intensit�e. Ilapparâ�t que lorsque toute l'�emission est 
on
entr�ee dans le jet, la position du maximum debrillan
e est d�e
al�ee de � 0;600 par rapport au noyau. Si le jet et le noyau 
ontribuent demani�ere �equivalente, 
omme dans les observations, le d�e
alage est de l'ordre de 0,3". Nousen 
on
luons que les positions du 
ontinu publi�ees dans Altenho� et al. (1999) 
orrespondent�a la position r�eelle du noyau �a une fra
tion de se
onde d'ar
 pr�es.La Figure 4.7 pr�esente, pour les di��erents jours d'observations, les positions de l'�emissiondu 
ontinu �a 1,3 mm (Cont) et 
elles des raies mol�e
ulaires (O) par rapport �a la positionattendue de la 
om�ete d'apr�es une �eph�em�eride (C) a
tualis�ee bas�ee sur des observationsdans le visible r�ealis�ees entre le 27 avril 1993 et le 4 août 2005 et prenant en 
ompteles perturbations gravitationnelles des plan�etes et les for
es non gravitationnelles (solutionno 220 du servi
e de 
al
ul des �eph�em�erides HORIZONS du JPL). Les �e
arts (O-Cont)(respe
tivement (O-C)) entre les observations des raies mol�e
ulaires et 
elles du 
ontinu(respe
tivement les positions de l'�eph�em�eride JPL 220) sont donn�es dans la Table 4.2.On note que le pi
 d'�emission 
ontinue est toujours d�e
al�e de pr�es de (+100;+300) en(RA,De
) par rapport �a l'�eph�em�eride. Certaines mol�e
ules pr�esentent un maximum d'�emissiontr�es pro
he du pi
 d'�emission 
ontinue, don
 du noyau (CO, CH3OH, H2S) ; d'autres (H2CO,HCN, CS, HNC, SO) sont plus �eloign�ees, ave
 des d�e
alages entre 0,5" et 1,4" toujoursdans la dire
tion du pôle nord de la 
om�ete.Selon notre interpr�etation, les mol�e
ules dont la distribution de brillan
e est d�e
al�ee parrapport �a la position du noyau sont pr�esentes dans un jet qui pourrait être la 
ontrepartiegazeuse du jet de poussi�eres situ�e pr�es du pôle nord du noyau de la 
om�ete et d�ete
t�e parJorda et al. (1999). Dans 
ette hypoth�ese, on peut penser que les observations astrom�etriquesr�ealis�ees dans le visible, qui observent la lumi�ere du Soleil r�e
�e
hie par les parti
ules depoussi�eres, sont biais�ees par la pr�esen
e du jet. D'ailleurs, des 
al
uls de Brian Marsden(d�e
rits dans Boissier et al., 2007) ont montr�e que l'utilisation des positions astrom�etriquesdu pi
 d'�emission 
ontinue �a 1,3 mm en lieu et pla
e des mesures e�e
tu�ees dans le visibleau moment du passage au p�erih�elie permet de 
al
uler une orbite de la 
om�ete Hale-Boppplus pr�e
ise que les pr�e
�edentes, sans faire appel �a des for
es non gravitationnelles (que l'onattend faibles �etant donn�ee la taille du noyau de Hale-Bopp).
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ules { 894.2.5 Cartes spe
tralesLes 
artes spe
trales (Figures 4.8{4.9), quant �a elles, 
on
entrent toute l'informationobtenue lors des observations. Pour les obtenir, on traite les visibilit�es 
anal par 
anal. On aainsi un 
ube de donn�ees qui peut être lu de deux fa�
ons di��erentes : on a une 
arte pour
haque 
anal de vitesse ou bien un spe
tre pour 
haque position sur la 
arte. Les 
artesspe
trales pr�esentent les donn�ees sous 
et angle. On remarque des di��eren
es notoires entreles di��erentes raies observ�ees.Sur l'ensemble des 
artes, bien que 
e soit moins marqu�e dans le 
as de H2S, l'aile dela raie aux vitesses n�egatives est nettement plus forte que l'aile des vitesses positives dansla r�egion Nord (De
 > 0). Cela signi�e que dans 
es r�egions il y a un ex
�es de mol�e
ules sed�epla�
ant en dire
tion de l'observateur. Prin
ipalement sur les 
artes de CS, on observe dansla r�egion Sud (De
 < 0) une �emission 
entr�ee autour de la vitesse nulle. C'est parti
uli�erementvisible sur la 
arte de la raie J(5{4) (Figure 4.9), o�u les spe
tres pr�esentent un pi
 �etroit etfort �a la vitesse �0. Ce
i 
orrespond �a des mol�e
ules qui se d�epla
ent dans le plan du 
iel,probablement au sein d'un jet. Sur 
ette même 
arte, on note que la rang�ee de spe
tres �aDe
 = {200 ne 
ontient au
un 
ux. Ce
i est �egalement observ�e sur la 
arte de 
ux int�egr�e(Figure 4.6). Etant donn�es le faible rapport signal sur buit de 
es observations et la fr�equen
ed'observation (244,94 GHz) il est possible que 
ela soit dû �a un biais observationnel. En e�et,les stru
tures �etendues dans la distribution de brillan
e 
orrespondent dans le plan de Fourier�a des rayons-uv 
ourts. Si la plus 
ourte des lignes de base d'un interf�erom�etre est pluslongue que 
es rayons-uv , alors il sera insensible �a sa 
ontribution, 
'est 
e que l'on appellele �ltrage des sour
es �etendues. Ce ph�enom�ene est d'autant plus sensible que la fr�equen
e est�elev�ee. La 
arte de H2S semble plus sym�etrique que les autres. Nous avons tent�e d'expliquerl'ensemble de 
es 
ara
t�eristiques en utilisant des mod�eles simples. Ce travail est d�etaill�edans la se
tion 4.4.4.3 Etude de l'extension radiale des mol�e
ulesNous allons dans un premier temps supposer que la sym�etrie sph�erique est v�erif�ee dans la
oma pour �etudier l'extension radiale du gaz. L'�etude de l'extension radiale d'une mol�e
ulepermet de d�eterminer si elle provient du noyau ou si elle est 
r�e�ee dans la 
oma et dans
ertains 
as de mesurer son taux de photodisso
iation �, le param�etre physique qui indiquel'eÆ
a
it�e de la photodisso
iation (voir Chapitre 3). Le taux de photodisso
iation est eng�en�eral 
al
ul�e pour une distan
e h�elio
entrique de 1 UA (voir Chapitre 3) et il faut 
al
ulersa valeur e�e
tive �ef f = � r�2h dans l'atmosph�ere de la 
om�ete que l'on �etudie. Ce taux dephotodisso
iation 
orrespond �a une dur�ee de vie photodisso
iative � = ��1ef f . En supposantque la vitesse des mol�e
ules vexp est 
onstante, on d�e�nit ensuite la longueur d'�e
helle dephotodisso
iation L = � vexp qui 
ara
t�erise la taille de la 
oma de l'esp�e
e que l'on observe.Il est possible d'utiliser deux m�ethodes ind�ependantes pour �etudier l'extension radiale dugaz dans la 
oma :Ave
 les 
artes interf�erom�etriques : L'aire de raie sur les spe
tres ON{OFF 
orrespond au
ux FSD (SD pour Single Dish, antenne unique en anglais). Il 
orrespond �a l'int�egration
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SO NJ(56{45)

Fig. 4.8: Cartes spe
trales des raies (220{211) de H2S (en haut) et NJ(56{45) de SO (en bas).Le temps d'int�egration est de 6,6 h. Les positions des spe
tres sont donn�ees dans le 
oin sup�erieurgau
he des 
adres. La position (0,0) 
orrespond au pi
 d'intensit�e de la 
arte int�egr�ee. La 
�e
heindique la dire
tion du Soleil, et l'ellipse le lobe synth�etique. Le rapport signal sur bruit des observa-tions interf�erom�etriques de SO �etant faible, nous avons d�egrad�e la r�esolution spe
trale a�n que lad�e
onvolution des 
artes sales soit meilleure. La r�esolution spe
trale de spe
tres de SO pr�esent�es i
iest de 0,32 km s�1.
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ules { 91CS J(2{1)

CS J(5{4)

Fig. 4.9: Cartes spe
trales des raies J(2{1) (en haut) et J(5{4) (en bas) de CS. Les tempsd'int�egration sont de 4,7 et 5,9 h, respe
tivement. Les positions des spe
tres sont donn�ees dans le
oin sup�erieur gau
he des 
adres. La position (0,0) 
orrespond au pi
 d'intensit�e de la 
arte int�egr�ee.La 
�e
he indique la dire
tion du Soleil, et l'ellipse le lobe synth�etique.



92 { CHAPITRE 4. CS, H2S ET SO DANS HALE-BOPPdu signal dans le lobe primaire des antennes, dont la taille est de l'ordre de 20{5000 surle plan du 
iel selon la fr�equen
e d'observation, soit � 20 000 � 50 000 km dans la
oma de Hale-Bopp. Le 
ux interf�erom�etrique FInt est lui int�egr�e dans un lobe beau
oupplus petit, de l'ordre de 1,6{3,500, soit � 1 600 � 3 500 km. Le rapport R = FSDFInt
estun indi
ateur de l'extension radiale des mol�e
ules. La premi�ere m�ethode 
onsiste �a
omparer la valeur observ�ee de 
e rapport �a 
elle d�eduite d'un mod�ele dont on peut
hanger 
ertains param�etres a�e
tant l'extension radiale du gaz (origine nu
l�eaire ou�etendue, taux de photodisso
iation).Ave
 les visibilit�es : La deuxi�eme m�ethode 
onsiste �a s'int�eresser �a la variation de l'ampli-tude des visibilit�es en fon
tion du rayon-uv (ruv = pu2 + v2). On in
lut aux donn�eesobserv�ees le point ruv = 0, o�u l'amplitude 
orrespond �a la valeur FSD. Cette m�ethodea l'avantage d'être appliqu�ee sur les donn�ees brutes, et n'est pas a�e
t�ee par l'inter-polation et la d�e
onvolution n�e
essaires �a la re
onstru
tion d'image.Dans la pratique, nous avons utilis�e les deux m�ethodes. La premi�ere permet une appro
hequantitative plus rapide, 
'est ave
 
elle-
i que les premi�eres estimations sont e�e
tu�ees.On utilise l'�evolution radiale des visibilit�es dans un se
ond temps, a�n de valider la premi�ereappro
he.La densit�e lo
ale de gaz est 
al
ul�ee en utilisant la formule de Haser (voir Chapitre 3),o�u la vitesse d'expansion est de 1,02 km s�1 pour CS et 1,03 km s�1 pour H2S et SO. Cesvitesses sont d�eduites de la loi exprimant la vitesse d'expansion des mol�e
ules en fon
tionde la distan
e h�elio
entrique de la 
om�ete Hale-Bopp d�e
rite dans Biver et al. (2002a).L'ex
itation des niveaux rotationnels est 
al
ul�ee 
omme nous l'avons d�e
rit au Chapitre 3en 
onsid�erant deux lois de temp�erature 
in�etique : l'une 
onstante (T = 120 K) et l'autrevariable (T = 20 K pour r < 100 km, T = 20 + 50 log ( r [km℄100 ) pour 100 < r < 10000 km etT = 120 K pour r > 10000 km, o�u r est la distan
e au noyau de la 
om�ete). Les populationsdes niveaux impliqu�es dans les raies d'�emission observ�ees sont pr�esent�ees sur la Figure 4.10.Le taux de photodisso
iation (�) d'une mol�e
ule (et �eventuellement 
elui de son parent)est le param�etre que nous essayons de 
ontraindre. Le taux de produ
tion Q est un param�etrelibre, que l'on ajuste 
haque fois que l'on 
hange le taux de photodisso
iation pour que lemod�ele donne des 
ux (FSD et FInt) en a

ord ave
 les valeurs observ�ees. Cet ajustementest op�er�e en faisant tourner it�erativement le mod�ele, 
ar la relation de lin�earit�e entre le tauxde produ
tion et les 
ux n'est plus valable lorsque les e�ets d'opa
it�e sont signi�
atifs. Nousverrons par la suite que 
'est le 
as i
i, en parti
ulier pour les observations interf�erom�etriques.Les spe
tres ON{OFF 
al
ul�es par le mod�ele que l'on utilise i
i sont superpos�es auxspe
tres observ�es sur la Figure 4.5. Comme nous l'avons vu �a plusieurs reprises dans lase
tion pr�e
�edente, il est 
lair que l'hypoth�ese de la sym�etrie sph�erique de la 
oma n'estpas v�eri��ee. L'�etude des anisotropies de la 
oma fera l'objet de la se
tion 4.4. Nous verrons�a 
ette o

asion que la pr�esen
e d'un jet ou d'une asym�etrie jour/nuit dans le pro�l ded�egazage n'a�e
te que mod�er�ement le rapport R = FSDFInt

et l'�evolution radiale des visibilit�es.Il est don
 tout �a fait possible de pro
�eder �a l'analyse de la distribution radiale du gaz enutilisant des mod�eles 1-D.
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Fig. 4.10: Populations des niveaux rotationnels des esp�e
es mol�e
ulaires CS (�a gau
he), H2S et SO(�a droite) 
al
ul�ees pour les 
onditions de la 
oma de Hale-Bopp en supposant une loi de temp�erature
onstante (en haut) ou variable (en bas).Tab. 4.3: Taux de photodisso
iation publi�es (valeurs �a 1 UA du Soleil).Mol�e
ule � [s�1℄ R�ef�eren
eH2S 2:5� 10�4 Crovisier et al. (1991)CS 1:0� 10�5 Ja
kson et al. (1982)2:0� 10�5 Biver et al. (2003)1:0� 10�4 Snyder et al. (2001)CS2 1:0� 10�3 Feldman et al. (1999)1:7� 10�3 Ja
kson et al. (1986)SO 1:5� 10�4 Kim et A'Hearn (1991)4:9� 10�4 Summers et Strobel (1996)6:2� 10�4 Huebner et al. (1992)SO2 2:1� 10�4 Kim et A'Hearn (1991)2:1� 10�4 Huebner et al. (1992)2:3� 10�4 Kumar (1982)2:9� 10�4 ? Summers et Strobel (1996)? valeur 
al
ul�ee pour le maximum d'a
tivit�e solaire, 
ontrairement aux autres valeurs de la table qui 
orres-pondent au minimum d'a
tivit�e (
e qui �etait le 
as au moment des observations de Hale-Bopp au Plateau deBure).



94 { CHAPITRE 4. CS, H2S ET SO DANS HALE-BOPP4.3.1 Sulfure d'hydrog�ene H2SLe taux de photodisso
iation �a 1 UA du Soleil de H2S a �et�e d�etermin�e par Crovisier et al.(1991) �a partir de mesures de laboratoire (voir Table 4.3). C'est la seule valeur disponibledans la litt�erature, elle n'a jamais �et�e remise en 
ause. Dans la 
oma de Hale-Bopp le 13mars 1997, le taux de photodisso
iation 
orrespond �a une longueur d'�e
helle de l'ordre de4 000 km. Cette valeur est inf�erieure �a la taille du lobe en mode ON{OFF (� 22 000 km)et sup�erieure �a 
elle du lobe synth�etique (� 1 700 km). Dans 
es 
onditions le rapport des
ux R doit être sensible �a la valeur du taux de photodisso
iation de H2S.La Figure 4.11 pr�esente l'�evolution du rapport RH2S
obtenu ave
 le mod�ele en fon
tion dela valeur de �H2S

utilis�ee. Notre mod�ele reproduit le rapport observ�e (�a 1 � pr�es) en prenantun taux de photodisso
iation de H2S dans l'intervalle 1;5� 3;0� 10�4 s�1. Ce
i est tout �afait en a

ord ave
 la valeur de Crovisier et al. (1991). Les valeurs des 
ux FSD et FInt et durapport RH2S
obtenus en utilisant 
ette valeur (2;5�10�4 s�1) dans le mod�ele sont donn�eesdans la Table 4.4. On y trouve les r�esultats obtenus ave
 les deux lois de temp�erature, enprenant en 
ompte ou pas les e�ets d'opa
it�e (
as optiquement min
e ou �epais). L'ex
ellente
on
ordan
e entre les valeurs des 
ux mesur�ees et 
al
ul�ees, lorsque l'on tient 
ompte dese�ets d'opa
it�e montre que la distribution spatiale de H2S peut être reproduite en supposantque les mol�e
ules proviennent du noyau. Cette table montre �egalement le bien-fond�e d'utiliserun mod�ele qui tient 
ompte des e�ets d'opa
it�e. En e�et, les observations interf�erom�etriquessont signi�
ativement a�e
t�ees : les e�ets d'opa
it�e att�enuent le 
ux interf�erom�etrique FIntde 23 % en 
onsid�erant une temp�erature 
onstante, et de 40% si l'on utilise une loi detemp�erature variable. La valeur du taux de produ
tion qui reproduit au mieux les observationsest 1;35� 1029 s�1 pour une loi de temp�erature 
onstante et 1;2� 1029 s�1 pour une loi detemp�erature variable. Ces valeurs 
orrespondent �a des abondan
es de H2S de 1,35 et 1,20%,respe
tivement (en prenant QH2O

= 1� 1031 mol�e
ules s�1).La Figure 4.11 montre l'�evolution de l'amplitude des visibilit�es observ�ees et simul�ees (ave
�H2S
= 2;5� 10�4 s�1) en fon
tion du rayon-uv , dans le 
as d'une temp�erature 
onstanteet variable, en prenant en 
ompte les e�ets d'opa
it�e. Quelle que soit la loi de temp�eratureutilis�ee, l'a

ord entre les mod�eles et les observations est �evident. On peut remarquer qu'auniveau des longues lignes de base, les r�esultats sont meilleurs ave
 une temp�erature variable.Les barres d'erreur sont pr�esent�ees sur 
haque visibilit�e : les �e
arts au mod�ele sont dus �ades anisotropies dans la 
oma. Cette appro
he 
on�rme les r�esultats d�eduits de l'�etude des
ux ON{OFF et interf�erom�etrique : la distribution radiale de H2S est bien reproduite par unmod�ele o�u H2S provient du noyau ave
 �H2S

= 2;5� 10�4 s�1.4.3.2 Sulfure de 
arbone CSL'analyse des observations du satellite IUE a montr�e que CS �etait vraisemblablement
r�e�e par la photodisso
iation de CS2 dans la 
oma interne (Ja
kson et al., 1982, 1986).Cette hypoth�ese a �et�e r�e
emment renfor
�ee par l'analyse de spe
tres UV de CS2 r�ealis�esen laboratoire qui indique que CS2 pourrait être �a l'origine de 
ertaines raies non identi��eesdans des spe
tres de la 
om�ete 122/P de Vi
o obtenus dans le domaine visible (Ja
ksonet al., 2004). Le taux de photodisso
iation de CS2 est �elev�e, on a �CS2
= 1;0 � 10�3 s�1



4.3 Etude de l'extension radiale des mol�e
ules { 95

Fig. 4.11:Haut :Rapport de 
ux RH2S en fon
tion de �H2S pour une temp�erature 
onstante ou variable.La ligne 
ontinue repr�esente le rapport observ�e, les lignes pointill�ees d�elimitent l'intervalle situ�e �a 1�. Bas : Amplitude des visibilit�es observ�ees (points) et simul�ees (
ourbes) en fon
tion du rayon-uv ,dans le 
as d'une temp�erature 
onstante (gris) et variable (noir). Les simulations ont �et�e men�ees ave
�H2S = 2;5� 10�4 s�1. L'amplitude des visibilit�es a �et�e moyenn�ee par intervalles de 5 m de rayon-uva�n de r�eduire la dispersion.
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Tab. 4.4: Flux observ�es et 
al
ul�es (en Jy km s�1) et rapport de 
uxObservationsa Mod�elesbT = 120K T variableMin
e �Epais Min
e �EpaisH2S 220{211FSD 18;9� 2;8 19,14 17,20 19,40 16,60FInt 3;51� 0;55 4,89 3,96 5,15 3,60R 5;38� 1;16 3,91 4,34 3,76 4,61CS J(2{1)FSD 15;2� 2;3 15,1 14,3 14,6 13,7FInt 1;47� 0;24 1,07 1,02 1,50 1,29R 10;3� 2;3 14,1 14,0 9,7 10,6CS J(5{4)FSD 213� 32 231 213 227 201FInt 5;4� 1;1 11,4 8,22 14,7 7,30R 39� 10 20,3 25,9 15,4 27,5SO NJ(56 � 45)FSD 16;9� 2;5 | 17,4 | 17,3FInt 0;44� 0;08 | 0,64 | 0,82R 38� 9 | 27 | 21a Aire int�egr�ee de la raie sur les spe
tres ON{OFF(FSD), 
ux au 
entre de la 
arte interf�erom�etrique(FInt)et leur rapport R = FSD=FInt. Contrairement aux Tables 4.1 et 4.2, les barres d'erreur donn�ees tiennent
ompte des 15% d'in
ertidude li�ees �a la 
alibration de donn�ees.b Valeurs de FSD et de FInt obtenues dans les mod�eles en supposant une temp�erature 
onstante ouvariable. La mention �epais (respe
tivementmin
e) indique si les e�ets d'opa
it�e ont �et�e pris en 
omptedans le mod�ele ou non. Dans le 
as de SO les e�ets d'opa
it�e sont faibles et les valeurs min
es n'ontpas �et�e 
al
ul�ees.Les 
al
uls ont �et�e r�ealis�es ave
 �H2S = 2;5 � 10�4 s�1, �CS2

= 1;7 � 10�3 s�1, �CS = 2� 10�5 s�1,�SO2
= 2;1� 10�4 s�1 et �SO = 1;5� 10�4 s�1.Les taux de produ
tion 
orrespondants sont QH2S = 1;35 � 1029 mol�e
ules s�1, QCS = 2;0 � 1028mol�e
ules s�1 et QSO = 2;7 � 1028 mol�e
ules s�1 pour les 
al
uls ave
 une temp�erature 
onstante(T = 120 K) et QH2S = 1;2�1029 mol�e
ules s�1, QCS = 1;8�1028 mol�e
ules s�1 et QSO = 2;4�1028mol�e
ules s�1 ave
 une temp�erature variable.
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ules { 97d'apr�es l'analyse de mesures de laboratoire (Feldman et al., 1999) et �CS2
= 1;7� 10�3 s�1d'apr�es l'analyse d'observations de la 
om�ete C/1999 H1 (Lee) (Ja
kson et al., 1986). Cela
orrespond �a une longueur d'�e
helle de photodisso
iation de l'ordre 500{1 000 km dans la
oma de la 
om�ete Hale-Bopp.Il n'existe pas de donn�ees de laboratoire permettant de 
al
uler 
orre
tement le taux dephotodisso
iation de CS. En e�et, il faut mettre en pla
e un proto
ole exp�erimental parti-
ulier pour isoler 
e radi
al en laboratoire et e�e
tuer les exp�erien
es n�e
essaires. Plusieursvaleurs 
ontradi
toires, toutes d�eduites d'observations de 
om�etes, sont disponibles dans lalitt�erature (voir Table 4.3) :1. La plus an
ienne, �CS = 1;0� 10�5 s�1 a �et�e obtenue lors de l'analyse d'observations
om�etaires ave
 IUE (Ja
kson et al., 1982).2. Plus r�e
emment l'analyse de la distribution radiale de brillan
e de la raie J(2{1) deCS dans les observations de Hale-Bopp en interf�erom�etrie millim�etrique ave
 l'in-terf�erom�etre de BIMA a 
onduit �a une valeur bien plus �elev�ee : �CS = 1;0 � 10�4s�1 (Snyder et al., 2001).3. Lorsqu'une 
om�ete passe tr�es pr�es du Soleil, il est possible d'estimer la valeur du tauxde photodisso
iation des mol�e
ules observ�ees. L'analyse des observations ON{OFF des
om�etes C/2002 X5 (Kudo-Fujikawa) et C/2002 V1 (NEAT), �a respe
tivement 0,19et 0,10 UA du Soleil, 
onduit �a une valeur de � 2:0� 10�4 s�1 (Biver et al., 2003).Dans la 
oma de Hale-Bopp, 
es di��erentes valeurs 
orrespondent �a une longueur d'�e
hellede CS entre 10 000 et 100 000 km.Deux raies rotationnelles de CS ont �et�e observ�ees, �a 98,0 GHz et 244,9 GHz. A 
esfr�equen
es, la r�esolution lin�eaire est de l'ordre de 25 000 et 10 000 km en mode ON{OFFet de 2 000 et 750 km en mode interf�erom�etrique. En 
ons�equen
e, la photodisso
iationde CS2 (LCS2 � 500 km) a lieu �a des distan
es au noyau inf�erieures �a notre r�esolution, etil ne sera pas possible de 
ontraindre la valeur de �CS2

. En revan
he, les rapports de 
ux
orrespondant aux deux raies observ�ees R21 et R54 vont être sensibles �a la valeur de �CS.La Figure 4.12 pr�esente l'�evolution de 
es rapports ave
 le taux de photodisso
iation de CS,dans le 
as d'une temp�erature 
onstante ou variable et ave
 �CS2
= 1;7 � 10�3 s�1 ou�CS2

= 1;0� 10�3 s�1.Ave
 �CS2
= 1;7 � 10�3 s�1, il est possible d'obtenir des rapports en a

ord ave
 lesobservations (�a 2 � pr�es) en prenant �CS = 2� 7� 10�5 s�1 si l'on utilise une temp�erature
onstante, et �CS = 0;7� 6� 10�5 s�1 ave
 une temp�erature variable.En prenant �CS2

= 1;0�10�3 s�1, ave
 une temp�erature variable, on peut reproduire lesvaleurs observ�ees (�a 2 � pr�es) ave
 �CS dans l'intervalle 1:2�7�10�5 s�1. Notons que pour�CS dans 2� 5� 10�5 s�1, on reproduit les valeurs observ�ees des rapports �a 1 � pr�es. Ave
une loi de temp�erature 
onstante, l'a

ord est moins satisfaisant : l'intervalle 3;5�10�10�5s�1 permet de reproduire simultan�ement R21 et R54 (�a 2 � pr�es).En r�esum�e, l'ensemble des donn�ees est 
ompatible ave
 une distribution radiale de CSprovenant d'une sour
e l�eg�erement �etendue (photodisso
iation de CS2) ave
 �CS = 1� 5�10�5 s�1. Si l'on se base uniquement sur les observations de la raie J(2{1) de CS, dont laqualit�e est sup�erieure, une valeur du taux de photodisso
iation de l'ordre de 2 � 3 � 10�5
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Fig. 4.12: Rapports de 
ux synth�etiques R21 (en haut) et R54 (en bas) en fon
tion de �CS pour uneloi de temp�erature 
onstante (gris) ou variable (noir) en utilisant �CS2
= 1;7� 10�3 s�1 (�a gau
he)ou �CS2

= 1;0 � 10�3 s�1 (�a droite). La ligne 
ontinue repr�esente la valeur observ�ee du rapportRobs. Les pointill�es (respe
tivement les tirets) repr�esentent les niveaux Robs � 1� (respe
tivementRobs � 2�).
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ules { 99s�1 donne les meilleurs r�esultats. Notons �egalement que 
'est en utilisant une temp�eraturevariable dans la 
oma que l'on reproduit le mieux l'intensit�e relative des raies J(5{4) et J(2{1). Ave
 
es param�etres, le taux de produ
tion de CS d�eduit est Q � 2 � 1028 mol�e
uless�1 et 
orrespond �a une abondan
e de 0,2%.Les valeurs (observ�ees et 
al
ul�ees) des 
ux ON{OFF et interf�erom�etrique ainsi que 
elledu rapport R sont donn�ees dans la Table 4.4, pour les deux raies observ�ees. Nous pr�esentonsles r�esultats des mod�eles obtenus ave
 les deux lois de temp�erature, en tenant 
ompte ou pasdes e�ets d'opa
it�e et en utilisant �CS2
= 1;7� 10�3 s�1 et �CS = 2;0� 10�5 s�1. On noteque les e�ets d'opa
it�e a�e
tent de fa�
on tr�es importante la valeur du 
ux interf�erom�etriquede la raie J(5{4). Ce
i vient du fait que la raie J(5{4) de CS est intrins�equement plus forteque la raie J(2{1). De plus, �etant donn�e qu'elle est situ�ee �a une fr�equen
e nettement plus�elev�ee, le lobe dans lequel le 
ux est int�egr�e est plus petit. D'autre part, 
es e�ets sontplus marqu�es dans les mod�eles o�u l'on utilise une loi de temp�erature variable. Dans 
e 
as,la temp�erature �a 1 000 km du noyau (la r�esolution lin�eaire en mode interf�erom�etrique) estde 70 K, 
e qui est inf�erieur �a la valeur utilis�ee lorsqu'on suppose que la temp�erature est
onstante. Dans 
es 
onditions, les niveaux inf�erieurs des transitions vont être plus peupl�eset l'absorption du rayonnement sera plus eÆ
a
e.La Figure 4.13 pr�esente l'�evolution de l'amplitude des visibilit�es en fon
tion de la lon-gueur des lignes de base pour les observations et 
ertains jeux de param�etres du mod�ele. Lesmod�eles utilisant �CS = 2;0 � 10�5 s�1 ave
 �CS2

= 1;7 ou 1;0 � 10�3 s�1 reproduisent
orre
tement les observations, 
omme nous l'avons 
on
lu en �etudiant les 
ux ON{OFFet interf�erom�etrique. Nous retrouvons sur les �gures le fait que les mod�eles utilisant unetemp�erature variable donnent des meilleurs r�esultats que les autres, notamment pour lesrayons-uv de l'ordre de 20{40 m. Quel que soit le mod�ele de temp�erature utilis�e, la valeur�CS = 1;0� 10�4 s�1, d�etermin�ee par Snyder et al. (2001) �a partir de l'analyse des obser-vations de la 
om�etes Hale-Bopp ave
 l'interf�erom�etre BIMA, ne reproduit pas nos mesures.Notre analyse des observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure sugg�ere une valeur dutaux de photodisso
iation de CS de l'ordre de 2� 5� 10�5 s�1, signi�
ativement plus faibleque la valeur �CS = 1;0� 10�4 s�1 propos�ee par Snyder et al. (2001). Nous avons essay�ed'expliquer 
e d�esa

ord, d'autant plus �etonnant que leur analyse est, 
omme la notre, bas�eesur des observations de la 
om�ete Hale-Bopp en interf�erom�etrie millim�etrique. Snyder et al.(2001) ont �etudi�e la distribution radiale d'�emission en faisant des moyennes azimutales surles 
artes interf�erom�etriques. Ils ne se sont int�eress�es ni aux observations ON{OFF a
quisespar leur soin quasi simultan�ement, ni �a l'�evolution radiale des visibilit�es, qui 
ontient pourtanttoute l'information, non alt�er�ee par les pro
essus d'imagerie (interpolation, d�e
onvolution).Ave
 le taux de photodisso
iation qu'ils obtiennent, le taux de produ
tion de CS qui permetde reproduire leurs observations ON{OFF est syst�ematiquement 2,5{3 fois plus �elev�e que
elui d�eduit de leurs observations interf�erom�etriques. Nous avons 
al
ul�e qu'en utilisant dansles mod�eles un taux de photodisso
iation de l'ordre de 3;0�10�5 s�1 les taux de produ
tiond�eduits des observations ON{OFF et interf�erom�etriques publi�es par Snyder et al. (2001)�etaient r�e
on
ili�es.



100 { CHAPITRE 4. CS, H2S ET SO DANS HALE-BOPP

Fig. 4.13: Amplitude des visibilit�es observ�ees (points) et simul�ees (
ourbes) en fon
tion de la longueurprojet�ee des lignes de base (rayon-uv) en utilisant dans le mod�ele une temp�erature 
onstante (T = 120K, �a gau
he) ou variable (�a droite). Les r�esultats de trois mod�eles sont pr�esent�es : 1) �CS2
=1;7� 10�3 s�1 et �CS = 2;0� 10�5 s�1 en trait plein ; 2) �CS2

= 1;0� 10�3 s�1 et �CS = 2;0� 10�5s�1 en tirets ; 3) �CS2
= 1;7� 10�3 s�1 et �CS = 1;0� 10�4 s�1 en pointill�es.
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ules { 1014.3.3 Monoxyde de soufre SOC'est dans la 
om�ete Hale-Bopp que le radi
al SO a �et�e d�ete
t�e pour la premi�ere foisdans une atmosph�ere 
om�etaire (Bo
kel�ee-Morvan et al., 2000). Avant 
ette d�ete
tion destentatives d'observer SO dans l'ultraviolet (Kim et A'Hearn, 1991), avaient 
onduit �a deslimites sup�erieures pour l'abondan
e de SO dans Hale-Bopp inf�erieures �a 
elle d�eduite desobservations dans le millim�etrique. Cette di��eren
e s'explique par le manque de donn�ees delaboratoire pour mod�eliser l'ex
itation du SO dans l'UV.On 
onsid�ere pour notre �etude que SO est 
r�e�e par la photodisso
iation de SO2, quia �egalement �et�e observ�e dans la 
oma de Hale-Bopp (Bo
kel�ee-Morvan et al., 2000). Lesvaleurs du taux de photodisso
ation de SO2 
onvergent autour de �SO2
= 2;1 � 10�4 s�1(voir Table 4.3). On ne 
onsid�erera pas les valeurs 1;5� 10�4 s�1 Kumar (1982) et 2;9�10�4 s�1 Summers et Strobel (1996) : la premi�ere ne tient 
ompte que d'une bran
he dephotodisso
iation, la deuxi�eme a �et�e 
al
ul�ee pour un 
ux solaire typique d'un maximumd'a
tivit�e du Soleil, 
e qui n'�etait pas le 
as au moment des observations de Hale-Bopp.Le taux de photodisso
iation de SO est moins bien 
onnu : pas moins de trois �etudesbas�ees sur le même spe
tre d'absorption mesur�e dans l'ultraviolet en laboratoire (Phillips,1981) aboutissent �a des valeurs signi�
ativement di��erentes (les valeurs extrêmes di��erentpar un fa
teur 4, voir Table 4.3). A partir du même spe
tre, des 
al
uls plus r�e
ents montrentque �SO = 1;5� 10�4 s�1 est une limite inf�erieure de la valeur du taux de photodisso
iationde SO ; une valeur plus satisfaisante serait �SO = 3;2� 10�4 s�1 (Crovisier, 
ommuni
ationpriv�ee). Cette dispersion provient du fait que le spe
tre utilis�e est d'une grande 
omplexit�e(il pr�esente de nombreuses raies �etroites) et n'existe pas en version digitale.En 
omparant le rapport de 
ux de la raie (220{211) de H2S (RH2S

= 5;4� 1;2) �a 
eluide la raie NJ(56{45) de SO (RSO = 38� 10), on a d�ej�a une indi
ation que la distribution deSO est plus �etendue que 
elle de H2S. Cette 
omparaison a du sens puisque les deux raiessont observ�ees �a des fr�equen
es voisines, don
 dans des lobes de tailles 
omparables et ontdes dur�ees de vie voisines. Les 
ux ON{OFF sont du même ordre de grandeur (� 19 Jy kms�1 pour H2S et � 16; 9 Jy km s�1 pour SO) mais les 
ux mesur�es au 
entre des 
artesinterf�erom�etriques sont tr�es di��erents (� 3;5 Jy km s�1 pour H2S et � 0;44 Jy km s�1 pourSO).Les taux de photodisso
iation de SO et SO2 (son parent pr�esum�e) 
orrespondent �a deslongeurs d'�e
helle de l'ordre de 1 500-7 000 km. Les r�esolutions lin�eaires sont de � 850 et� 11 000 km en mode interf�erom�etrique et ON{OFF, respe
tivement. Le rapport des 
uxRSO va don
 d�ependre signi�
ativement �a la fois de �SO et de �SO2
. Nous avons 
al
ul�e RSOpour un grand nombre de 
ouples (�SO, �SO2

). Les r�esultats sont pr�esent�es sous la formed'iso
ontours sur la Figure 4.14. Dans l'hypoth�ese o�u SO a pour seul parent SO2, alors notreanalyse indique que le taux de photodisso
iation de SO doit être faible (�SO < 3 � 10�4s�1 en supposant une temp�erature 
onstante et �SO < 2 � 10�4 s�1 en supposant unetemp�erature variable) pour avoir un rapport en a

ord (�a 2 �) ave
 les observations. Parmiles valeurs publi�ees, seule �SO = 1;5�10�4 s�1 (Kim et A'Hearn, 1991) 
onvient ; les valeurssup�erieures �a 3� 10�4 s�1 (Huebner et al., 1992; Summers et Strobel, 1996) sont ex
lues.L'�evolution de l'amplitude des visibilit�es ave
 la longueur des lignes de base est pr�esent�eesur la Figure 4.15 et m�ene aux mêmes 
on
lusions : une origine purement nu
l�eaire de SO
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Fig. 4.14: Rapport de 
ux synth�etique RSO (iso
ontours) en fon
tion de �SO et �SO2
pour une loide temp�erature 
onstante (�a gau
he) ou variable (`a droite). La 
ourbe rouge repr�esente la valeurobserv�ee du rapport (RSO = 38� 10). La zone en bleu sombre (respe
tivement bleu 
lair) repr�esentel'ensemble des 
ouples (�SO, �SO2

) qui 
onsuisent �a un rapport synth�etique en a

ord ave
 les ob-servations �a 1 � pr�es (respe
tivement �a 2� pr�es). Les 
er
les repr�esentent les 
ouples issus de lalitt�erature, le disque noir 
orrespond �a la valeur de �SO 
al
ul�ee r�e
emment par J. Crovisier.est ex
lue et les valeurs les plus faibles du taux de photodisso
iation de SO sont pr�ef�er�ees,quelle que soit la loi de temp�erature utilis�ee.Il apparâ�t don
 que l'estimation de �SO �a partir des observations de Hale-Bopp donne unevaleur plus petite que la stri
te limite inf�erieure pos�ee par l'analyse des donn�ees exp�erimentalesde SO. Cela signi�e que sa distribution spatiale observ�ee est plus �etendue que 
elle que l'onattend si SO est 
r�e�e uniquement par la photodisso
iation de SO2. Cela pourrait signi�erque les hypoth�eses ou les param�etres utilis�es dans le mod�ele sont in
orre
ts.1. Comme le montre la 
omparaison des spe
tres observ�es et simul�es (Figure 4.5), la
oma n'est 
ertainement pas isotrope. Cependant, l'analyse de la stru
ture de la 
omanous a 
onduits �a utiliser des mod�eles in
luant un jet et une asym�etrie jour/nuit dans led�egazage. Nous avons v�eri��e ave
 
es simulations que 
es anisotropies dans le d�egazagen'a�e
tent pas l'�etude de l'extension radiale du gaz men�ee i
i : les 
hangements induitsdans le rapport des 
ux ou dans l'�evolution radiale des visibilit�es ne sont pas assezimportants (voir se
tion 4.4.2).2. Les deux lois de temp�erature utilis�ees pourraient ne pas être repr�esentatives des 
ondi-tions dans la 
oma de Hale-Bopp. La loi de temp�erature agit sur les populations desniveaux rotationnels des mol�e
ules. Pour modi�er 
es populations de sorte que les va-leurs th�eoriques et mesur�ees du taux de photodisso
iation soient r�e
on
ili�ees, il faudraitune temp�erature nettement plus 
haude dans la 
oma interne (� 200 K �a 2 000 km)que dans la 
oma externe (� 100 K �a 20 000 km). Cela serait en totale 
ontradi
tionave
 les 
ontraintes d�eduites d'observations dans l'infrarouge (Magee-Sauer et al.,1999; Disanti et al., 2001) et les pr�edi
tions des mod�eles hydrodynamiques (Combiet al., 1999). De plus les bons r�esultats obtenus dans l'�etude de CS et H2S 
on�rmentque le pro�l de de temp�erature r�eel est probablement un interm�ediaire entre les deuxpro�ls que nous utilisons.3. Si la valeur absolue du taux de photodisso
iation de �SO2
semble �able, il est possible
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Fig. 4.15: Amplitude des visibilit�es observ�ees (points) et simul�ees (
ourbes) en fon
tion de la longueurprojet�ee des lignes de base (rayon-uv) en utilisant dans le mod�ele une temp�erature 
onstante (T = 120K, �a gau
he) ou variable (�a droite). La 
ourbe en point-tirets repr�esente le r�esultat d'un mod�ele o�uSO provient du noyau et �SO = 1;5 � 10�4 s�1. Dans les trois autres mod�eles dont les r�esultatssont pr�esent�es, on supose que SO et 
r�e�e par la photodisso
iation de SO2 ave
 �SO2
= 2;1 � 10�4s�1. Trois taux de photodisso
iation de SO sont test�es : 1) �SO = 1;5� 10�4 s�1 en trait plein ; 2)�SO = 4;9� 10�4 s�1 en tirets ; 3) �SO = 6;2� 10�4 s�1 en pointill�es.que la valeur e�e
tive dans la 
oma de Hale-Bopp soit plus faible que 
elle que l'onutilise. En e�et, �etant donn�ee la densit�e de la 
oma, il est possible que les mol�e
ulesd'eau (les plus nombreuses dans la 
oma) jouent un rôle d'�e
ran pour les mol�e
ulesde SO2 en absorbant le rayonnement solaire. Cependant, nous avons estim�e que 
eph�enom�ene n'est signi�
atif que dans les r�egions les plus pro
hes du noyau et ne suÆtpas �a exliquer la distribution radiale observ�ee de SO.Ces hypoth�ese �e
art�ees, il nous reste deux �eventualit�es : soit SO2 n'est pas la seule sour
ede SO dans la 
oma, soit SO2 est lui-même 
r�e�e par une sour
e �etendue, par exemple laphotodisso
iation d'une mol�e
ule plus 
omplexe ou bien la d�egradation de grains. Ce
i estd'autant plus plausible que la 
himie globale des 
ompos�es soufr�es dans les atmosph�eres
om�etaires est mal 
omprise.Ave
 �SO = 1;5 � 10�4 s�1 et �SO2

= 2;1 � 10�4 s�1, le taux de produ
tion de SOutilis�e est 2;4� 1028 s�1 ave
 une temp�erature variable et 2;7� 1028 s�1 ave
 T = 120 K.Lors d'une analyse des observations ON{OFF de SO, Bo
kel�ee-Morvan et al. (2000) avaientmesur�e un taux de produ
tion plus �elev�e, de l'ordre de 4�1028 s�1. Cette di��eren
e est due�a l'utilisation de param�etres di��erents pour les eÆ
a
it�es de lobes (param�etre mat�eriel desantennes) et pour la temp�erature de la 
oma. Dans 
e même travail, l'analyse des spe
tresON{OFF de SO2 obtenus au Plateau de Bure et au t�eles
ope de 30 m de l'IRAM montre quel'on a QSO=QSO2
� 2. Ave
 les param�etres utilis�es au 
ours de notre analyse, 
e rapport estin
hang�e. D'apr�es Bo
kel�ee-Morvan et al. (2000), il se peut que le taux de produ
tion de SO2soit sous-estim�e 
ar le mod�ele d'ex
itation de SO2 ne tient pas 
ompte du pompage UV : lesbandes �ele
troniques sont ex
it�ees et peuplent en se d�esex
itant les niveaux vibrationnels etrotationnels depuis lesquels les transitions spontan�ees sont lentes. Une autre expli
ation peut
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e d'une autre sour
e de SO dans la 
oma. Comme �evoqu�e pr�e
�edemment, 
elapourrait �egalement expliquer la distribution radiale de SO observ�ee.4.4 Analyse de la stru
ture de la 
oma4.4.1 Les d�eviations par rapport au mod�ele �a 1-DComme nous l'avons d�ej�a �evoqu�e dans la se
tion 4.2, de nombreuses 
ara
t�eristiques desobservations montrent que le d�egazage depuis le noyau de Hale-Bopp n'est pas isotrope :� Sur les spe
tres ON{OFF (Figure 4.5), pour l'ensemble des raies observ�ees, le d�e
alagespe
tral moyen est n�egatif (Table 4.1) : 
ela montre qu'il y a globalement plus demol�e
ules qui se d�epla
ent ave
 une vitesse radiale dirig�ee vers la Terre (et don
 versle Soleil �etant donn�e que l'angle de phase �etait de 45Æ en mars 1997).� Sur les 
artes interf�erom�etriques (Figures 4.8{4.9), les spe
tres situ�es au Nord du
entre de brillan
e pr�esentent un pi
 du 
ôt�e des vitesses n�egatives. Leur d�e
alagespe
tral moyen est n�egatif.� Les spe
tres situ�es au Sud des 
artes interf�erom�etriques de CS pr�esentent un pi
 auniveau de la vitesse nulle (Figures 4.9). Cette �emission 
orrespond �a un ensemble demol�e
ules qui se d�epla
ent dans le plan du 
iel.� Les di��erentes distributions de brillan
e observ�ees ne piquent pas toutes au mêmeendroit : 
ertaines (CO, CH3OH, H2S) sont 
entr�ees sur le maximum de l'�emission
ontinue (don
 sur le noyau), d'autres (H2CO, HCN, HNC, CS, SO) sont signi�
ati-vement d�e
al�ees (Figure 4.7). Un tel d�e
alage peut être induit par un jet de mol�e
ulessitu�e dans le plan du 
iel, perpendi
ulairement �a la ligne de vis�ee.En r�esum�e, il semble qu'il y ait �a la fois une asym�etrie jour/nuit dans la 
oma, ave
 plusde mol�e
ules lib�er�ees du 
ôt�e jour du noyau, et un jet de mol�e
ules (
ontenant SO et CSmais pas H2S) situ�e dans le plan du 
iel et globalement orient�e dans la dire
tion du pôle nordde la 
om�ete. Nous avons voulu v�eri�er 
ette interpr�etation par des simulations num�eriques.4.4.2 Les mod�eles utilis�esAsym�etrie jour/nuitNous avons simul�e des observations �a partir d'un mod�ele de 
oma dans lequel le d�egazageest plus fort du 
ôt�e jour que du 
ôt�e nuit du noyau. Le degr�e d'asym�etrie est donn�e par leparam�etre rjn = QjourQnuit ave
 Qtot = Qjour+Qnuit2 . Nous avons 
onsid�er�e plusieurs 
as en faisantvarier rjn entre 1,5 et 10.Lorsque l'asym�etrie est signi�
ative, la densit�e de mol�e
ules est plus importante dansla dire
tion du Soleil et la position du 
entre de brillan
e sur les 
artes interf�erom�etriquesne 
o��n
ide plus ave
 la position du noyau. Cependant les d�e
alages (O{Nu
l) sont faibles,inf�erieurs �a 0,500 pour rjn = 2� 10, 
e qui est bien en de�
�a des valeurs (O{Cont) observ�ees.Les pro�ls ON{OFF synth�etiques (Figure 4.16) pr�esentent, 
omme les observations, und�e
alage spe
tral moyen n�egatif. Lorsque l'on prend une forte asym�erie jour/nuit (rjn > 7)l'allure des spe
tres ne reproduit plus 
e qui est observ�e, le d�e
alage spe
tral est trop �elev�e.
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Fig. 4.16: Spe
tres ON{OFF synth�etiques obtenus ave
 un mod�ele in
luant une asym�etrie jour/nuitdans le d�egazage (rjn = 2 en noir et rjn = 5 en gris).Sur les 
artes spe
trales (Figure 4.17) on retrouve le pi
 aux vitesses n�egatives dans la partieNord (De
 > 0). Pour H2S, la 
arte observ�ee (Figure 4.8) est qualitativement reproduiteave
 rjn � 2. Pour les deux raies de CS, la partie Sud (De
 < 0) n'est pas satisfaisante 
arla 
omposante �etroite �a v = 0 km s�1 n'est pas reproduite.Jet �a haute latitudeNous avons �emis l'hypoth�ese que le d�e
alage entre les distributions de brillan
e de 
er-taines raies mol�e
ulaires et 
elle de l'�emission 
ontinue pouvait être dû �a la pr�esen
e d'unjet sur le noyau, qui serait la 
ontrepartie gazeuse du prin
ipal jet de poussi�ere observ�e dansle visible. D'apr�es Jorda et al. (1999) 
e jet prend son origine �a une latitude � = 60Æ sur lenoyau et a une demi ouverture  = 10Æ. L'axe de rotation �etant pro
he du plan du 
iel enmars 1997 (angle d'aspe
t de 70Æ, angle de position de 210Æ, voir Figure 1.6), nous allons lemod�eliser par un jet plus large (demi ouverture entre 20 et 40Æ), dont la dire
tion prin
ipaleest dans le plan du 
iel et qui n'�evolue pas au 
ours du temps. Nous 
hoisissons une ouver-ture plus importante pour le gaz que pour la poussi�ere 
ar l'exploration spatiale des 
om�etesHalley et 19P/Borrelly a montr�e que les jets de poussi�eres sont en g�en�eral plus 
ollimat�esque les jets de gaz asso
i�es, qui sont �elargis par des e�ets hydrodynamiques. De plus, lesobservations 
ouvrent un intervalle de temps (8{10 h) 
omparable �a la p�eriode de rotationdu noyau (11,35 h) et l'int�egration de la 
ontribution du jet �etroit sur une p�eriode 
ompl�eteest un jet large (sa demi ouverture est  tot = 90� �+  = 40Æ) et 
entr�e sur la dire
tiondu pôle nord.Astrom�etrie : Le d�e
alage (O{Nu
l) d�epend de la demi ouverture du jet ( ) et de laproportion de mol�e
ules dans le jet J (Figure 4.18). On rappelle la d�e�nition de 
e param�etre,introduit au Chapitre 3 : J = 
j4� QjetQtoto�u 
j = 2�(1 � 
os ) est l'angle solide 
ouvert par le jet. La Figure 4.18 montre quela pr�esen
e d'un jet �a la surfa
e du noyau dont la dire
tion 
entrale est dans le plan du
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CS J(2{1) CS J(5{4)

H2S (220{211) SO NJ(56{45)

Fig. 4.17: Cartes spe
trales obtenues pour un mod�ele de 
oma in
luant une asym�etrie jour/nuit ave
rjn = 2 (en rouge) et rjn = 5 (en bleu).
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Fig. 4.18: D�e
alages (O-nu
l) obtenus ave
 les mod�eles in
luant un jet dans le plan du 
iel de demiouverture 20Æ (�a gau
he) et 40Æ (�a droite).

Fig. 4.19: Spe
tres ON{OFF synth�etiques produits par un mod�ele in
luant un jet orient�e dans le plandu 
iel ( = 20; J = 0;3 en noir et  = 40; J = 0;5 en gris).
iel 
onduit �a un d�e
alage 
ons�equent de la position du maximum de brillan
e sur les 
artesinterf�erom�etriques. Il est possible de reproduire les d�e
alages observ�es pour CS et SO (� 0;800et � 1;400, respe
tivement) ave
  = 20Æ et J = 0;3 ou  = 40Æ et J = 0;5. Etant donn�ela faible valeur de l'�e
art entre la position du maximum de la distribution de brillan
e de H2Set 
elle du noyau (on a (O-Nu
l) < 0;200), la proportion de mol�e
ules de H2S lib�er�ees dansle jet ne doit pas ex
�eder J = 0;2.Spe
tres synth�etiques : Les spe
tres ON{OFF simul�es �a partir de 
es mod�eles (Fi-gure 4.19) ne 
onviennent pas du tout : ils sont sym�etriques autour d'un pi
 �a v = 0 km s�1.Sur les 
artes spe
trales (Figure 4.20, re
entr�ees sur la position du maximum de brillan
e),le jet se manifeste �egalement par un pi
 d'�emission 
entr�e sur v = 0 km s�1 sur les spe
tressitu�es au sud.
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H2S (220{211) SO NJ(56{45)

Fig. 4.20: Cartes spe
trales synth�etiques obtenues �a partir d'un mod�ele in
luant un jet de mol�e
ulesdont la dire
tion est indiqu�ee par la 
�e
he. Nous pr�esentons le 
as J = 0;3 et  = 20Æ en rouge etJ = 0;5 et  = 40Æ en bleu.



4.4 Analyse de la stru
ture de la 
oma { 109Tab. 4.5: Valeurs du rapport R obtenus ave
 les mod�eles isotropes ou in
luant un jetObservations Mod�ele 1-D Mod�ele ave
 jetH2S (220{211) 5;38� 1;16 4,61 4,56 aCS J(2{1) 10;3� 2;3 10,6 10,4 bCS J(5{4) 39� 10 28 26 bSO NJ(56{45) 38� 10 21 18 
Dans les mod�eles, on utilise toujours une loi de temp�erature variable dans la 
oma et on prend en 
ompte lese�ets d'opa
it�e. Les taux de photodisso
iation utilis�es sont :�H2S = 2;5� 10�4s�1�CS2
= 1;7� 10�3 s�1 et �CS = 2;0� 10�5 s�1�SO2
= 2;1� 10�4 s�1 et �SO = 1;5� 10�4 s�1Les param�etres du jet et de l'asym�etrie jour/nuit sont 
eux qui donnent le meilleur a

ord ave
 les observations(d�etails en se
tion 4.4.2) :a rjn = 1;5  = 40Æ J = 0;2b rjn = 5  = 20Æ J = 0;25
 rjn = 5  = 40Æ J = 0;5Asym�etrie jour/nuit et jet �a haute latitudeIl est 
lair que l'on ne reproduit pas 
orre
tement les 
artes observ�ees ave
 des mod�elesrepr�esentant seulement une asym�etrie jour/nuit du d�egazage ou bien seulement un jet dansle plan du 
iel. La distribution de brillan
e observ�ee pour CS et SO semble être le r�esultatde la superposition de 
es deux ph�enom�enes. Nous les avons in
lus simultan�ement dans lemod�ele de 
oma pour r�ealiser les simulations que nous pr�esentons i
i.A�n de d�eterminer la meilleure 
ombinaison entre asym�etrie jour/nuit et jet dans le plandu 
iel, plusieurs jeux de param�etres ont �et�e test�es jusqu'�a trouver 
elui qui reproduit aumieux l'ensemble des observations. Il apparâ�t que les meilleurs r�esultats sont obtenus pourCS ave
 une jet de demi ouverture  = 25Æ, 
ontenant 25% de la quantit�e totale de CS(Figure 4.21). En dehors du jet le d�egazage est 5 fois plus intense du 
ôt�e �e
lair�e de la
oma (rjn = 5). Pour SO la meilleure repr�esentation de la 
oma in
lut un jet plus large( = 40Æ) qui 
ontient environ la moiti�e des mol�e
ules lib�er�ees dans la 
oma (Figure 4.22).L'anisotropie du d�egazage en dehors du jet est similaire �a 
elle utilis�ee pour CS (rjn = 5).Les observations de H2S sont 
orre
tement reproduites ave
 une anisotropie jour/nuit moinsmarqu�ee que pour les mol�e
ules CS et SO (Figure 4.22), 
e �a quoi l'on peut s'attendre �etantdonn�e que la temp�erature de sublimation de H2S est plus faible que 
elle des mol�e
ules CS2et SO2, les parents de CS et SO : on a TH2S

sub
= 57 K, TCS2

sub
= 78 K et T SO2

sub
= 83 K. Si unepartie des mol�e
ules de H2S est lib�er�ee dans le jet, sa 
ontribution doit être faible, inf�erieure�a 20 % dans un jet large ( = 40Æ).Validit�e de l'�etude 1-DToute l'�etude d�e
rite dans la se
tion 4.3 est bas�ee sur l'hypoth�ese que la 
oma est �asym�etrie sph�erique puisqu'on y utilise des mod�eles 1-D pour 
al
uler les pro�ls de densit�es.
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Fig. 4.21: Cartes spe
trales, spe
tres ON{OFF et d�e
alages (O{Nu
l) simul�es pour les raies J(2{1)(en haut) et J(5{4) (en bas) de CS ave
 un mod�ele in
luant un jet (J = 0;25 et  = 25Æ) et uneasym�etrie jour/nuit (rjn = 5).
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Fig. 4.22: Cartes spe
trales, spe
tres ON{OFF et d�e
alages (O{Nu
l) simul�es pour la raie (220{211)de H2S (en haut) ave
 un mod�ele in
luant un jet (J = 0;2 et  = 40Æ) et une asym�etrie jour/nuit(rjn = 1;5). Pour SO (en bas), on a J = 0;4,  = 40Æ et rjn = 5.
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ette se
tion les anisotropies signi�
atives que l'on observe. Il estbon de v�eri�er que les r�esultats obtenus dans l'approximation 1-D ne sont pas pour autantremis en 
ause. Pour 
ela, nous avons 
al
ul�e les rapports de 
ux R = FSDFInt
obtenus ave
 lesmod�eles qui in
luent une asym�etrie jour/nuit et des jets dans le plan du 
iel. Les r�esultatssont fournis dans la Table 4.5 pour trois jeux de param�etres (rjn;  ; J).Les rapports 
al
ul�es dans les mod�eles tenant 
ompte des anisotropies sont tr�es pro
hesde 
eux obtenus ave
 les mod�eles isotropes. L'�e
art entre les deux rapports est toujoursnettement inf�erieur �a la barre d'erreur du rapport mesur�e sur les observations. La di��eren
eest insigni�ante pour les raies (220{211) de H2S et J(2{1) de CS puisqu'elle repr�esente moinsde 10% de la valeur du rapport. La di��eren
e est l�eg�erement plus importante dans le 
as deSO (15%).Une autre fa�
on de visualiser la di��eren
e de distribution radiale des mol�e
ules entre lesmod�eles isotropes et anisotropes 
onsiste �a �etudier l'�evolution des visibilit�es ave
 le rayon-uv(Figure 4.23). Etant donn�e que les simulations que l'on a utilis�ees ne tiennent 
ompte ni del'orientation exa
te de la 
om�ete lors des observations ni des variations temporelles, il n'estpas possible de 
omparer les visibilit�es osberv�ees et simul�ees dans le d�etail. D'un point de vuequalitatif, l'�e
art entre les visibilit�es simul�ees ave
 un mod�ele anisotrope et 
elles simul�eesave
 un mod�ele isotrope est plus faible ou de l'ordre de grandeur des variations lo
ales desvisibilit�es observ�ees. On note que dans le 
as de SO, 
omme pour les rapports de 
ux, l'�e
artentre le mod�ele isotrope et le mod�ele non isotrope est l�eg�erement plus important que pour lesautres mol�e
ules. Notre �etude de l'extension radiale n'est don
 pas a�e
t�ee par la pr�esen
ed'un jet ou d'une asym�etrie dans la 
oma.4.4.3 Vision d'ensembleAve
 nos mod�eles nous arrivons �a expliquer les prin
ipales 
ara
t�eristiques des observa-tions. Cependant, les di��eren
es entre nos r�esultats et les observations sont en
ore nom-breuses. Nous ne 
her
hons pas �a reproduire exa
tement les observations mais �a d�eterminerqualitativement quels ph�enom�enes peuvent les expliquer. Le prin
ipal d�efaut de notre mod�eleest de 
onsid�erer que le jet est �xe, 
onstant au 
ours du temps alors qu'en r�ealit�e il esten rotation ave
 le noyau. A�n d'�etudier l'�evolution temporelle des observations, il faut quele rapport signal sur bruit des observations soit assez �elev�e, et 
e n'est pas le 
as pour lesobservations des 
ompos�es soufr�es.Notre analyse des observations sugg�ere que le d�egazage depuis le noyau est plus intensedu 
ôt�e �e
lair�e par le Soleil. La di��eren
e entre les deux 
ôt�es pourrait être moins marqu�eepour les mol�e
ules dont la temp�erature de sublimation est faible (
omme H2S). Il semble parailleurs que 
ertaines esp�e
es mol�e
ulaires soient pr�esentes dans un jet de gaz qui serait la
ontrepartie gazeuse du jet de poussi�eres situ�e �a une haute latitude sur le noyau et observ�edans le visible (Jorda et al., 1999). Sur une p�eriode de rotation 
ompl�ete, 
e jet 
r�ee unsurplus de poussi�eres et de gaz dans la dire
tion de l'axe de rotation et explique les �e
artsobserv�es entre les positions des maxima de brillan
e de l'�emission 
ontinue et de 
ertainesraies mol�e
ulaires. La position du maximum de l'�emission 
ontinue dans le millim�etrique(Altenho� et al., 1999) est, �a peu de 
hose pr�es 
elle du noyau ; les mesures astrom�etriques
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Fig. 4.23: Amplitude des visibilit�es observ�ees (en noir) et simul�ees (mod�ele isotrope en rouge, mod�eleanisotrope en bleu) en fon
tion du rayon-uv . Les param�etre des mod�eles sont 
eux d�e
rits dans laTable 4.5.



114 { CHAPITRE 4. CS, H2S ET SO DANS HALE-BOPPdans le visible sont toutes d�e
al�ees dans la dire
tion moyenne du fort jet de poussi�ere etapparaissent �a pr�es de 300 de la position r�eelle du noyau (
e
i est d�etaill�e dans la se
tion deBoissier et al., 2007, 
onsa
r�ee �a l'�etude des positions astrom�etriques du noyau de la 
om�eteHale-Bopp mesur�ees ave
 le Plateau de Bure) ; les mol�e
ules pr�esentes dans la 
ontrepartiegazeuse de 
e jet apparaissent �a une position interm�ediaire entre 
elle du noyau (
ontinumillim�etrique) et les positions astrom�etriques obtenues dans le visible. La position exa
ted�epend de la proportion de mol�e
ules dans le jet et de l'extension radiale de l'esp�e
e quel'on 
onsid�ere : les d�e
alages sont plus forts pour les mol�e
ules �lles 
omme SO et pour lesmol�e
ules qui ont un temps de vie long dans la 
oma 
omme CS. Etant donn�ee l'orientationde l'axe de rotation de la 
om�ete, 
e jet est tr�es pro
he du plan du 
iel et les mol�e
ules ontune vitesse radiale tr�es faible voire nulle. Cela explique la pr�esen
e d'un pi
 d'�emission 
entr�esur 0 km s�1 sur les 
artes spe
trales de CS. Par ailleurs, la variation temporelle du d�e
alagespe
tral ON{OFF de la raie J(5{4) de CS est 
oh�erente ave
 la pr�esen
e d'un jet en rotationqui prend son origine �a une haute latitude sur le noyau. Il semble que H2S n'est pas pr�esent,ou pr�esent en tr�es faible quantit�e dans 
e jet. Il est un peu plus diÆ
ile de 
on
lure l�a dessus
ar 
ette esp�e
e est 
on�n�ee dans les r�egions internes de la 
oma et la pr�esen
e d'un jetne d�e
ale pas aussi fortement la position apparente de l'�emission que pour d'autres esp�e
es
omme CS et SO. Il ne semble pas que le fort jet de CO situ�e �a basse latitude sur le noyau(Henry, 2003) 
ontienne une partie des mol�e
ules de H2S, SO ou CS.Le fait que les di��erentes mol�e
ules observ�ees dans la 
oma de Hale-Bopp n'ont pastoutes le même pro�l de d�egazage sugg�ere que la produ
tion de gaz depuis la surfa
e n'estpas homog�ene. Etant donn�e que toutes les mol�e
ules ne sont pas observ�ees simultan�ement,on ne peut ex
lure l'�eventualit�e de variations temporelles de l'a
tivit�e, mais 
ela nous parâ�tmoins vraisemblable que l'hypoth�ese de l'inhomog�en�eit�e de 
omposition du noyau. Cettehypoth�ese a par ailleurs �et�e avan
�ee par d'autres �equipes :� Les d�e
alages observ�es entre l'�emission de 
ertaines mol�e
ules (HNC, DCN, HDO) etl'�emission 
ontinue dans des observations dans le millim�etrique ave
 l'interf�erom�etre deOVRO ont �et�e interpr�et�es 
omme �etant dus �a des jets enri
his en 
es esp�e
es (Blakeet al., 1999).� Des simulations Monte Carlo indiquent que les jets de mol�e
ules observ�es dans le visible(OH, CN, C2) proviennent de di��erentes zones du noyau dont les 
ompositions sontdi��erentes (Lederer et Campins, 2002).� Dans les observations �a 3 mm de longueur d'onde e�e
tu�ees ave
 l'interf�erom�etreBIMA, Woodney (2000) met en �eviden
e des di��eren
es dans l'�evolution temporelledes donn�ees 
on
ernant CS et de HCN. Cela sugg�ere que leurs pro�ls de d�egazagedepuis le noyau ne sont pas semblables et que le noyau de la 
om�ete Hale-Bopp n'estpas homog�ene (Woodney, 2000).



Chapitre 5Etude des observations du monoxydede 
arboneNous nous int�eressons i
i aux observations de la mol�e
ule CO dans la 
om�ete Hale-Boppe�e
tu�ees ave
 l'interf�erom�etre du Plateau de Bure de l'IRAM. L'analyse des donn�ees parHenry (2003) avait sugg�er�e la pr�esen
e d'un fort jet de CO en rotation ave
 le noyau. A�n detester 
ette hypoth�ese, nous avons utilis�e les r�esultats d'un mod�ele hydrodynamique de 
omapour simuler les observations du CO au Plateau de Bure. Apr�es avoir d�e
rit les observationset l'analyse de Henry (2003), nous pr�esentons le mod�ele physique utilis�e et analysons lesr�esultats qu'il fournit.5.1 Les observations du monoxyde de 
arbone dans Hale-Bopp5.1.1 Des
riptionLes raies J(2{1) et J(1{0) de CO, aux fr�equen
es 230,538 GHz et 115,271 GHz res-pe
tivement, ont �et�e observ�ees simultan�ement au Plateau de Bure le 11 mars 1997. La
om�ete Hale-Bopp se trouvait alors �a � = 1;37 UA de la Terre et rh = 0;99 UA du So-leil. L'int�egration en mode int�erf�erom�etrique sur la 
om�ete s'�etend entre 4h25 et 12h30 UT(Figure 5.1). La 
ouverture-uv obtenue est pr�esent�ee sur la Figure 5.2.Elle est 
ompos�ee de 
inq sessions d'environ 1,5 h, s�epar�ees par des p�eriodes d'ob-servations d'�etalonnage (Figure 5.1). Les sour
es d'�etalonnage observ�ees furent 3C273 et2200+420 pour 
orriger les variations de phase et d'amplitude, et CRL618 et MWC349 pourmesurer le fa
teur de 
onversion S=T ?A (Jy/K) qui d�etermine l'�e
helle absolue de 
ux. Pourles observations du 11 mars 1997 sa valeur moyenne est 36,8 et 25,0 Jy/K �a 230,538 GHzet 115,271 GHz, respe
tivement.Des observations ON{OFF de Hale-Bopp ont �et�e r�ealis�ees pendant les p�eriodes d'�etalon-nage 
e qui donne environ 2 min d'int�egration ON toutes les 1,5 heures entre 4h25 et 13h46UT. Le fa
teur de 
onversion est �egalement n�e
essaire dans les observations ON{OFF. Il estd�etermin�e �a partir des valeurs des eÆ
a
it�es du lobe avant (Fef f ) et du lobe prin
ipal (Bef f ).On a Bef f = 0;58; Fef f = 0;89 et S=T ?A = 30;0 �a 230,538 GHz et Bef f = 0;83; Fef f = 0;93115
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Fig. 5.1: R�epartition temporelle des observations ON{OFF (�etoiles rouges) et interf�erom�etriques(segments) des raies J(2{1) et J(1{0) de CO le 11 mars 1997.Tab. 5.1: Cara
t�eristiques des spe
tres ON{OFF des raies de CO observ�ees le 11 mars 1997Raie � Lobe S=T ?A TBdv a �v b A 
(GHz) 00 Jy/K K km s�1 km s�1 km s�1CO J(2-1) 230;538 000 21 30;0 4;25� 0;03 �0;072� 0;009 0;352� 0;076CO J(1-0) 115;271 202 42 22;0 0;538� 0;02 �0;12� 0;03 0;38� 0;25a Valeur moyenne de l'aire de raie mesur�ee sur le spe
tre pr�esent�e en Figure 5.3.b Valeur moyenne du d�e
alage spe
tral mesur�ee sur le spe
tre pr�esent�e en Figure 5.3.
 Amplitude de la variation du d�e
alage spe
tral mesur�e sur les spe
tres individuels (Figure 5.5).et S=T ?A = 22;0 �a 115,271 GHz.Pour la raie J(2{1) (respe
tivement J(1{0)) de CO, une unit�e du 
orr�elateur de 256
annaux de 78 (respe
tivement 39) kHz a �et�e utilis�ee. En terme de vitesse radiale, 
eladonne des 
anaux de 0,1 km s�1, soit une r�esolution spe
trale e�e
tive de 0,13 km s�1pour les deux raies en mode interf�erom�etrique et ON{OFF et permet de r�esoudre les raiesd'�emission, qui sont d�ete
t�ees entre �2 et +2 km s�1 et se trouvent r�eparties sur unequarentaine de 
anaux (Figure 5.3).L'analyse des observations ON{OFF et interf�erom�etrique du CO dans Hale-Bopp auPlateau de Bure a fait l'objet de la th�ese de F. Henry (2003) et a donn�e lieu �a une publi
ation(Henry et al., 2002) ; nous allons maintenant rappeler 
omment les observations sugg�erentla pr�esen
e d'un jet de CO pr�es de l'�equateur du noyau de Hale-Bopp.5.1.2 Observations ON{OFFLes spe
tres ON{OFF globaux (Figure 5.3) 
orrespondent �a 13 min d'int�egration surla 
om�ete. Les 7 spe
tres individuels qui ont �et�e moyenn�es pour obtenir 
es spe
tres sontr�epartis tout au long des 9 h d'observations de Hale-Bopp le 11 mars (Figure 5.1). Etantdonn�e le bon rapport signal sur bruit (en parti
ulier �a 230,538 GHz), il est possible de
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Fig. 5.2: Couverture-uv des observations interf�erom�etriques de Hale-Bopp au Plateau de Bure le 11mars 1997.

Fig. 5.3: Spe
tres ON{OFF moyens des raies J(2{1) et J(1{0) de CO obtenus en sommant toutesles observations a
quises le 11 mars 1997. Le temps d'int�egration sur la 
om�ete est de 13 min.
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Fig. 5.4: Orientation du noyau de la 
om�ete Hale-Bopp d�eduite des observations de Jorda et al.(1999). Figure 5.6 de Henry (2003).s'int�eresser �a l'�evolution temporelle du spe
tre. Le pro�l de la raie 
hange radi
alement au
ours des observations et le pi
 d'�emission passe des vitesses positives aux vitesses n�egatives.Le d�e
alage spe
tral varie de fa�
on tr�es importante, 
omme le montre la Figure 5.5. Son�evolution temporelle semble suivre une sinuso��de �a la p�eriode de rotation du noyau, ave
 unevaleur moyenne �v = �0;072 � 0;009 km s�1 et une amplitude A = 0;352 � 0;076 kms�1 (Table 5.1). Etant donn�e que l'aire de raie est tr�es stable au 
ours du temps (variationsinf�erieures �a 10%), la 
u
tuation du d�e
alage spe
tral n'est pas due �a une variation del'a
tivit�e de la 
om�ete : le nombre total de mol�e
ules lib�er�ees dans la 
oma est toujours lemême, mais leur r�epartition spatiale �evolue.Il est possible d'expliquer 
ela par la pr�esen
e d'un jet de CO en rotation ave
 le noyau.Etant donn�ee l'orientation de la 
om�ete (l'axe de rotation est situ�e �a seulement 20Æ du plandu 
iel, voir Figure 5.4), si le jet est situ�e pr�es d'un pôle du noyau, le d�e
alage spe
traldevrait être 
onstant. Un jet �equatorial, a
tif tout au long de la rotation, 
r�ee des variationsimportantes, autour d'une valeur moyenne pro
he de 0 km s�1. Le d�e
alage spe
tral estn�egatif lorsque le jet pointe vers la Terre, positif lorqu'il pointe dans la dire
tion oppos�eeet nul lorsqu'il est dans le plan du 
iel. Au 
ours de sa th�ese, F. Henry a d�evelopp�e dessimulations num�eriques pour 
ontraindre les param�etres de 
e jet, 
omme nous le pr�esentonsen se
tion 5.1.4.5.1.3 Observations interf�erom�etriquesCartes de 
ux int�egr�eSur les 
artes de 
ux int�egr�e (Figure 5.6) le signal a �et�e int�egr�e sur la totalit�e de lap�eriode d'observation (soit 5,25 h sur la sour
e entre 4h25 et 12h30 UT le 11 mars) et sur
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Fig. 5.5: a{b : Evolution du spe
tre ON{OFF des raies J(2{1) et J(1{0) de CO observ�ees le 11mars. Les spe
tres instantan�es (en temp�erature de brillan
e) sont d�e
al�es en fon
tion de l'heured'observation, donn�ee �a droite des spe
tres de la raie J(2{1). Le nouveau niveau z�ero est mat�erialis�epar la ligne horizontale. Le temps d'int�egration sur la 
om�ete est de 2 min ex
ept�e pour les se
tresenregistr�es �a 4,44 h (1 min). 
 : Evolution temporelle de l'aire de raie. L'aire de raie des spe
tresde la raie J(1{0) a �et�e multipli�ee par un fa
teur 6 a�n d'apparâ�tre sur la même �gure que 
elle dela raie J(2{1). d : Evolution temporelle du d�e
alage spe
tral de la raie J(2{1) de CO. e : Evolutiontemporelle du d�e
alage spe
tral de la raie J(1{0) de CO.Tab. 5.2: Cara
t�eristiques des 
artes interf�erom�etriques des raies J(2{1) et J(1{0) de CORaie Heure a RA De
 Lobe FluxTU h:min:s Æ :0:00 00�00 Jy km s�1J(2{1) 07:00:00 22:30:38,056 40:46:03,03 2;00� 1;38 4;99� 0;18bJ(1{0) 04:00:00 22:29:38,471 40:41:10,01 2;57� 3;58 0;99� 0;06ba Heure de r�ef�eren
e pour la position mesur�ee.b Nous donnons i
i l'in
ertitude de mesure. L'in
ertitude introduite par l'�etalonnage en 
ux (15%) n'estpas prise en 
ompte.
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Fig. 5.6: Carte des raies J(2{1) et J(1{0) de CO r�ealis�ees �a partir de la totalit�e des visibilit�es, soit5,25 h d'int�egration entre 4h25 et 12h30 UT le 11 mars 1997 (Figure analogue �a la Figure 5.9 deHenry 2003). Le lobe synth�etique est repr�esent�e par l'ellipse noire pr�esent�ee dans le 
oin inf�erieurgau
he de 
haque 
arte. La proje
tion de la dire
tion du Soleil sur le plan du 
iel est indiqu�ee parla 
�e
he. Les distributions de brillan
e ont �et�e d�e
al�ees de sorte que le pi
 d'intensit�e apparaisse au
entre des 
artes. Les positions absolues et les 
ux mesur�es sont donn�es dans la Table 5.2.l'ensemble des 
anaux o�u la raie est d�ete
t�ee, soit un intervalle spe
tral de 2,95 km s�1 pourla raie J(2{1) et de 3,05 km s�1 pour la raie J(1{0). Ces 
artes pr�esentent un bon rapportsignal sur bruit, mais sont d�eduites de visibilit�es observ�ees �a di��erentes phases de la rotationpuisque l'intervalle de temps re
ouvert par les observations est du même ordre de grandeurque la p�eriode de rotation du noyau. A�n d'examiner les variations temporelles �eventuelles desobservations interf�erom�etriques, F. Henry (2003) a divis�e les visibilit�es observ�ees pour la raieJ(2{1) en 
inq �e
hantillons 
orrespondant �a une heure d'observation. Pour 
ha
un d'eux, laposition du maximum de brillan
e est mesur�ee en ajustant aux visibilit�es la transform�ee deFourier d'une gaussienne �a deux dimensions. Cette m�ethode donne les mêmes positions que lamesure dire
te sur la 
arte, mais la pr�e
ision est bien meilleure (< 0;100) 
ar on travaille dansle plan-uv et la mesure n'est pas a�e
t�ee par l'interpolation et la d�e
onvolution n�e
essaires�a la r�ealisation des 
artes, pr�esent�ees en Figure 5.7.Il apparâ�t que le pi
 d'�emission n'est pas �a la même position sur les 
artes su

essives.Lorsque l'on reporte l'�e
art entre 
es positions et la position mesur�ee sur la 
arte moyenne,on se rend 
ompte que l'�evolution n'est pas al�eatoire : le 
entre de brillan
e suit une dire
tionglobalement perpendi
ulaire �a la dire
tion de l'axe de rotation. Cela peut être expliqu�e parla pr�esen
e d'un jet pro
he de l'�equateur : le maximum d'intensit�e d'une 
arte r�ealis�ee ave
une heure d'int�egration va être d�e
al�e dans la dire
tion moyenne du jet pendant 
et intervallede temps. Au 
ours de la rotation, le jet tourne autour de l'axe de rotation du noyau et le
entre de brillan
e des 
artes dessine une ellipse sur le plan du 
iel. Il semble que les 
entresde brillan
es su

essifs se situent sur 
ette ellipse (voir Figure 5.14 dans Henry, 2003).
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Fig. 5.7: Cartes su

essives de la raie J(2{1) de CO r�ealis�ees ave
 une heure de temps d'int�egration
entr�ee autour de : 1) 5h UT, 2) 6h30 UT, 3) 7h50 UT, 4) 9h20 UT et 5) 11h15 UT. L'�e
art entrela position du maximum de brillan
e de 
es 5 
artes par rapport �a sa position sur la 
arte globaleest report�e dans le 
adre inf�erieur droit. La 
�e
he repr�esente la proje
tion de l'axe de rotation dunoyau sur le plan du 
iel (N est le pôle nord du noyau). Les positions ont �et�e mesur�ees en ajustant latransform�ee de Fourier d'une gaussienne aux visibilit�es observ�ees et la pr�e
ision obtenue est inf�erieure�a 0,100. Figure analogue aux Figures 5.13 et 5.14 de Henry (2003).
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Fig. 5.8: Evolution de l'amplitude des visibilit�es observ�ees (moyenn�ees par intervalles de rayon-uvde 3m) ave
 le rayon-uv . La 
ourbe bleue repr�esente l'�evolution attendue dans le 
as d'une 
omaisotrope.Visibilit�es int�egr�eesUne autre fa�
on d'�etudier la stru
ture de la 
oma est de s'int�eresser �a l'�evolution del'amplitude des visibilit�es mesur�ees ave
 la longueur des lignes de bases. Sur la Figure 5.8,tous les �e
arts �a la 
ourbe attendue dans le 
as isotrope (dont l'amplitude est nettementsup�erieure �a l'in
ertitude de mesure des visibilit�es) montrent que la 
oma de CO n'est pasisotrope. Il est 
ependant diÆ
ile d'aller plus loin dans l'analyse dire
te de l'�evolution desvisibilit�es mesur�ees par les di��erentes lignes de bases. En e�et, pour une ligne de base donn�ee,
ette �evolution d�epend �a la fois de la rotation de la Terre et de 
elle de la 
om�ete.Spe
tres de visibilit�esLes spe
tres de visibilit�es (Figure 5.9) pr�esentent, pour 
haque ligne de base, l'amplitudedes visibilit�es en fon
tion de la fr�equen
e. Comme pour les spe
tres ON{OFF, le signal �emis �ades vitesses n�egatives provient de mol�e
ules se d�epla�
ant vers l'observateur. Nous retrouvonsla même �evolution que sur le spe
tre ON{OFF ave
 un pi
 d'�emission qui passe d'un 
ôt�e �al'autre de la raie. Nous ne pr�esentons que les 5 plus 
ourtes lignes de bases 
ar, sur les pluslongues, le rapport signal sur bruit est bien plus faible. Comme sur les spe
tres ON{OFF, onpeut mesurer le d�e
alage Doppler des spe
tres de visibilit�es pour �etudier son �evolution, lignede base par ligne de base (Figure 5.10). On retrouve l'�evolution sinuso��dale autour d'unemoyenne pro
he de 0 km s�1. Notons que les �evolutions pour les di��erentes lignes de basesne sont pas en phase puisque les heures d'annulation as
endantes s'�e
helonnent entre 7 et12 h TU le 11 mars 1997 (voir Table 5.4 dans Henry 2003).L�a en
ore, 
es 
ourbes d'�evolution traduisent la 
ombinaison de la rotation des lignes debases et de 
elle de la 
om�ete au 
ours de observations et il est diÆ
ile d'en tirer dire
tement



5.2 Un mod�ele physique { 123une intepr�etation.5.1.4 Mod�ele ph�enom�enologiqueHenry (2003) a d�evelopp�e un mod�ele ph�enom�enologique de 
oma in
luant une 
om-posante isotrope et un jet de CO en rotation pour reproduire l'ensemble des observationsd�e
rites 
i-dessus. Dans 
e mod�ele, le jet est 
onique et d�e�ni par trois param�etres : l'angle dedemi ouverture  , sa latitude l �a la surfa
e du noyau et la fra
tion de mol�e
ules �emises dansle jet fCO. Les angles �!; pa!, qui d�e�nissent l'orientation de l'axe de rotation par rapport�a la ligne de vis�ee sont tous les deux libres d'�evoluer dans un intervalle de 30Æ in
luant lesdi��erentes valeurs publi�ees. La densit�e est 
al
ul�ee ave
 une formule de Haser dans laquelle letaux de produ
tion d�epend de la dire
tion 
onsid�er�ee. Etant donn�ee la rotation de la 
om�ete,la position du jet par rapport �a la ligne de vis�ee d�epend de la distan
e au noyau et il apparâ�tune spirale de surdensit�e de CO dans la 
oma.La rotation est divis�ee en 12 p�eriodes pour lesquelles la distribution de densit�e puis ladistribution de brillan
e sur le 
iel sont 
al
ul�ees. Pour 
ha
une de 
es p�eriodes, un spe
trede CO est obtenu en int�egrant la distribution de brillan
e dans le lobe primaire des antennes.La TF de la distribution de brillan
e aux points (u; v) sond�es lors des observations donneune table-uv instantan�ee. On extraira de 
ette table les visibilit�es e�e
tivement observ�eespendant 
ette p�eriode pour 
omposer la table-uv �nale.En utilisant dans le mod�ele �! = 80Æ et pa! = 220Æ,  = 20Æ, l = 20Æ et fCO = 35%,les 
ara
t�eristiques prin
ipales des observations sont 
orre
tement reproduites :- la 
ourbe d'�evolution des d�e
alages spe
traux ON{OFF (Figure 5.10)- l'�evolution de la position du maximum de brillan
e sur les 
artes interf�erom�etriques- l'�evolution des visibilit�es ave
 la longueur des lignes de bases.Le mod�ele g�en�ere �egalement une �evolution sinuso��dale du d�e
alage spe
tral des spe
tres in-terf�erom�etriques, 
ependant les 
ourbes des lignes de bases sont en phase, 
ontrairement �a
e qui est observ�e (Figure 5.10). Cela indique que la 
oma r�eelle est plus 
omplexe que 
elled�e
rite par le mod�ele ph�enom�enologique.5.2 Un mod�ele physique5.2.1 Introdu
tionDes stru
tures spirales dans la 
oma de Hale-Bopp ont �et�e �egalement d�ete
t�ees sur desimages prises dans le visible et interpr�et�ees 
omme les signes que des jets (de gaz ou depoussi�eres) sont pr�esents �a la surfa
e du noyau (Jorda et al., 1999; Lederer et al., 1999).Rodionov et Crifo (2006) ont d�evelopp�e un mod�ele physique de 
oma (de H2O et CO) 
r�e�eepar un noyau non sph�erique en rotation a�n de d�eterminer si 
es spirales peuvent être 
r�e�eespar des e�ets de forme et de topographie du noyau. Leurs simulations montrent que le noyau
r�ee au 
ours de la rotation des stru
tures de 
ho
s dans le gaz qui se propagent jusqu'�a 
r�eerdes spirales �a grande �e
helle dans la 
oma, similaires �a 
elles observ�ees dans la 
om�ete Hale-Bopp, et 
e
i même si le noyau est homog�ene (sans lo
alisation de la produ
tion gazeuse).
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Fig. 5.9: Evolution temporelle des spe
tres de visibilit�es mesur�es ave
 les 5 lignes de bases les plus
ourtes. Figure analogue �a la Figure 5.18 de Henry (2003).
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Fig. 5.10: Evolution des d�e
alages spe
traux ON{OFF et interf�erom�etriques. Les 
er
les �evid�esrepr�esentent les observations et les 
arr�es noirs le meilleur r�esultat du mod�ele ph�enom�enologique.Figure extraite de Henry (2003).
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Fig. 5.11: Noyau utilis�e dans le mod�ele de Rodionov et Crifo (2006) �a deux moments distin
ts (s�epar�esde 3,8 h, soit un tiers de p�eriode) au 
ours de la rotation dont l'axe moyen est verti
al. La forme 
hoisieest 
elle du noyau de la 
om�ete de Halley dont la taille a �et�e augment�ee pour être en a

ord ave
 lesestimations de la taill du noyau de la 
om�ete Hale-Bopp. Les 
ouleurs repr�esentent l'illumination dela surfa
e par le Soleil, situ�e vers la droite.La question s'est don
 pos�ee d'�etudier si 
e ph�enom�ene suÆt �a expliquer les observations duPlateau de Bure ou s'il faut, en outre, lo
aliser la produ
tion de CO sur le noyau.Ce mod�ele, dont le prin
ipe est d�e
rit en d�etail dans Rodionov et al. (2002), fournit ladensit�e totale de gaz, les fra
tions molaires des di��erents �el�ements 
onsid�er�es, la temp�eratureet le ve
teur vitesse des mol�e
ules en tous les points de la 
oma et �a 72 instants au 
oursde la rotation. Depuis la publi
ation de Rodionov et Crifo (2006), de nouvelles solutions ont�et�e 
al
ul�ees par 
es auteurs �a notre demande, ave
 di��erents jeux de param�etres (asym�etriejour/nuit du d�egazage de l'eau, d�egazage uniforme de CO ou pr�esen
e d'une r�egion a
tive...)pour simuler les observations du CO dans la 
om�ete Hale-Bopp au Plateau de Bure.5.2.2 Des
ription du mod�eleLe mod�ele de Rodionov et Crifo (2006) d�e
rit les 
onditions dans une 
oma (jusqu'�a300 000 km du noyau) 
r�e�ee par la sublimation d'eau et de monoxyde de 
arbone depuis unnoyau non sph�erique en rotation. La forme adopt�ee (Figure 5.11) pour le noyau est 
elle dunoyau de la 
om�ete de Halley, dont les dimensions ont �et�e augment�ees pour être semblables �a
elles du noyau de la 
om�ete Hale-Bopp (rayon moyen de 25 km). La surfa
e est un m�elangede poussi�eres et de gla
e ; la proportion de gla
e expos�ee est soit uniforme (si le noyau estsuppos�e homog�ene), soit variable ave
 la position (noyau inhomog�ene) et sa valeur est ajust�eede mani�ere �a obtenir le taux de produ
tion voulu. La rotation du noyau est 
hoisie identique�a la rotation 
omplexe de la 
om�ete Halley a

�el�er�ee pour que la quasi-p�eriode 
orresponde�a la p�eriode de rotation apparente d�eduite des observations de Hale-Bopp (soit 11;4 h).La sublimation de l'eau d�epend de la temp�erature �a la surfa
e du noyau qui est 
al
ul�eeen faisant le bilan �energ�etique de la surfa
e du noyau sur des 
ellules de 5Æ de 
ôt�e, soitenviron 2 km. La surfa
e est 
hau��ee par l'illumination dire
te du Soleil et par le 
ux solairedi�us�e par les parti
ules de la 
oma interne. La proportion de 
ux di�us�e est un param�etre



5.2 Un mod�ele physique { 127libre qui a (si on le d�esire) un e�et important sur la temp�erature (et don
 sur la sublimation)sur le 
ôt�e nuit du noyau de la 
om�ete. En pla�
ant la 
om�ete �a 1 UA du Soleil (la distan
ede Hale-Bopp lors des observations au Plateau de Bure), le taux de produ
tion de l'eau subitdes modulations �etant donn�e que les dimensions de la surfa
e 
hau��ee par le Soleil 
hangentau 
ours du temps. Le taux de produ
tion moyen de l'eau est de l'ordre de 1;3 � 1031mol�e
ules s�1. La photodisso
iation de l'eau dans la 
oma 
r�ee les esp�e
es OH, O et H quisont �egalement prises en 
ompte dans le mod�ele.Le monoxyde de 
arbone �etant beau
oup plus volatil que l'eau, on suppose qu'il n'estplus pr�esent dans les 
ou
hes super�
ielles du noyau. Son d�egazage est dû �a la di�usion dugaz depuis des 
ou
hes plus profondes (quelques 
m), ind�ependamment de la temp�eraturede la surfa
e (Prialnik et al., 2004). Le taux de produ
tion de CO est 
hoisi 
onstant toutau long de la rotation. Le faible taux de photodisso
iation de CO 
orrespond dans la 
omade Hale-Bopp �a une longueur d'�e
helle de 1 500 000 km, nettement sup�erieure �a la distan
emaximale pour laquelle les param�etres de la 
oma sont 
al
ul�es dans le mod�ele (300 000km) ; les produits de la photodisso
iation de CO n'entrent don
 pas en jeu.Le mod�ele peut simuler une produ
tion homog�ene de CO sur l'ensemble du noyau ou bienin
lure une zone o�u la produ
tion est plus forte qu'ailleurs, zone que nous appelerons le \jet"de CO. Dans 
e 
as, le jet est situ�e �a une latitude faiblement n�egative et est d�e
rit par unegaussienne de demi largeur 20Æ. Il 
ontient � 30% de la produ
tion totale de CO depuis lenoyau. Les param�etres utilis�es (largeur, latitude, fra
tion de CO dans le jet) sont 
eux queF. Henry (2003) a d�eduit de l'analyse ph�enom�enologique des observations (voir 5.1.4). Il est�egalement possible d'in
lure une zone o�u la produ
tion d'eau est plus intense en supposant quela fra
tion de gla
e expos�ee est lo
alement plus forte que la valeur 0,4 utilis�ee initialement. Ladistribution de la fra
tion de gla
e expos�ee est �egalement une gaussienne de demi largeur 20Æet est asso
i�ee au jet �eventuel de CO. Dans les simulations (Solution 5, voir se
tion 5.2.3),la produ
tion gazeuse dans le jet d'eau repr�esente 5% de la produ
tion totale en eau.Les sorties de 
es simulations sont utilis�ees en entr�ee de notre mod�ele en suivant le pro-
essus d�e
rit dans le Chapitre 3. L'ex
itation des mol�e
ules de CO est 
al
ul�ee en supposantune temp�erature 
onstante dans la 
oma, T = 120 K, 
onforme aux observations dans l'in-frarouge et le millim�etrique (voir Chapitre 3). Le mod�ele de Rodionov et Crifo (2006) fournitla temp�erature du gaz en tout point de la 
oma mais utiliser 
ette valeur pour simuler les ob-servations suppose que le 
al
ul de l'ex
itation est e�e
tu�e dans 
haque 
ellule d'int�egrationau 
ours du 
al
ul de transfert de rayonnement, 
e qui serait bien trop 
oûteux en temps de
al
ul. De plus le mod�ele suit une appro
he s
h�ematique pour le 
al
ul de la temp�erature dugaz puisque le 
hau�age et le refroidissement du gaz dans la 
oma sont repr�esent�es par unerelation arithm�etique simple. Le mod�ele 
onduit �a des temp�eratures de l'ordre de 150{250 K�a 1 000{10 000 km (Figure 5.13) 
e qui est trop �elev�e par rapport aux valeurs d�eduites desobservations dans l'infrarouge et le millim�etrique (Disanti et al., 2001; Biver et al., 2002a;Brooke et al., 2003). Par ailleurs, il est bon de noter que les ph�enom�enes que l'on �etudie(variations temporelles des spe
tres ON{OFF et des 
artes interf�erom�etriques) ne sont 
er-tainement pas li�es �a des e�ets d'ex
itation (dans les mod�eles la temp�erature du gaz ne variequasiment pas au 
ours du temps).Il y a trois dire
tions importantes dans le syst�eme : 
elle du Soleil, de l'axe de rotation du



128 { CHAPITRE 5. LE CO DANS HALE-BOPPnoyau et de la ligne de vis�ee. Dans les mod�eles, l'axe de rotation est 
hoisi perpendi
ulaire auplan Com�ete-Terre-Soleil. On d�e�nit le rep�ere (O; x; y ; z) dans lequel la dire
tion du pôle norddu noyau o

upe l'axe z et la dire
tion du Soleil l'axe x . Lorsque le mod�ele in
lut un jet de COou de H2O, 
elui 
i est pla
�e dans l'h�emisph�ere sud du noyau, �a une faible latitude. Ce
i n'estpas stri
tement repr�esentatif des 
on
lusions de l'analyse des observations que nous venonsde d�e
rire selon laquelle le jet se trouve dans l'h�emisph�ere nord. Il nous appartient alors depla
er la ligne de vis�ee de mani�ere �a reproduire au mieux les 
onditions r�eelles des observationsde Hale-Bopp. Nous avons 
hoisi de respe
ter l'angle de phase des observations (angle Soleil-Com�ete-Terre). L'ensemble des dire
tions possibles pour la ligne de vis�ee o

upent alors un
ône de 46Æ de demi ouverture autour de l'axe x . Nous avons 
hoisi sur 
e 
ône de pla
er laligne de vis�ee dans la partie situ�ee vers le sud, �a une dizaine de degr�es du plan de l'�equateur.De 
ette fa�
on, l'angle entre la ligne de vis�ee et l'axe de rotation est respe
t�e et le jetest orient�e 
onform�ement �a l'interpr�etation de Henry (2003). La seule di��eren
e est que la
om�ete va tourner dans le sens oppos�e �a 
elui des observations.Notons qu'ave
 
ette orientation de la ligne de vis�ee, les angles de position r�eels (anglesentre le pôle nord 
�eleste et les proje
tions des dire
tions du Soleil et du pôle Nord dunoyau sur le plan du 
iel) ne sont pas respe
t�es. Il est 
ependant pr�ef�erable d'utiliser labonne orientation de l'axe de rotation et de la dire
tion du Soleil par rapport �a la lignede vis�ee, 
ar elles in
uen
ent la proje
tion de la vitesse des mol�e
ules sur la ligne de vis�eeet par 
ons�equent le pro�l des raies spe
trales. Il nous est don
 possible de 
omparer lespro�ls spe
traux 
al
ul�es �a partir du mod�ele aux pro�ls observ�es. Ave
 des angles de positiondi��erents des observations, les visibilit�es et les 
artes interf�erom�etriques simul�ees ne serontpas dire
tement 
omparables aux observations puisque les di��erentes dire
tions (du Soleil etdu pôle Nord) ne seront pas les mêmes. Dans tous les 
as, il ne faut pas oublier que l'onne 
her
he au
unement �a reproduire exa
tement les observations de la raie J(2{1) de COdans Hale-Bopp au Plateau de Bure. Notre obje
tif est de d�eterminer qualitativement l'e�etde 
ertaines propri�et�es du d�egazage sur les observations en interf�erom�etrie millim�etrique dela 
oma. Il faudra seulement se rappeler que l'orientation des di��erentes dire
tions dansle mod�ele n'est pas la même que dans la r�ealit�e et en tenir 
ompte lors de l'analyse dessimulations.Nous avons simul�e les observations �a partir des r�esultats de plusieurs simulations num�eriquesutilisant des param�etres di��erents :Solution 1 : Produ
tion homog�ene de H2O et de CO. On suppose que la di�usion de lalumi�ere par les poussi�eres de la 
oma est faible : la distribution de temp�erature �a lasurfa
e du noyau est tr�es asym�etrique. C'est la simulation pr�esent�ee dans Rodionov etCrifo (2006).Solution 2 : Produ
tion homog�ene de H2O et jet de CO (
omptant pour � 30% de laprodu
tion totale en CO). Faible di�usion de la lumi�ere par les poussi�eres de la 
oma.Solution 3 : Produ
tion homog�ene de H2O et jet de CO. On suppose maintenant que ladi�usion de la lumi�ere par les poussi�eres de la 
oma est importante : la distribution detemp�erature �a la surfa
e du noyau est quasi homog�ene.Solution 4 : Produ
tion de H2O in
luant une zone o�u la produ
tion d'eau est plus forte que



5.2 Un mod�ele physique { 129Tab. 5.3: Param�etres utilis�es dans le mod�ele pour 
al
uler les di��erentes solutions.Sol Fdif f Chau�. nuit jet H2O jet CO Qtot

H2O
Qtot

COa b 
 
 mol�e
ules s�1 mol�e
ules s�11 5% non 0% 0% 1;3� 1031 3;2� 10302 5% non 0% 30% 1;3� 1031 1;3� 10303 50% non 0% 30% 1;3� 1031 1;3� 10304 50% non 5% 30% 1;3� 1031 1;3� 10305 50% oui 5% 30% 1;3� 1031 1;3� 1030a Ce param�etre repr�esente la proportion du 
ux solaire qui est di�us�e vers le 
ôt�e nuit du noyau. Ave
Fdif f = 50%, l'illumination du 
ôt�e nuit du noyau est telle que la distribution de temp�erature sur lenoyau est quasi isotrope.b Dans les solutions 1 �a 4, le 
hau�age du gaz dans le 
ôt�e nuit de la 
oma est plus faible que dans le
ôt�e jour. Le 
hau�age est homog�ene dans la solution 5.
 Proportion de mol�e
ules lib�er�ees dans le jet, d�e
rit par une gaussienne de demi largeur 20Æ.sur le reste du noyau (quelques % de la produ
tion totale) situ�e au même endroit quele jet de CO. Di�usion importante de la lumi�ere par les parti
ules de la 
oma.Solution 5 : Solution identique �a la solution 4, mais le 
hau�age du gaz du 
ôt�e nuit de la
oma est suppos�e plus fort que pr�e
�edemment.5.2.3 Les di��erentes solutionsNous pr�esentons i
i une des
ription des r�esultats des simulations en terme de distributionde densit�e de CO, d'eau et de temp�erature, sur la base des 
oupes de densit�e dans le plan(xOy), perpendi
ulaire �a l'axe de rotation (Oz). Le Soleil se trouve dans la dire
tion Ox . LesFigures 5.12 et 5.13 pr�esentent 
es distributions �a di��erentes �e
helles : d'abord dans les 500km entourant le noyau puis dans un 
hamp de 30 000 km de 
ôt�e, 
e qui repr�esente �a peude 
hose pr�es le 
hamp de vue des observations ON{OFF que l'on simulera. La Figure 5.14pr�esente, pour les solutions 1 et 3, la distribution de densit�e de CO �a di��erentes phases dela rotation. Cela permet de voir l'�evolution temporelle des stru
tures que l'on observe sur laFigure 5.13.Un autre fa�
on de visualiser la stru
ture de la 
oma 
onsiste �a s'int�eresser au taux deprodu
tion �equivalent. Cette grandeur s'�e
rit, en 
oordonn�ees sph�eriques :Qeq(r; �; �) = 4� r � v n(r; �; �) r (5.1)C'est le taux de produ
tion qui 
r�ee, dans une 
oma isotrope, la densit�e n(r; �; �) �a la distan
er . Les �gures 
on
ernant la distribution de taux de produ
tion �equivalent en fon
tion de lalatitude (� = �2 � �) et de la longitude (�) �a di��erentes distan
es nu
l�eo
entriques sontpr�esent�ees en Annexe A. La dire
tion du Soleil est (� = 0,� = 0), 
elle de l'axe de rotationest � = 90Æ Nous utilisons 
ette grandeur 
ar elle permet de bien visualiser 
omment la
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Fig. 5.12: Densit�e de CO (gau
he), de H2O (
entre) et temp�erature (droite) dans le plan (xOy)perpendi
ulaire �a l'axe de rotation dans un 
hamp de 1 000� 1 000 km ; Le Soleil est pla
�e dans ladire
tion +x .
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Fig. 5.13: Densit�e de CO (gau
he), de H2O (
entre) et temp�erature (droite) dans le plan (xOy)perpendi
ulaire �a l'axe de rotation dans un 
hamp de 30 000� 30 000 km. Le Soleil est pla
�e dans ladire
tion +x .
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ture de la 
oma se d�eforme lors de son expansion, puisque les �gures tra�
ant 
ettequantit�e �a di��erentes distan
es nu
l�eo
entriques sont dire
tement 
omparables.Solution 1 : Dans 
ette solution la di�usion du 
ux solaire dans la 
oma par les poussi�eres estsuppos�ee faible (5%, voir Table 5.3). Les zones qui ne sont pas dire
tement illumin�eesse trouvent �a une temp�erature trop faible pour que la gla
e d'eau se sublime. Nousavons don
 une distribution de H2O qui pr�esente une forte asym�etrie jour/nuit, 
ommeon le voit sur les 
oupes de densit�e (Figure 5.12{5.13). Sur les 
oupes de densit�e deCO on peut voir que la distribution n'est pas homog�ene et �evolue au 
ours du temps(Figure 5.14). Nos simulations ont pour but de mesurer l'e�et de 
es stru
tures surles observations du Plateau de Bure. On remarque �egalement que la d�e
roissan
e dela densit�e de CO ave
 la distan
e au noyau est plus faible dans la dire
tion antisolaire :bien que produit de fa�
on homog�ene depuis le noyau, le CO est 
on
entr�e dans le 
ôt�enuit de la 
oma. Etant donn�ee la distribution asym�etrique de l'eau, les mol�e
ules deCO di�usent vers le 
ôt�e nuit de la 
oma o�u la densit�e totale de gaz est tr�es faible.On retrouve 
e ph�enom�ene sur les �gures tra�
ant la distribution du taux de produ
-tion �equivalent Qeq (Figure A.1). La distribution est assez homog�ene �a r = 50 km,
onform�ement �a la produ
tion depuis le noyau, mais que 
e n'est pas le 
as �a 500 et5 000 km : le taux de produ
tion �equivalent est plus important dans la dire
tion antisolaire. Cela montre qu'une partie signi�
ative des mol�e
ules de CO lib�er�ees du 
ôt�ejour du noyau ne suivent pas une traje
toire globalement re
tiligne mais 
hangent dedire
tion pour rejoindre le 
ôt�e nuit de la 
om�ete. Il ne semble pas y avoir une �evolutiontemporelle li�ee �a la rotation du noyau. La distribution du taux de produ
tion �equivalentde l'eau (Figure A.2) est tr�es h�et�erog�ene, ave
 un maximum fa
e au Soleil (� = 0)et un minimum dans la dire
tion oppos�ee (� = 180Æ), quelle que soit la distan
e aunoyau �a laquelle on 
al
ule Qeq . On remarque que la taille de la zone o�u le taux deprodu
tion �equivalent de l'eau est le plus fort 
hange au 
ours du temps : 
ela d�ependdes dimensions de la surfa
e expos�ee au rayonnement solaire.Solution 2 : La seule di��eren
e ave
 la solution pr�e
�edente est que la produ
tion de COdepuis le noyau n'est pas homog�ene. Sur le noyau, �a une latitude faiblement n�egative,on suppose la pr�esen
e d'une zone depuis laquelle la produ
tion est plus forte. Laproportion de CO 
r�e�ee dans 
e jet est de l'ordre de 30%. Sur les 
oupes de densit�ede CO (Figure 5.13) on observe une spirale de densit�e. Son orientation d�epend de laphase de rotation 
onsid�er�ee. Ind�ependamment de la position du jet, on observe unsurplus de mol�e
ules de CO du 
ôt�e nuit, 
omme ave
 la solution 1.Les 
artes du taux de produ
tion �equivalent de l'eau (Figure A.4) sont similaires �a
elles de la solution 1. Sur 
elles de CO (Figure A.3) on observe en plus du ph�enom�enede migration vers la fa
e arri�ere la pr�esen
e d'une zone restreinte o�u la produ
tion estplus importante : 
'est le jet CO dont la position d�epend de la phase de la rotation dunoyau.Solution 3 : A la di��eren
e des deux solutions pr�e
�edentes, on suppose i
i que la di�usionde la lumi�ere dans la 
oma est assez eÆ
a
e pour 
hau�er le 
ôt�e nuit de la surfa
e dunoyau. Il en r�esulte une di��eren
e bien plus faible entre les taux de produ
tion de l'eau
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ôt�e jour et du 
ôt�e nuit, 
omme on le voit sur les 
oupes de densit�e (Figure 5.13).Ce 
hangement dans la distribution des mol�e
ules de H2O a un e�et sur la dynamiquedu CO : sur les 
oupes de densit�e de CO, on voit que le jet de CO est plus 
ollimat�edans la r�egion pro
he du noyau (Figure 5.12). A plus grande �e
helle, dans la r�egionantisolaire de la 
oma, la densit�e de CO est plus faible que pour les solutions 1 et2. Ave
 une densit�e d'eau globalement homog�ene, la distribution de CO est moinsperturb�ee : la spirale de CO est plus marqu�ee (Figure 5.13).Sur les 
artes du taux de produ
tion �equivalent (Figure A.6), la distribution de l'eau estnettement plus homog�ene que dans les solutions pr�e
�edentes. Pour CO (Figure A.5),le jet apparâ�t dans une r�egion plus restreinte des 
artes que pour la solution 2 ; horsdu jet, la produ
tion est homog�ene et la distribution n'�evolue pas ave
 la distan
e aunoyau.Solution 4 : On 
onsid�ere maintenant le 
as o�u un jet est pr�esent dans le pro�l de sublimationde l'eau. Ce jet est repr�esent�e par une une gaussienne de 20Æ de demi largeur et 
ontientseulement �5% de la quantit�e totale d'eau. Aussi, sur les 
oupes de densit�e de H2O,
ontrairement �a 
elles de CO, on ne voit pas apparâ�tre de spirale. La distribution dedensit�e de CO (Figures 5.12{5.13) n'est a�e
t�ee que faiblement par la pr�esen
e de
ette surprodu
tion d'eau.Le jet d'eau est visible sur les 
artes du taux de produ
tion �equivalent (Figure A.8).On observe deux maxima sur les 
artes 
al
ul�ees �a 50 km du noyau : le premier esttoujours 
entr�e �a (� = 0; � = 0) et 
orrespond �a la fa
e �e
lair�ee du noyau, l'autrese d�epla
e au 
ours de la rotation, 
'est le jet. Sur les 
artes 
al
ul�ees �a r = 500 ou5 000 km, on ne voit pas le jet, dont les mol�e
ules ont �et�e di�us�ees dans la 
oma. Ladistribution de la produ
tion de CO (Figure A.7) est tr�es peu 
hang�ee, le jet apparâ�tseulement un peu �elargi par rapport �a 
e qu'il �etait. On peu probablement expliquer
ela par de la di�usion des mol�e
ules du jet 
ar la densit�e totale y est tr�es �elev�ee.Solution 5 : On suppose maintenant que le 
hau�age de la 
oma est plus eÆ
a
e du 
ôt�enuit de la 
oma que 
e qu'il n'�etait dans les solutions pr�e
�edentes. La distribution detemp�erature est plus homog�ene qu'ave
 les solutions pr�e
�edentes (Figure 5.13). Dansnos simulations, l'e�et de 
ette augmentation de temp�erature va se faire sentir auniveau de la vitesse des mol�e
ules qui sera globalement la même des deux 
ôt�es (jouret nuit) de la 
oma dans les r�egions situ�ees au del�a de quelques milliers de kilom�etres dunoyau. Sur les 
oupes de densit�e de CO, la spirale de CO est similaire �a 
elle obtenueave
 la solution 3 (Figure 5.13). Cela indique que l'augmentation de la vitesse desmol�e
ules qui a

ompagne l'augmentation de temp�erature diminue la dilution du jetque nous observions dans la solution 4.5.3 R�esultatsNous allons passer en revue i
i les di��erentes observations simul�ees �a partir des solutions1{5 du mod�ele physique d�e
rit pr�e
�edemment et mentionner les points d'a

ord et de diver-gen
e ave
 les observations r�eelles. Nous introduisons i
i 
ertaines grandeurs qui permettrons
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Solution 1
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Fig. 5.14: Densit�e de CO dans le plan (xOy) �a six instants di��erents au 
ours de la rotation (dont lap�eriode est 11,4 h) pour les solutions 1 et 2. L'heure est indiqu�ee dans le 
oin sup�erieur gau
he des�gures.
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omparer plus fa
ilement les r�esultats des simulations aux observations et dont les valeurssont donn�ees dans la Table 5.4. Nous indiquerons en indi
e le num�ero de la solution que l'on
onsid�ere, ou la mention obs lorsqu'il s'agit des valeurs observ�ees.vmin et vmax d�e�nissent les bornes de l'intervalle spe
tral sur lequel la raie s'�etend surle spe
tre ON{OFF.�v est le d�e
alage spe
tral moyen de la raie J(2{1) de CO au 
ours de la rotation.A est l'amplitude de la modulation du d�e
alage spe
tral au 
ours de la rotation.FSD est le 
ux (en Jy km s�1) mesur�e sur le spe
tre ON{OFF.�O est l'amplitude du d�epla
ement du 
entre de brillan
e au 
ours de la rotation. C'estla distan
e entre les deux positions les plus �eloign�ees.FInt est le 
ux (en Jy km s�1) mesur�e au 
entre de la 
arte interf�erom�etrique.5.3.1 Solution 1Pro�l moyen du spe
tre ON{OFF : Le spe
tre moyen obtenu ave
 notre mod�ele est tr�esdi��erent du spe
tre observ�e puisque l'aile de raie situ�ee aux vitesses positives est bienplus forte que l'autre (Figure 5.15). Le d�e
alage spe
tral moyen (�v1 = 0;22 km s�1)est nettement sup�erieur �a 0, alors qu'il est faiblement n�egatif dans les observations.Ce d�e
alage indique que dans la simulation il y a plus de mol�e
ules qui s'�eloignent dela Terre que de mol�e
ules qui s'en appro
hent. Cela 
on�rme 
e que l'on a mis en�eviden
e en �etudiant la distribution de densit�e de CO : dans la simulation, 
ertainesmol�e
ules lib�er�ees au niveau de la fa
e illumin�ee du noyau 
hangent de dire
tion pouraller peupler le 
ôt�e antisolaire de la 
oma, o�u la densit�e de gaz (domin�ee par l'eau)est faible.On observe �egalement que les deux ailes de la raie spe
trale n'ont pas la même largeur :on a vmin1 = �2 et vmax1 = 1;5 km s�1. Ce
i est dû �a la di��eren
e de temp�erature quiexiste entre les 
ôt�es jour et nuit de la 
oma (
omme on peut le voir sur la Figure 5.13) :du 
ôt�e nuit, la temp�erature est plus faible et il en va de même pour la vitesse desmol�e
ules. Cela 
ontribue �a faire apparâ�tre tr�es piqu�ee l'aile de la raie 
orrespondantaux vitesses positives.Le taux de produ
tion total de CO dans la solution 1 (3;2 � 1031 mol�e
ules s�1)est nettement plus fort que 
elui d�eduit des observations (2;0� 1031 mol�e
ules s�1).L'aire de la raie mesur�ee sur le spe
tre ON{OFF moyen (TBdv1 = 9 K km s�1, soitFSD1
= 176 Jy km s�1) est bien sup�erieure �a 
elle mesur�ee sur les spe
tres observ�es(FSDobs
= 83 Jy km s�1).Evolution du pro�l du spe
tre ON{OFF : On n'observe \visuellement" au
une �evolution si-gni�
ative du pro�l de raie sur les spe
tres ON{OFF au 
ours de la rotation (Fi-gures 5.15{5.17). Une variation du d�e
alage spe
tral est pourtant mesur�ee, mais elleest pr�es de 50 fois plus faible que 
elle observ�ee (amplitude A1 = 0;009 km s�1 etAobs = 0;44 km s�1). Cela montre que la rotation du noyau 
r�ee des stru
tures dansla 
oma, mais qu'elles sont trop faibles pour expliquer l'�evolution observ�ee du spe
tre
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onstante, les variations mesur�ees sont inf�erieures�a 1% de sa valeur moyenne.Carte interf�erom�etrique globale : Sur la 
arte interf�erom�etrique int�egr�ee sur toute la journ�ee(Figure 5.16), la 
oma apparâ�t moins allong�ee que dans les observations. Le 
ux au
entre de la 
arte interf�erom�etrique vaut FInt1
= 6;3 Jy km s�1. Cette valeur estsup�erieure �a la valeur observ�ee 
ar, 
omme nous l'avons vu le taux de produ
tion total
hoisi dans les simulations �etait trop �elev�e. On remarque que le pi
 de la distribution debrillan
e n'est pas �a la position (0,0) : il est d�e
al�e dans la dire
tion antisolaire. Nousretrouvons i
i en
ore les 
ons�equen
es du 
ux de mol�e
ules vers le 
ôt�e antisolaire dela 
oma qui est 
r�e�e par le grand d�es�equilibre dans la densit�e de gaz entre le 
ôt�e jouret le 
ôt�e nuit de la 
oma.D�epla
ement du 
entre de brillan
e : Sur les 
artes r�ealis�ees ave
 1 h d'observations, lespositions su

essives du maximum de brillan
e sont tout �a fait voisines (on a �O1 <0;200, voir Figure 5.17). L�a en
ore 
'est di��erent de 
e qui est observ�e (�Oobs � 0;800).Evolution radiale des visibilit�es : Une ligne de base n'est sensible qu'�a 
ertaines stru
uturesde la 
oma, 
elles qui ont une taille et une orientation qui lui 
orrespondent. Etantdonn�e que la g�eom�etrie adopt�ee dans les simulations ne 
orrespond pas exa
tement�a la 
on�guration r�eelle, il n'est en au
un 
as possible de 
omparer dire
tement lesvisibilit�es observ�ees aux visibilit�es simul�ees. Il est plus prudent de s'int�eresser aux 
artesinterf�erom�etriques sur lesquelles on peut visualiser les proje
tions de l'axe de rotationdu noyau et de la dire
tion du Soleil.L'�evolution des visibilit�es simul�ees en fon
tion du rayon-uv est pr�esent�ee sur la Fi-gure 5.18 sur laquelle les lignes de bases sont identi��ees via un 
ode de 
ouleur. Nousavons tra
�e la 
ourbe de visibilit�es attendue dans le 
as d'un mod�ele purement iso-trope : les visibilit�es simul�ees �a partir du mod�ele physique de 
oma suivent l'allureg�en�erale de la 
ourbe, mais on note 
ertains �e
arts signi�
atifs, qui montrent que bienque la produ
tion de CO soit homog�ene �a la surfa
e du noyau, la 
oma de CO estanisotrope.Spe
tres interf�erom�etriques : Les spe
tres de visibilit�es sont tout �a fait similaires aux spe
tresON{OFF, ave
 une aile de raie tr�es forte du 
ôt�e des vitesses positives. Le d�e
alagespe
tral mesur�e sur les spe
tres simul�es �evolue (Figure 5.19), mais l'amplitude de lavariation n'est pas aussi forte que 
elle qui est observ�ee (Figure 5.10).Cette d�erive peut être due �a l'�evolution de la proje
tion des lignes de bases ave
 larotation de la Terre.Taux de produ
tion, e�ets d'opa
it�e : Nous avons vu que les 
ux ON{OFF et interf�erom�e-trique produits par le mod�ele sont nettement sup�erieurs aux valeurs observ�ees. Onremarque �egalement que le rapport des 
ux (R1 = FSD1

=FInt1
= 28) est di��erent durapport observ�e (Robs = 16;7� 3;6). Etant donn�e le fort taux de produ
tion, les e�etsd'opa
it�e jouent un rôle important, plus parti
uli�erement sur les observations interf�ero-m�etriques puisque le lobe est plus petit. En e�e
tuant les simulations en supposant quela 
oma est optiquement min
e, on montre que les e�ets d'opa
it�e diminuent le 
uxinterf�erom�etrique d'un fa
teur �2 alors que le 
ux ON{OFF est diminu�e de moins de
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 un taux de produ
tion total de CO plus faible, 
omme 
'est le 
as pour lessolutions 2{5, les e�ets d'opa
it�e sont similaires en mode ON{OFF mais plus faiblesen mode interf�erom�etrique (� 40%). Cela peut expliquer que le rapport des 
ux obtenuave
 la solution 1 est plus �elev�e que le rapport observ�e. Cela indique d'une part queles e�ets d'opa
it�e jouent un rôle tr�es important et d'autre part que le pro�l radial deCO observ�e est 
ompatible ave
 la produ
tion purement nu
l�eaire suppos�ee dans lessimulations. Ce point sera dis
ut�e dans la se
tion 5.4.5.3.2 Solution 2Pro�l moyen du spe
tre ON{OFF : Le spe
tre moyen obtenu ave
 
ette nouvelle solutionest en
ore tr�es di��erent du spe
tre observ�e et est tout �a fait semblable �a 
elui obtenuave
 la solution 1 (Figure 5.15). Le d�e
alage spe
tral moyen vaut �v2 = 0;14 km s�1 etl'intervalle spe
tral sur lequel la raie est d�ete
t�ee n'est pas sym�etrique (voir Table 5.4).Ce
i est en
ore dû au 
ux des mol�e
ules de CO qui vont vers le 
ôt�e nuit de la 
omao�u le gaz est moins dense et plus froid. Le taux de produ
tion total de CO dans 
ettesolution (QtotCO = 1;3� 1030 mol�e
ules s�1) est l�eg�erement inf�erieur �a 
elui d�eduit desobservations �a partir d'un mod�ele isotrope et le 
ux total mesur�e en mode ON{OFF(FSD2
= 65) est plus faible que la valeur mesur�ee dans les observations (FSDobs

= 83).Evolution du pro�l du spe
tre ON{OFF : La pr�esen
e d'un jet de CO �a la surfa
e du noyaufait que le pro�l de la raie sur les spe
tres ON{OFF �evolue (Figure 5.15) : Alors quel'aire de raie reste 
onstante �a 10% pr�es, l'amplitude de la variation du d�e
alage spe
tralest de A2 = 0;25 km s�1, 
e qui se rappro
he de la valeur observ�ee (A2 = 0;44 kms�1, voir Table 5.4).Carte interf�erom�etrique globale : Sur la 
arte interf�erom�etrique int�egr�ee sur toute la journ�ee(Figure 5.16), la 
oma est �etir�ee perpendi
ulairement �a la proje
tion de l'axe de rota-tion, 
onform�ement aux observations. Comme ave
 la solution 1, l'ex
�es de CO dansla r�egion antisolaire de la 
oma d�e
ale l�eg�erement la position du pi
 de brillan
e. Lavaleur du 
ux �a 
et endroit est de FInt2
= 3;0 Jy km s�1.D�epla
ement du 
entre de brillan
e : En r�ealisant des 
artes ave
 des jeux de donn�ees r�eduits�a une heure d'observation, il apparâ�t que la position du maximum de brillan
e 
hangesigni�
ativement : on a �O2 = 1;500, alors que �Oobs = 0;800. Comme dans les obser-vations, 
e d�epla
ement semble perpendi
ulaire �a l'axe de rotation (Figure 5.17).Evolution radiale des visibilit�es : Les visibilit�es obtenues ave
 la solution 2 sont di��erentes de
elles obtenues ave
 la solution 1 (Figure 5.18). Ces di��eren
es sont dues �a la pr�esen
edu jet. En parti
ulier on remarque que pour la ligne de base la plus 
ourte (rayon-uv� 30 m) les visibilit�es pr�esentent deux pi
s voisins alors qu'il n'y en avait qu'un ave
la solution 1. Le nouveau pi
 
orrespond au jet. Sur les autres lignes de bases, on peutretrouver des ph�enom�enes similaires, mais la di��eren
e est moins �evidente.Spe
tres interf�erom�etriques : Si l'allure globale des spe
tres interf�erom�etriques n'est pas sa-tisfaisante (elle ressemble en tout point �a 
elle des spe
tres obtenus ave
 la solution 1)on observe quand même une �evolution p�eriodique du d�e
alage spe
tral (Figure 5.19).
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e qui est observ�e, les 
ourbes d'�evolution du d�e
alage spe
tral desspe
tres mesur�es par les di��erentes lignes de bases sont globalement en phase.5.3.3 Solution 3Pro�l moyen du spe
tre ON{OFF : Le spe
tre ON{OFF synth�etique obtenu ave
 la solution3 est pro
he du spe
tre observ�e. Les parties �a v < 0 et v > 0 de la raie ont des aires
omparables même si la raie n'est pas exa
tement sym�etrique : on d�ete
te du signalentre vmin3 = �2 et vmax3 = 1;5 km s�1 (Figure 5.15).L'aire de raie 
orrespond �a un 
ux total FSD3
= 54 Jy km s�1 et le d�e
alage spe
tralmoyen est �v3 = �0;1 km s�1.Evolution du pro�l du spe
tre ON{OFF : Le pro�l du spe
tre ON{OFF synth�etique �evoluede fa�
on similaire au pro�l observ�e : le maximum d'�emission passe des vitesses n�egativesaux vitesses positives. Les variations de l'aire de raie sont inf�erieures �a 10% de sa valeurmoyenne et la 
ourbe d'�evolution temporelle du d�e
alage spe
tral suit une sinuso��de �a lap�eriode de rotation du noyau (Figure 5.17). L'amplitude de la variation est A3 = 0;27km s�1.Carte interf�erom�etrique globale : Sur la 
arte interf�erom�etrique, 
omme ave
 la solution 2,la pr�esen
e du jet de CO �etire la distribution de brillan
e perpendi
ulairement �a ladire
tion de l'axe de rotation (Figure 5.16). La position apparente du maximum de ladistribution de brillan
e est l�eg�erement d�e
al�ee (� 0;200) dans la dire
tion du pôle Suddu noyau, qui 
orrespond �a la dire
tion moyenne du jet sur une p�eriode 
ompl�ete. Le
ux maximum vaut FInt3

= 2;9 Jy km s�1.D�epla
ement du 
entre de brillan
e : On observe au 
ours du temps un d�epla
ement du
entre de brillan
e sur une ellipse perpendi
ulaire �a l'axe de rotation (Figure 5.17)et on a �O3 = 1;200.Evolution radiale des visibilit�es : L'�evolution des visibilit�es ave
 le rayon-uv est tout �a faitsemblable �a 
elle obtenue ave
 la solution 2 (Figure 5.18).Spe
tres interf�erom�etriques : L'�evolution temporelle du d�e
alage spe
tral des spe
tres inter-f�erom�etriques semble p�eriodique, 
omme ave
 la solution 2 et 
omme dans les obser-vations (Figure 5.19). Cependant on ne d�ete
te au
un d�ephasage entre les 
ourbes qui
orrespondent aux di��erentes lignes de bases.5.3.4 Solution 4Pro�l moyen du spe
tre ON{OFF : Le pro�l moyen est tr�es ressemblant au pro�l obtenuave
 la solution 3 (Figure 5.15). L'aire de raie 
orrespond �a un 
ux total FSD4
= 55 Jykm s�1 et le d�e
alage spe
tral moyen est �v4 = �0;07 km s�1 (voir Table 5.4).Evolution du pro�l du spe
tre ON{OFF : Les spe
tres instantan�es sont similaires �a 
eux ob-tenus ave
 la solution 3, même si les deux pi
s �a v < 0 et v > 0 sont un peu moinsmarqu�es (Figure 5.15). Les variations de l'aire de raie au 
ours de la rotation sont



5.3 R�esultats { 139inf�erieures �a 10% de sa valeur moyenne, l'amplitude de la variation du d�e
alage spe
-tral est A4 = 0;24 km s�1 (Figure 5.17).Carte interf�erom�etrique globale : La distribution de CO semble un peu moins �etir�ee qu'ave
les solutions 2 et 3 (Figure 5.16). Le maximum de brillan
e vaut FInt4
= 3;0 Jy km s�1et est l�eg�erement d�e
al�e vers le sud du noyau (0;200).D�epla
ement du 
entre de brillan
e : Sur les 
artes r�ealis�ees ave
 l'�equivalent de 1 h d'obser-vation, on observe un d�epla
ement du 
entre de brillan
e sur une ellipse (Figure 5.17).L'amplitude du d�epla
ement (�O4 = 1;100) est moins importante qu'ave
 la solution3.Evolution radiale des visibilit�es : L'�evolution des visibilit�es ave
 le rayon-uv est similaire auxpr�e
�edentes (Figure 5.18).Spe
tres interf�erom�etriques : L'�evolution temporelle du d�e
alage spe
tral des spe
tres inter-f�erom�etriques semble p�eriodique, 
omme ave
 les solutions 2 et 3 et 
omme dans lesobservations (Figure 5.19). On ne remarque au
un d�ephasage entre les 
ourbes desdi��erentes lignes de bases.5.3.5 Solution 5Pro�l moyen du spe
tre ON{OFF : La prin
ipale di��eren
e ave
 le spe
tre obtenu ave
 lessolutions 2, 3 et 4 est que la raie s'�etend entre -2 et 2 km s�1 (Figure 5.15, Table 5.4).En e�et, en supposant un 
hau�age du gaz presque identique dans toute la 
oma onuniformise la vitesse des mol�e
ules. L'aire de raie 
orrespond �a un 
ux total FSD5

= 52Jy km s�1 et le d�e
alage spe
tral moyen est �v5 = �0;14 km s�1 (voir Table 5.4).Evolution du pro�l du spe
tre ON{OFF : L�a en
ore le pi
 d'�emission passe des vitesses n�e-gatives aux vitesses positives (Figure 5.15). La 
ourbe d'�evolution temporelle du d�e
alagespe
tral suit une sinuso��de �a la p�eriode de rotation du noyau. L'amplitude de la variationest A5 = 0;31 km s�1 tandis que l'aire de raie subit des modulations inf�erieures �a 10%de sa valeur moyenne.Carte interf�erom�etrique globale : La 
arte interf�erom�etrique est similaire �a 
elles obtenuesave
 les solutions 2 et 3 (Figure 5.16). Le 
ux maximum vaut FInt5
= 2;9 Jy km s�1D�epla
ement du 
entre de brillan
e : Les positions su

essives du maximum de brillan
e sont�a tr�es peu de 
hoses pr�es les mêmes que 
elles mesur�ees ave
 la solution 3 (Figure 5.17).On mesure �O5 = 1;200.Evolution radiale des visibilit�es : L'�evolution des visibilit�es ave
 le rayon-uv est similaire auxpr�e
�edentes (Figure 5.8).Spe
tres interf�erom�etriques : L'�evolution du d�e
alage spe
tral des spe
tres interf�erom�etri-ques est similaire aux pr�e
�edentes, on ne voit pas de d�ephasage entre les lignes debases (Figure 5.19).
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t�eristiques des spe
tres et des 
artes interf�erom�etriques observ�ees et simul�ees.Sol FSD
a FInt

b vmin 
 vmax 
 �v d A e �O fJy km s�1 Jy km s�1 km s�1 km s�1 km s�1 km s�1 001 176 6,3 �2;0 1;5 +0,22 0,01 0;22 65 3,0 �2;0 1;5 +0,15 0,25 1;53 54 2,9 �2;0 1;5 �0,10 0,27 1;24 55 3,0 �2;0 1;5 �0,07 0,24 1;15 52 2,9 �2;0 2;0 �0,14 0,31 1;3OBS. 83 5,0 �2;0 1,9 �0,07 0,44 0;8a FSD est le 
ux total (en Jy km s�1) mesur�e sur le spe
tre ON{OFF.b FInt est le 
ux (en Jy km s�1) mesur�e au 
entre de la 
arte interf�erom�etrique.
 vmin et vmax d�e�nissent l'intervalle spe
tral dans lequel la raie pr�esente un signal signi�
atif (Figure 5.15).d �v est le d�e
alage spe
tral moyen de la raie J(2{1) de CO au 
ours de la rotation.e A = �vmax � �vmin est l'amplitude de la modulation du d�e
alage spe
tral au 
ours de la rotation dunoyau (Figure 5.17).f �O est l'amplitude du d�epla
ement du 
entre de brillan
e au 
ours de la rotation. C'est la distan
eentre les deux positions les plus �eloign�ees (Figure 5.17).5.3.6 Synth�ese� Les variations temporelles des donn�ees simul�ees �a partir de la solution 1 (ave
 uneprodu
tion homog�ene de CO) sont tr�es faibles.� Ave
 les simulations 2{5 (in
luant un jet de CO), on mesure des variations temporellesdu même ordre de grandeur que dans les observations (voit Table 5.4) : l'amplitude de lamodulation du d�e
alage spe
tral du spe
tre ON{OFF prend des valeurs A2�5 = 0;25�0;31 km s�1 alors que la valeur mesur�ee sur les observations est Aobs = 0;4 km s�1 ; le
entre de brillan
e des 
artes interf�erom�etriques se d�epla
e perpendi
ulairement �a l'axede rotation de la 
om�ete et l'amplitude de 
e mouvement est �O2�5 = 1;1� �1;500quand la valeur observ�ee est �Oobs = 0;800. Etant donn�ee que la g�eom�etrie du syst�emeTerre-Com�ete-Soleil dans les simulations n'est pas la même que dans les observations,nous retiendrons seulement que 
e d�epla
ement reproduit qualitativement 
e qui estobserv�e. Sur la 
arte interf�erom�etrique globale, 
onform�ement aux observations, ladistribution de brillan
e apparâ�t �etir�ee perpendi
ulairement �a l'axe de rotation.� Lorsque l'on suppose que la sublimation de l'eau est a
tive sur toute la surfa
e dunoyau (solutions 3{5), le pro�l de la raie sur le spe
tre ON{OFF moyen est globalementsym�etrique, 
omme dans les observations.� Sur les spe
tres r�ealis�es �a partir de la solution 5, dans laquelle la distribution detemp�erature est uniforme, la raie o

upe un intervalle spe
tral de 4 km s�1 semblable�a 
elui sur lequel elle est e�e
tivement observ�ee.� La pr�esen
e d'un jet de H2O asso
i�e �a 
elui de CO att�enue les e�ets du jet : 
'est ave
la solution 4 que l'on obtient les valeurs les plus faibles de A et �O. Il semble que le



5.3 R�esultats { 141jet d'eau, en augmentant la densit�e totale de gaz dans le jet, fait di�user les mol�e
ulesde CO. Notons que 
et e�et n'apparâ�t pas ave
 la solution 5. Il faudrait une solutionsans jet d'eau ave
 la même distribution de temp�erature que la solution 5 pour mieuxappr�ehender 
e ph�enom�ene.� Etant donn�e que l'orientation de la ligne de vis�ee par rapport au jet n'est pas exa
-tement 
elle des observations, il n'est pas possible de 
omparer dans le d�etail les visi-bilit�es simul�ees et observ�ees. On retiendra 
ependant que les visibilit�es simul�ees sontdistribu�ees autour de la 
ourbe attendue dans le 
as d'une 
oma purement isotrope,tout 
omme les visibilit�es observ�ees.� Le d�ephasage observ�e entre les 
ourbes d'�evolution temporelle du d�e
alage spe
tral desspe
tres interf�erom�etriques mesur�es ave
 les di��erentes lignes de bases n'est jamaisreproduit dans les simulations, quelle que soit la solution utilis�ee. Cela sugg�ere que la
oma de CO est plus 
ompliqu�ee que 
elle que l'on simule.
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Fig. 5.15: Evolution des spe
tres ON{OFF synth�etiques de la raie J(2{1) de CO au 
ours de larotation du noyau. Les spe
tres, en �e
helle de temp�erature de brillan
e, sont d�e
al�es en fon
tion del'heure d'observation indiqu�ee, en heure, �a leur droite. Un pro�l moyen de la raie est donn�e dans le
adre inf�erieur.
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Fig. 5.16: Cartes globales (temps d'int�egration de 5,25 h) de la raie J(2{1) de CO obtenues ave
 lessolutions 1{5. On pr�esente dans le 
adre inf�erieur droit les proje
tions sur le plan du 
iel des dire
tionsde l'axe de rotation (pôle nord N) et du Soleil.



144 { CHAPITRE 5. LE CO DANS HALE-BOPP

Fig. 5.17: Gau
he : Evolution temporelle du d�e
alage spe
tral mesur�e sur les spe
tres ON{OFFobserv�es et simul�es. Droite : Positions su

essives du 
entre de brillan
e des 
artes interf�erom�etri-ques r�ealis�ees ave
 1 heure d'observation. Les positions indiqu�ees sont relatives �a la position mesur�eesur la 
arte globale. L'orientation de l'axe de rotation dans les simulations ne 
orrespond pas �a sonorientation r�eelle et est indiqu�ee par la 
�e
he pointant vers le pôle nord N du noyau.
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Fig. 5.18: Evolution des visibilit�es simul�ees �a partir des r�esultats du mod�ele physique (solutions 1{5). Le 
ode de 
ouleur qui permet d'identi�er les lignes de bases est donn�e dans le 
adre sup�erieurgau
he (la Figure 5.2 pr�esente leurs proje
tions dans le plan-uv). Sur l'ensemble des �gures, la lignepointill�ee repr�esente le pro�l de visibilit�es attendu dans le 
as d'un mod�ele isotrope o�u le CO provientex
lusivement du noyau. Le taux de produ
tion utilis�e dans 
e mod�ele isotrope a �et�e ajust�e de fa�
on�a 
e que les valeurs des 
ux interf�erom�etriques et ON{OFF 
orrespondent aux valeurs produites parles simulations soit : Qisot

CO
= 4;5�1030 mol�e
ules s�1 pour la solution 1, Qisot

CO
= 1;6�1030 mol�e
uless�1 pour la solution 2 et Qisot

CO
= 1;3� 1030 mol�e
ules s�1 pour les solutions 3, 4 et 5.
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Fig. 5.19: Evolution temporelle du d�e
alage spe
tral mesur�e sur les spe
tres interf�erom�etriques simul�espour les 10 lignes de bases, 
lass�ees verti
alement de la plus 
ourte (�30 m) �a la plus longue (�150m). Les num�eros des antennes 
omposant les lignes de bases sont indiqu�es dans le 
oin sup�erieurdroit des �gures, la proje
tion des lignes de bases dans le plan-uv est pr�esent�ee en Figure 5.2.



5.4 Con
lusions { 1475.4 Con
lusions5.4.1 Contraintes sur la morphologie du d�egazageAve
 les di��erentes solutions du mod�ele physique 
al
ul�ees par Rodionov et Crifo, (lasolution 1 fait l'objet de la publi
ation Rodionov et Crifo, 2006, les autres seront d�e
ritesdans une publi
ation �a venir) que nous avons utilis�ees, nous voyons 
omment 
ertaines 
a-ra
t�eristiques du d�egazage se traduisent sur les observations du Plateau de Bure. Apr�es avoiranalys�e en d�etail 
ha
une des solutions, nous pouvons tirer quelques 
on
lusions :1. La rotation d'un noyau non sph�erique dans la 
oma g�en�ere des stru
tures de gaz quisont trop faibles pour expliquer les variations que l'on observe tant sur les 
artes inter-f�erom�etriques que sur les spe
tres ON{OFF obtenus au Plateau de Bure en 1997.2. Au 
ours de la rotation de la 
om�ete, une zone �a la surfa
e du noyau o�u la produ
tionde CO est plus forte qu'ailleurs 
onduisant �a un pana
he de CO de 20Æ de demi largeuret 
omprenant � 30% de la produ
tion totale en CO 
r�ee une spirale de surdensit�edans la 
oma qui est assez intense pour 
r�eer des variations temporelles importantesdans les observations.3. La sym�etrie du spe
tre moyen est plus �d�element reproduite quand la 
oma est globa-lement uniforme en densit�e de H2O et en temp�erature.4. La pr�esen
e d'un faible jet d'eau (quelques %) superpos�e au jet de CO ne 
hange passigni�
ativement les r�esultats. On observe simplement une di�usion plus importante desmol�e
ules de CO pr�esentes dans le jet qui en diminue les e�ets. On peut subodorer quesi le jet d'eau �etait aussi fort que le jet de CO, la di�usion serait assez importante pourque les variations temporelles soient peut-être ind�ete
tables. Cependant de nouvellessimulations seraient n�e
essaires pour s'en assurer. Dans 
ette hypoth�ese, les pro�ls ded�egazage de l'eau et du CO seraient di��erents, 
e qui n'est pas surprenant dans lamesure o�u l'on pense que le monoxyde de 
arbone provient de la sous-surfa
e du noyauquand l'eau est lib�er�ee par la sublimation de gla
es expos�ees au rayonnement solaire.Notons que le d�e
alage spe
tral du spe
tre ON{OFF de HCN, dont le d�egazage devraitêtre li�e �a 
elui de l'eau, pr�esente peu de modulations temporelles, sugg�erant que le jetde CO n'est pas asso
i�e �a un jet d'eau de même amplitude.5. Le d�egazage depuis le noyau de la 
om�ete Hale-Bopp �etait probablement plus 
omplexeque 
elui suppos�e dans le mod�ele puisque 
ertaines 
ara
t�eristiques des observationsne sont pas reproduites.6. Les pro�ls spe
traux sont tr�es sensibles �a la distribution de vitesse dans la 
oma, qui estli�ee �a la distribution de temp�erature. Il serait don
 bon d'am�eliorer notre �etude en uti-lisant des simulations num�eriques qui in
luent une appro
he physique des ph�enom�enesde 
hau�age et de refroidissement du gaz.5.4.2 Extension radiale du gaz dans la 
omaDans les simulations num�eriques de Rodionov et Crifo (2006), le CO est lib�er�e par desgla
es situ�ees sous la surfa
e du noyau. Pourtant, 
ertaines observations de la 
om�ete Hale-



148 { CHAPITRE 5. LE CO DANS HALE-BOPPBopp dans l'infrarouge sugg�erent qu'une partie 
ons�equente des mol�e
ules de CO (50{90%)sont 
r�e�ees dans la 
oma par une sour
e �etendue (Disanti et al., 2001; Brooke et al., 2003).La longueur d'�e
helle du parent �eventuel serait de l'ordre de 5 000 km. Etant donn�ee lar�esolution spatiale dont on b�en�e�
ie ave
 les observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure(� 1 900 km �a 230 GHz) en 1997, les simulations que nous avons �etudi�ees pr�e
�edemmentpour analyser la stru
ture de la 
oma peuvent être utilis�ees pour �etudier l'extension radiale dumonoxyde de 
arbone. Comme nous l'avons fait pour �etudier l'extension radiale des mol�e
ulessoufr�ees (voir Chapitre 4) nous allons 
omparer le rapport des 
ux ON{OFF et interf�erom�e-trique (R = FSD=FInt) d�eduit du mod�ele au rapport mesur�e sur les observations.Ave
 les solutions 2{5 (ave
 Qtot
CO

= 1;3 mol�e
ules s�1), on a R � 18, 
e qui est en parfaita

ord ave
 la valeur d�eduite des observations Robs = 16;7 � 3;6. Le 
as de la solution 1est parti
ulier : le taux de produ
tion total de CO (Qtot
CO

= 3;2 mol�e
ules s�1) est beau
ouptrop important (les valeurs des 
ux sont nettement sup�erieures aux valeurs observ�ees) etles e�ets d'opa
it�e dans la 
oma font que le rapport de 
ux est plus fort (R = 28). Enutilisant dans notre mod�ele le tiers de la densit�e de CO lue dans les �
hiers de sorties dessimulations num�eriques, on retrouve le rapport des 
ux observ�e. La distribution radiale deCO observ�ee dans la 
om�ete Hale-Bopp au Plateau de Bure est don
 tout �a fait 
ompatibleave
 une produ
tion ex
lusivement nu
l�eaire du CO. Il est important de noter que les e�etsd'opa
it�e ne sont pas n�egligeables et qu'il est n�e
essaire de les prendre en 
ompte lorsquel'on �etudie les observations de CO. La saturation de la raie dans les r�egions 
entrales des
artes interf�erom�etriques fait apparâ�tre plus �etendue la distribution de CO qu'elle ne l'esten r�ealit�e.Des r�esultats similaires ont �et�e obtenus �a partir d'une �etude utilisant un mod�ele de 
omaisotrope (Bo
kel�ee-Morvan et al. en pr�eparation). En revan
he, Henry (2003), dont l'�etudene prend pas en 
onsid�eration les e�ets d'opa
it�e, sugg�ere la pr�esen
e d'une sour
e �etendue.5.4.3 Comparaison ave
 les r�esultats du mod�ele ph�enom�enologiqueLes r�esultats que nous avons obtenus en utilisant un mod�ele physique de 
oma 
on�rment
e qui avait �et�e d�eduit �a l'aide d'un mod�ele ph�enom�enologique (Henry et al., 2002) : lesvariations temporelles que l'on observe sont probablement dues �a la pr�esen
e d'un jet de CO�a la surfa
e du noyau. La similitude des r�esultats existe jusque dans les d�esa

ords ave
 lesobservations. En e�et, nous avons vu que, si les mod�eles physiques in
luant un important jetde CO reproduisent les variations temporelles des spe
tres ON{OFF et des 
artes interf�ero-m�etriques, ils n'expliquent pas le d�ephasage que l'on observe entre les 
ourbes d'�evolution dud�e
alage spe
tral des spe
tres de visibilit�es observ�ees par les di��erentes lignes de bases. Niles e�ets d'opa
it�e (non pris en 
ompte dans Henry, 2003), ni les e�ets hydrodynamiquesne reproduisent 
e d�ephasage.Il semble don
 que lorsque l'on observe des stru
tures tr�es marqu�ees dans la 
oma 
omme
e jet 
omprenant 30% de la quantit�e totale de CO, l'utilisation d'un mod�ele ph�enom�enolo-gique, bien que simpliste (le noyau est suppos�e sph�erique, on ne tient pas 
ompte des e�etshydrodynamiques...), permet d'obtenir des r�esultats tout �a fait satisfaisants.



Con
lusionLe travail que j'ai e�e
tu�e au 
ours de 
ette th�ese 
onsistait �a analyser des donn�eesinterf�erom�etriques millim�etriques obtenues dans la 
om�ete Hale-Bopp ave
 l'interf�erom�etredu Plateau de Bure. Il s'agit de donn�ees uniques, en raison de l'ex
eptionnelle a
tivit�e dela 
om�ete Hale-Bopp. Dans le millim�etrique, le prin
ipal int�erêt de l'interf�erom�etrie r�esidedans le fait que la r�esolution spatiale est environ dix fois meilleure que 
elle des observationsave
 une antenne unique. En observant les transitions rotationnelles des mol�e
ules pr�esentesdans la 
oma interne, on peut appr�ehender la morphologie de la 
oma dans l'environnementimm�ediat du noyau de la 
om�ete et �etudier les pro
essus physi
o-
himiques qui y sont a
tifs.Au 
ours de l'�etude des observations de la 
om�ete Hale-Bopp au Plateau de Bure, r�ealis�eesen mars 1997, je me suis int�eress�e �a deux aspe
ts de la stru
ture de la 
oma : l'extensionradiale du gaz et le pro�l du d�egazage �a la surfa
e du noyau.L'�etude de l'extension radiale d'une esp�e
e mol�e
ulaire permet de d�eterminer si elle pro-vient des gla
es du noyau ou si elle est 
r�e�ee dans la 
oma et de mesurer son taux de pho-todisso
iation. Une bonne 
onnaissan
e de l'extension radiale des mol�e
ules est n�e
essairepour d�eterminer de mani�ere �able leur abondan
e et ainsi d'avoir une vision 
orre
te de la
omposition des noyaux 
om�etaires.Mes travaux montrent que les distributions radiales de l'�emission de H2S et de CO sonttout �a fait 
oh�erentes ave
 une origine purement nu
l�eaire de 
es mol�e
ules. Bien que 
er�esultat soit attendu pour H2S, il s'agit de la premi�ere d�etermination observationnelle de sonorigine et de son taux de photodisso
iation, dont la valeur mesur�ee est en parfait a

ord ave
la valeur 
al
ul�ee par Crovisier et al. (1991).Le r�esultat obtenu pour CO est en 
ontradi
tion ave
 l'analyse d'observations dans l'in-frarouge qui sugg�ere qu'une partie importante (50{90%) du monoxyde de 
arbone provientd'une sour
e �etendue dans la 
oma (Disanti et al., 2001; Brooke et al., 2003). Ce r�esultat ad�ej�a �et�e remis en 
ause par Bo
kel�ee-Morvan et al. (2005) qui sugg�ere que le fait de ne pasprendre en 
ompte 
orre
tement les e�ets d'opa
it�e dans l'analyse des spe
tres infrarougespeut fausser l'�etude de l'origine du monoxyde de 
arbone.L'analyse de la distribution radiale de CS permet de mesurer son taux de photodisso
ia-tion, pour lequel on ne dispose pas de valeur th�eorique. Nous obtenons une valeur de l'ordrede 2 � 3 � 10�5 s�1. De nouvelles observations permettraient d'am�eliorer 
ette estimationet, si la r�esolution spatiale le permet, de mesurer le taux de photodisso
iation de CS2, sonparent pr�esum�e, qui est photodisso
i�e dans les premi�eres 
entaines de kilom�etres de la 
oma.149



150 { CONCLUSIONCon
ernant le radi
al SO, sa distribution radiale apparâ�t plus �etendue que 
elle attenduesi 
'est le produit de la photodisso
iation de SO2. Cela peut signi�er qu'il existe une autresour
e de SO, ou que SO2 est lui même 
r�e�e par une sour
e �etendue dans la 
oma. Cepen-dant, les valeurs \th�eoriques" du taux de photodisso
iation de SO que l'on trouve dans lalitt�erature peuvent di��erer d'un fa
teur 4 alors qu'elles sont toutes d�eduites du même spe
tred'absorption r�ealis�e en laboratoire dans l'ultraviolet (Phillips, 1981). De nouvelles mesuresexp�erimentales permettraient 
ertainement d'avoir une valeur plus �able et d'appr�ehenderplus sereinement le probl�eme de l'extension radiale du SO. De même, de nouvelles observa-tions de SO et SO2 dans des 
om�etes ave
 une bonne r�esolution spatiale aideraient �a mieux
ontraindre l'origine de SO dans les atmosph�eres 
om�etaires. Malheureusement, 
es deuxesp�e
es sont pr�esentes en tr�es faible quantit�e dans les 
omae et il faut attendre une nouvelle
om�ete ex
eptionnelle 
omme Hale-Bopp ou bien le d�eveloppement de nouveaux instrumentsplus sensibles pour que 
es observations soient possibles.Des observations d'autres mol�e
ules ont �et�e a
quises ave
 le Plateau de Bure dans la
om�ete Hale-Bopp, et toutes n'ont pas �et�e analys�ees. C'est par exemple le 
as de HNC etH2CO, et l'�etude de leur distribution radiale permettra de 
ontraindre leur origine.En �etudiant la r�epartition spatiale du gaz dans la 
oma, on peut 
ontraindre la morphologiedu d�egazage depuis la surfa
e du noyau qui est ensuite interpr�et�ee en termes de stru
ture etd'homog�en�eit�e du noyau. L'utilisation d'un mod�ele physique de 
oma montre que la stru
turespirale de CO en rotation dans la 
oma qui 
r�ee les variations temporelles d�ete
t�ees dans lesobservations est due �a une inhomog�en�eit�e dans le d�egazage depuis la surfa
e du noyau de la
om�ete Hale-Bopp. En e�et, nous avons montr�e que les e�ets de forme et de topographiedu noyau g�en�eraient des stru
tures trop faibles pour a�e
ter les observations. Cela 
on�rmela pr�esen
e d'un jet de CO �a une faible latitude �a la surfa
e du noyau de Hale-Bopp, d�eduitepar Henry (2003) �a partir d'un mod�ele simple de 
oma.L'�etude de la stru
ture du d�egazage des esp�e
es soufr�ees montre que toutes n'ont pas lemême 
omportement : H2S semble produit de fa�
on homog�ene, malgr�e une l�eg�ere asym�etriejour/nuit ; SO et CS sont au 
ontraire pr�esents dans un jet situ�e �a haute latitude sur le noyau,qui pourrait être asso
i�e au jet de poussi�eres d�ete
t�e dans le visible par Jorda et al. (1999).Le jet �equatorial de CO ne semble pas être asso
i�e �a un jet d'une des esp�e
e soufr�ees.Nous interpr�etons le fait que les di��erentes esp�e
es que nous observons ne sont paslib�er�ees dans la 
oma de fa�
on similaire 
omme le signe que la 
omposition du noyau de la
om�ete Hale-Bopp n'est pas homog�ene. Blake et al. (1999) sont arriv�es �a la même 
on
lusion�a partir de l'analyse d'observations de la 
om�ete Hale-Bopp e�e
tu�ees ave
 l'interf�erom�etrede OVRO dans lesquelles on observe des jets enri
his en HNC, DCN et HDO. Dans de obser-vations r�ealis�ees ave
 l'interf�erom�etre BIMA, Woodney (2000) montre que les distributionsde brillan
e de HCN et de CS ne suivent pas la même �evolution temporelle, en 
on
lut queles pro�ls de d�egazage depuis la surfa
e du noyau sont di��erents et que la 
omposition dunoyau de la 
om�ete Hale-Bopp est inhomog�ene. Des simulations Monte Carlo montrent queles jets de OH, CN, et C2 d�ete
t�es dans le visible proviennent de di��erentes r�egions du noyauqui n'ont pas la même 
omposition (Lederer et Campins, 2002).Les observations de deux fragments de la 
om�etes 73P/S
hwassmann-Wa
hmann 3
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onduisent �a des 
on
lusions di��erentes pour 
ette 
om�ete : la similitude des rapports d'abon-dan
e mesur�es dans les deux fragments indique une 
omposition homog�ene de son noyau(Dello Russo et al., 2007). Etant donn�ee la taille du noyau de la 
om�ete Hale-Bopp, onpeut imaginer qu'il est en fait l'agglom�eration de plusieurs pi�e
es de 
omposition di��erente.L'analyse de la 
omposition des grains 
om�etaires sugg�ere que des pro
essus de m�elange�a grande �e
helle �etaient a
tifs dans la n�ebuleuse solaire. Les di��erents 
om�et�esimaux ag-glom�er�es dans le noyau de Hale-Bopp ont pu être form�es �a di��erentes distan
es du Soleilavant d'être regroup�es, 
e qui expliquerait leurs di��eren
es de 
omposition. Les 
om�etesHale-Bopp et 73P n'appartenant pas �a la même 
lasse dynamique, les di��eren
es que nousvenons d'�evoquer posent �egalement la question du lien entre l'homog�en�eit�e des noyaux etleur famille dynamique. En e�et les membres des di��erentes 
lasses se sont peut-être form�esdans des r�egions di��erentes et n'ont pas 
onnu la même �evolution. La question de l'ho-mog�en�eit�e de 
omposition des noyaux 
om�etaires est importante 
ar elle est dire
tement li�ee�a leur pro
essus de formation et aux 
onditions physi
o-
himiques de la r�egion o�u ils sontapparus. L�a en
ore, 
'est en �etudiant un �e
hantillon important de 
om�etes, grâ
e aux ob-servations �a distan
e et aux missions spatiales, que nous obtiendrons des �el�ements de r�eponse.Un autre aspe
t important de l'�etude des 
om�etes en interf�erom�etrie millim�etrique 
on-
erne le noyau, que l'on �etudie grâ
e �a son �emission thermique. Les donn�ees 
on
ernantHale-Bopp sont pr�esent�ees dans Altenho� et al. (1999) et permettent d'estimer la taille dunoyau. Nous avons montr�e que la position astrom�etrique du maximum d'�emission 
ontinue
orrespond �a la position r�eelle du noyau alors que les mesures astrom�etriques dans le visiblesont biais�ees par la pr�esen
e de jets de poussi�eres (Boissier et al., 2007). Ce
i rajoute unint�erêt suppl�ementaire �a l'�etude de l'�emission 
ontinue d'une 
om�ete dans le millim�erique,puisque elle permet d'obtenir la position de son 
entre de masse quand les autres mesures sontmoins pr�e
ises et ainsi de 
al
uler des meilleurs �el�ements orbitaux. Dans le 
as de Hale-Bopp,notre �etude a permis de 
on
lure que les for
es non gravitationnelles �etaient n�egligeables, 
equi �etait attendu �etant donn�ee la taille importante de son noyau.Le mod�ele que j'ai d�evelopp�e sera utile dans le futur pour pr�eparer et interpr�eter denouvelles observations de 
om�etes en interf�erom�etrie millim�etrique. Il en va de même pourles m�ethodes utilis�ees, que 
e soit pour �etudier l'extension radiale (utilisation du rapport des
ux ON{OFF et interf�erom�etrique, analyse du pro�l radial des visibilit�es) ou la stru
ture de la
oma (�evolution spe
tre ON{OFF, position astrom�etrique de l'�emission des raies mol�e
ulairespar rapport �a 
elle de l'�emission 
ontinue du noyau).Si �a 
e jour la quantit�e de 
es donn�ees est limit�ee, 
e ne sera pas le 
as dans les ann�ees �avenir puisque les am�eliorations des instruments a
tuels (notamment le Plateau de Bure) vontpermettre d'observer plus fr�equemment des 
om�etes dans le domaine millim�etrique ave
 unebonne r�esolution spatiale. Il est 
lair qu'un grand pas sera fran
hi lorsque l'interf�erom�etreALMA sera mis en servi
e (Biver, 2005; Bo
kel�ee-Morvan, 2006) :� En gagnant un fa
teur 10 en sensibilit�e, il sera possible d'�etudier la 
omposition des
om�etes faibles (notamment les 
om�etes de l'�e
liptique) et d'agrandir 
onsid�erablementl'�e
hantillon sur lequel est bas�ee l'�etude de la diversit�e 
himique des 
om�etes.



152 { CONCLUSION� Dans les 
om�etes plus brillantes, ALMA permettra de d�ete
ter de nouvelles esp�e
es,dont les abondan
es sont trop faibles pour être d�ete
tables a
tuellement.� Les mesures de rapports isotopiques (D/H, 14N/15N,..) seront �egalement possiblesdans plusieurs 
om�etes pour les mol�e
ules les plus abondantes (HCN, H2O) et devraientpermettre de mieux 
ontraindre l'origine de la mati�ere 
om�etaire.� La gain en r�esolution spatiale permettra d'�etudier en d�etail la stru
ture de la 
omainterne des mol�e
ules m�eres et de la 
omparer �a 
elle de la 
oma de poussi�eres.� Le grand nombre d'antennes et leur r�epartition spatiale permettra d'avoir une 
ouverture-uv instantan�ee uniforme, et de re
onstruire des 
artes 
orre
tes ave
 un temps d'in-t�egration limit�e. L'�etude des variations temporelles de la 
oma (qui sont dues parfois�a des jets) s'en trouvera beau
oup plus ais�ee et eÆ
a
e.� L'analyse de l'extension radiale des mol�e
ules et de sa variation ave
 
ertains pa-ram�etres 
omme la distan
e h�elio
entrique ou l'a
tivit�e de la 
om�ete permettra de
ara
t�eriser les pro
essus physi
o-
himiques qui les 
r�eent.� Il sera �egalement possible d'observer des noyaux 
om�etaires sans être a�e
t�e par lapr�esen
e de la 
oma de poussi�eres, en parti
ulier quand l'interf�erom�etre sera en 
on�-guration interm�ediaire ou �etendue. Pour les plus gros, ou 
eux passant assez pr�es dela Terre, la r�ealisation de 
ourbes de lumi�ere permettra d'�etudier leur rotation et leurforme. Si des observations 
ompl�ementaires sont r�ealis�ees dans d'autres domaines delongeur d'onde, l'albedo et la taille des noyaux pourront être mesur�es s�eparemment.
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Annexe ASimulations num�eriques de COPour toutes les simulations num�eriques que nous avons utilis�ees (Solutions 1{5) nouspr�esentons i
i les 
artes des taux de produ
tion �equivalents de CO et de H2O �a 6 instantsau 
ours de la rotation. L'heure 
orrespondante est donn�ee �a droite des �gures, la p�eriodede rotation est 11,4 h.Le taux de produ
tion �equivalent Qeq(r; �; �) est le taux de produ
tion qui, dans unmod�ele 1-D, 
r�eerait �a la distan
e r du noyau la densit�e n que l'on mesure au point de
oordonn�ee sph�eriques (r; �; �) dans les simulations. On le 
al
ule pour H2O et CO en utilisantl'expression : Qeq(r; �; �) = 4� r � v n(r; �; �) r (A.1)r repr�esente le ve
teur position de la position 
onsid�er�ee et v le ve
teur vitesse desmol�e
ules en 
e point. Sur les �gures, le taux de produ
tion ~A 

quivalent est pr�esent�e enfon
tion de la latitude (� = �2 � �) et de la longitude (�) �a r = 50, 500 et 5 000 km dunoyau. Le Soleil se trouve dans la dire
tion (� = 0; � = 0) et l'axe moyen de la rotation est
onfondu ave
 la dire
tion z , 
'est �a dire � = 90Æ.
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Fig. A.1: Taux de produ
tion �equivalent de CO dans la Solution 1 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.2: Taux de produ
tion �equivalent de H2O dans la Solution 1 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.3: Taux de produ
tion �equivalent de CO dans la Solution 2 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.4: Taux de produ
tion �equivalent de H2O dans la Solution 2 pour r = 50, 500 et 5 000 km.



168 { ANNEXE A. SIMULATIONS NUM�ERIQUES DE CO

Fig. A.5: Taux de produ
tion �equivalent de CO dans la Solution 3 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.6: Taux de produ
tion �equivalent de H2O dans la Solution 3 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.7: Taux de produ
tion �equivalent de CO dans la Solution 4 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.8: Taux de produ
tion �equivalent de H2O dans la Solution 4 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.9: Taux de produ
tion �equivalent de CO dans la Solution 5 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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Fig. A.10: Taux de produ
tion �equivalent de H2O dans la Solution 5 pour r = 50, 500 et 5 000 km.
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ABSTRACT

Context. We present observations of rotational lines of H2S, SO and CS performed in comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) in March
1997 with the Plateau de Bure interferometer of Institut de Radioastronomie Millimétrique (IRAM).
Aims. The observations provide informations on the spatial and velocity distributions of these molecules. They can be used to
constrain their photodissociation rate and their origin in the coma, i.e. nucleus or parent source.
Methods. We use a radiative transfer code which allows us to compute synthetic line profiles and interferometric maps, to be
compared to the observations.
Results. Both single-dish spectra and interferometric spectral maps show evidence for a day/night asymmetry in the outgassing.
From the analysis of the spectral maps, including the astrometry, we show that SO and CS present in addition a jet-like structure
that may be the gaseous counterpart of the dust high-latitude jet observed in optical images. A CS rotating jet is also observed.
Using the astrometry provided by continuum radio maps obtained in parallel at IRAM, we conclude that there is no need to
invoke the existence of nongravitational forces acting on this comet, and provide an updated orbit. The radial extension of H2S
is found to be consistent with direct release of H2S from the nucleus. SO displays an extended radial distribution. Assuming
that SO2 is the parent of SO, the photodissociation rate of SO is measured to be 1.5 × 10

−4 s−1 at 1 AU from the Sun. This
is lower than most laboratory-based estimates and may suggest that SO is not solely produced by SO2 photolysis. From the
observations of J(2–1) and J(5–4) CS lines, we deduce a CS photodissociation rate of 1 − 5× 10−5 s−1. The photodissociation
rate of CS2, the likely parent of CS, cannot be constrained due to insufficient angular resolution, but our data are consistent
with published values.
Conclusions. These observations illustrate the cometary science that will be performed with the future ALMA interferometer.

Key words. Comet: individual: C/1995 O1 (Hale-Bopp) – Radio lines: solar system – Techniques: interferometric

1. Introduction

Spectroscopic investigations of comets in the microwave
wavelengths domain began in the 80’s when sensitive in-
strumentation was made available. This wavelength range
proved to be a powerful tool to identify and measure
the relative abundances of parent molecules released from
comet nuclei from the observations of their rotational lines
(see, e.g., the review of Bockelée-Morvan et al. 2004).
However, little information was obtained on their spatial
distribution in the inner coma because of the poor an-

Send offprint requests to: J. Boissier
⋆ Based on observations carried out with the IRAM Plateau
de Bure Interferometer. IRAM is supported by INSU/CNRS
(France), MPG (Germany) and IGN (Spain).

gular resolution (typically 10′′ at most) offered by single
dish (diffraction-limited) measurements. The study of the
spatial distribution of parent molcules is of strong inter-
est as inferences concerning the outgassing processes at
the nucleus surface can be made. In addition, the study of
the brightness radial distribution of molecular species can
provide information on their origin, i.e. indicate whether
they are indeed released by the nucleus or produced by
some source in the coma. Such investigation has been per-
formed for decades on radicals and atoms observed at vis-
ible or UV wavelengths (see the review of Feldman et al.
2004) and provided measurements of their photodissocia-
tive lifetime and the lifetime of their parents. Spatial 1-D
mapping at high angular resolution has also been under-
taken for a few molecules (CO, HCN, H2O) observed at
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infrared wavelengths in comets C/1996 B2 (Hyakutake)
and/or C/1995 O1 (Hale-Bopp) (e.g., DiSanti et al. 2001;
Magee-Sauer et al. 1999).

Mapping of rotational emission lines at high angular
resolution was only attempted in a few comets, mostly in
comets Hyakutake and Hale-Bopp. Because of their ex-
ceptional brightness, interferometric imaging of molecu-
lar lines could be successfully performed (e.g., Wright et
al. 1998; Blake et al. 1999; Woodney et al. 2002). We
present here observations of three sulfur bearing species
undertaken in comet Hale-Bopp in March 1997 using the
IRAM Plateau de Bure interferometer at angular resolu-
tion of 1.6 to 3.5′′. H2S and SO have so far only been
detected in comets in the millimetre or submillimetre do-
mains (Bockelée-Morvan et al., 2004). Our observations
provide the first study of their spatial distribution. CS has
been detected at high angular resolution in the UV in sev-
eral comets (Feldman et al. 2004). Its spatial distribution
was studied in the microwave domain in comet Hale-Bopp
using the Berkeley Illinois Maryland Association (BIMA)
array (Snyder et al. 2001). Our observations of two CS
rotational lines usefully complement these studies.

Section 2 presents the data set. Interferometric images,
spectral maps and autocorrelation (i.e., single-dish) spec-
tra of H2S, SO and CS lines are analysed and compared
to investigate jet-like structures and temporal variability
linked to nucleus rotation. In Sect. 3, we show that a well-
determined gravitational solution for comet Hale-Bopp or-
bit can be deduced from the astrometry provided by the
Plateau de Bure continuum observations. Section 5 focuses
on the study of the radial distribution of the molecules,
the model being described in Sect. 4. A summary follows
in Sect. 6.

2. Observations

2.1. Description

Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) was observed in 1997 at
the IRAM Plateau de Bure Interferometer situated in the
french Alps (Guilloteau et al., 1992). The observing cam-
paign lasted 2 weeks between March 6 and March 22,
at the time of the closest approach of the comet to the
Earth (perigee was on March 22). The programme in-
cluded interferometric mapping and single dish measure-
ments in spectroscopic mode for several molecular species
(CO, HCN, HNC, CS, H2S, SO2, SO, CH3OH, H2CO;
Wink et al. 1999; Bockelée-Morvan et al. 2000; Henry et
al. 2002; Henry 2003; Bockelée-Morvan et al. 2005), as
well as observations of the dust and nucleus continuum
emission (Altenhoff et al. 1999).

At the IRAM Plateau de Bure interferometer, obser-
vations with 1.3 and 3 mm receivers were conducted at
the same time. The CS J(2–1) and J(5–4) lines (at 98.0
and 244.9 GHz, respectively) were observed in parallel on
March 12. On March 13, the 220–211 line of H2S (at 216.7
GHz) and NJ(56–45) line of SO (at 219.9 GHz) were ob-
served simultaneously in the same backend, taking benefit

of double-sideband receivers. A log of the observations is
presented in Table 1. At this time, the instrument counted
five 15-m antennas set in C1 compact configuration so that
baseline lengths projected onto the plane of the sky were
between 22 m and 147 m. The comet was at a geocentric
distance ∆ = 1.35 − 1.36 AU and heliocentric distance
rh = 0.97− 0.98 AU.

The comet was tracked using orbital elements com-
puted by D.K. Yeomans (JPL ephemeris solution
55) and the ephemeris program of the Institut de
mécanique céleste et de calcul des éphémérides (IMCCE,
Observatoire de Paris) that takes into account plane-
tary perturbations. First interferometric maps obtained on
March 9 showed that the intensities (of both continuum
and line emissions) peaked 5–6′′ northward with respect
to the expected position. The ephemeris was corrected by
+6′′ in declination (Dec) for the observations performed
on March 12 and 13. It turned out that the position of
the brightness peaks (continuum and lines) was offset by
less than ∼2′′ with respect to the pointed position. Single
dish measurements are not affected by this pointing offset
given the size of the primary beam at the observed fre-
quencies (Half Power Beam Width, HPBW, of 22 to 50′′,
Table 1).

The observing cycle was typically: pointing, focussing,
4 min of cross-correlation on the calibrators, 2 min of au-
tocorrelation (ON–OFF measurements, 1 min on source)
and 51 scans (1 min each) of cross-correlation on the
comet. At the end of some cycles, additional autocorrela-
tion spectra were obtained. Hereafter, autocorrelation ob-
servations will be refered to as “ON–OFF” observations.
The OFF position in ON–OFF (position switching) obser-
vations was at 5′ from the ON position.

In 1997, the correlator consisted of 6 independent
units, adjustable in resolution and bandwidth. On March
12, two units were used for observing CS, the other ones
were used for CH3OH lines near 241 GHz. On March 13,
four units were used for measuring the continuum emission
(Altenhoff et al. 1999), and one unit covered the J(1–0)
HNC line observed with the 3 mm receivers (Bockelée-
Morvan et al. 2005). Another one covered both the 220–
211 H2S and NJ(56–45) SO lines present in lower and up-
per receiver sidebands. The units used for CS, H2S and
SO lines were divided into 256 channels with 78 kHz
separation, providing an effective velocity resolution of
∼ 0.31 km s−1 for CS J(2–1), ∼ 0.12 km s−1 for CS
J(5–4) and ∼ 0.13 km s−1 for H2S and SO lines (the
resolution is 1.3 times the channel spacing).

The frequency calibration was checked by observ-
ing the reference source W3OH. Interferometric observa-
tions were calibrated using the standard IRAM software
CLIC. The amplitude and phase calibrator was BL Lac
(2200+420) which flux density was determined observing
MWC349. In ON–OFF mode, the intensity scale is the an-
tenna temperature TA

∗. The conversion factor from TA
∗

to flux density and the HPBW of the primary beam at the
frequencies of CS, H2S and SO lines are given in Table 1.
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Table 1. Log of the observations and main characteristics.

Line Date UT rh ∆ Mode S/TA
∗a Beam Line areab ∆vc

ν (GHz) (1997) (AU) (AU) (Jy/K) (′′) Jy km s−1 km s−1

CS J(2–1) March 12 8h47–15h30 0.98 1.36 cross 23.5 4.39 × 2.82 1.47 ± 0.09 –0.19 ± 0.02
97.9809533 8h41–14h03 auto 21.1 49.0 15.2 ± 0.2 –0.06 ± 0.02

CS J(5–4) March 12 6h31–15h30 0.98 1.36 cross 63.1 1.92 × 1.28 5.4 ± 0.8 –0.10 ± 0.02
244.9355565 6h24-14h03 auto 30.4 19.7 213.2 ± 0.6 –0.079 ± 0.003

H2S 220–211 March 13 4h25–15h27 0.97 1.35 cross 37.6 1.99 × 1.53 3.51 ± 0.15 –0.05 ± 0.01
216.7104350 4h19-14h37 auto 27.0 22.15 18.9 ± 0.3 –0.06 ± 0.02

SO NJ(56–45) March 13 4h25–15h27 0.97 1.35 cross 37.6 1.93 × 1.5 0.44 ± 0.04 –0.05 ± 0.09
219.9494420 4h19–14h37 auto 27.0 21.9 16.9 ± 0.3 –0.13 ± 0.02

a Conversion factor averaged over the six antennas. Forward and beam efficiencies are (Feff , Beff ) = (0.93, 0.83), (0.89, 0.62),
(0.89, 0.55) at 98, 220 and 245 GHz, respectively.

b Intensity integrated over velocity measured in ON–OFF spectra (autocorrelation mode), and in the central pixel of the
interferometric maps (cross-correlation mode). The given uncertainties do not include uncertainties in the absolute calibration
(∼ 15% in both modes).

c Line velocity shift defined as ∆v =

∑
i

Tivi∑
i

Ti

, where Ti and vi are the intensity and velocity of channel i, respectively

The uncertainty in flux calibration is about 15%, both in
interferometric and ON–OFF mode.

2.2. ON–OFF spectra

The ON–OFF spectra obtained independently by the five
antennas were co-added. All lines were detected with a
signal-to-noise ratio > 10 in single scans, so that the evo-
lution of the line characteristics along the observation pe-
riod could be studied to investigate possible changes linked
to nucleus rotation. Since the rotation period of the nu-
cleus of comet Hale-Bopp is about 11.35 h (e.g., Jorda et
al. 1999), the nine H2S and SO spectra obtained between
4h19 and 14h37 UT (Table 1) spread over almost a full
rotation period. Similarly, the observations of CS J(5–4)
cover 80% of the nucleus period. Technical problems pre-
vented us from obtaining as much time coverage for CS
J(2–1). Spectra as a function of time are shown in Fig. 1–
2.

As shown in Figs. 1–2, no significant temporal changes
that could be related to nucleus rotation are observed for
the line areas. We also plot in Figs. 1–2 the temporal evo-
lution of the line centroids in nucleus velocity frame, here-
after referred to as line velocity shifts or velocity offsets
(see footnote (c) of Table 1). For all molecules, velocity off-
sets are always negative, taking into account error bars.
Given the phase angle on March 12–13 (∼ 45◦), this is
consistent with a Sun/anti-Sun asymmetry in the distri-
bution of the molecules, with more molecules towards the
Sun. The velocity offsets of the H2S (220–211), SO NJ(56–
45) and CS J(2–1) lines present some fluctuations but no
clear evidence for a 11.35 h periodic modulation (Figs. 1–
2). In contrast, the velocity offset of the CS J(5–4) line,
measured with much better accuracy (less than 0.01 km
s−1 rms), presents a clear trend of variation with rota-

tion phase, with a minimum on March 12 10h15 UT at
−0.125 km s−1, and maximum at −0.03 km s−1 observed
4 h earlier.

These measurements have to be compared to the
strong modulation (∼ 0.3 km s−1 total amplitude) ob-
served on March 11 for the CO J(2–1) and J(1–0) ve-
locity offsets (the lowest velocity offset of the CO J(2–1)
line was near 8h30 UT). This modulation has been inter-
preted as caused by a rotating CO jet emanating from a
source near the nucleus equator that was active day and
night (Henry et al. 2002; Henry 2003; Bockelée-Morvan et
al. in preparation; Boissier et al. 2006), as in mid-March
the nucleus rotation axis was near the plane of the sky.
The velocity offset of the CO lines took negative to posi-
tive values because the velocity vector of the CO-jet with
respect to Earth rotated during the course of the obser-
vations. Comparing CS and CO lines evolution, one can
conclude that their evolution are not in phase, and thus
that the CO and CS sources might be different.

The average spectra obtained on March 12 and 13
are shown in Fig. 3. Their characteristics are summarized
in Table 1. Comparing the shapes of the lines and their
Doppler shift, we can notice that the SO line is more asym-
metric than the H2S line. This will be further discussed in
Sect. 2.3.

2.3. Interferometric observations

2.3.1. Principle of interferometric imaging

An interferometer measures the 2D Fourier Transform
(FT) of the brigthness distribution on the sky. At a time t

a pair of antennas provides a point of the FT (a complex
number called visibility) at the coordinates (u, v) in the
Fourier Plane (also called uv–plane), corresponding to the
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Fig. 1. a–b: ON–OFF spectra of CS J(5–4) (244.9 GHz) (a)
and CS J(2–1) (98.0 GHz) (b) lines recorded on March 12,
1997. The spectra, in brightness temperature scale, are shifted
vertically according to observation UT time (given in the top
right corners). Horizontal lines correspond to zero intensity.
The integration time is 2 min (CS J(5–4) at 6.40 h and 14.04
h and CS J(2–1) at 8.69 h and 14.04 h) or 4 min. The velocity
scale is with respect to the comet rest velocity. c: Line area as a
fonction of UT time. Black and grey symbols are for J(5–4) and
J(2–1) lines, respectively. The black dashed (respectively grey
dotted) line shows mean value for J(5–4) (respectively J(2–
1)) line. d : Line velocity shift as a fonction of UT time. Black
and grey symbols are for J(5–4) and J(2–1) lines, respectively.
The black dashed (respectively grey dotted) line shows mean
∆v value for J(5–4) (respectively J(2–1)) line.

Fig. 2. a–b: ON–OFF spectra of H2S 220 − 211 (216.7 GHz)
(a) and SO NJ(56 − 45) (219.9 GHz) (b) lines recorded on
March 13, 1997. The spectra, in brightness temperature scale,
are shifted vertically according to observation UT time (given
in the top right corners). Horizontal lines correspond to zero
intensity. The integration time is 4 min for all spectra, but
those at 4.32 h and 14.62 h UT for which it is 2 min. The
velocity scale is with respect to the comet rest velocity. c: Line
area as a fonction of UT time. Black and grey symbols are
for H2S and SO, respectively. The black dashed (respectively
grey dotted) line shows mean value for H2S (respectively SO)
line. d : Line velocity shift as a fonction of UT time. Black
and grey symbols are for H2S and SO, respectively. The black
dashed (respectively grey dotted) line shows mean ∆v value
for H2S (respectively SO) line.
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Fig. 3. CS J(5–4) (244.9 GHz, the integration time
(ON+OFF) is 16 min), J(2–1) (98 GHz, 12 min), H2S (220–
211) (216.7 GHz, 24 min) and SO NJ(56–45) (219.9 GHz, 24
min) ON–OFF spectra obtained on March 12 and 13, aver-
aging all scans. A typical synthetic profile resulting from the
model described in Sect. 4 is overplotted in grey line.

projection on the sky of the baseline (separation between
antennas). The baseline projection evolves due to Earth
rotation so that a single pair of antennas probes several
points of the FT during the observations. At the end of
the observing run, the visibilities are stored in a uv-table.
The final observed sample in the Fourier plane is called
uv–coverage.

Interferometric maps are obtained by computing
the inverse Fourier Transform of the measured signal.
However, because in practice it is impossible to probe the
whole Fourier plane, interpolation is required. The asym-
metry in the uv–coverage results in an elliptic clean beam.
The clean beam (hereafter referred to as interferometric
beam) is the central part of the FT of the uv–coverage.
Direct analysis of the visibilities allows us to avoid the
uncertainties due to the interpolation.

2.3.2. CS, H2S and SO interferometric maps

The interferometric maps, obtained by co-adding the ve-
locity channels where line emission is present, are shown
in Fig. 4. The original images have been shifted so that the
maximum brightness peaks at the centre of the maps. The
main characteristics of these maps (intensity at maximum
brightness, absolute and relative coordinates of the peak
brightness (O) with respect to current ephemeris (C) and
with respect to the position of maximum continuum emis-
sion (Cont) measured simultaneously) are summarized in
Tables 1 and 2 and Fig. 5. Spectral maps are shown in
Figs. 6–8. The following remarks can be done :

– The SO spatial distribution is more extended than that
of H2S. The line flux in the interferometric beam is in-
deed eight times lower for SO (Table 1), while SO and
H2S lines have comparable intensities in the primary

Fig. 4. Interferometric maps of CS J(5–4) (244.9 GHz, 5.9 h
integration time), J(2–1) (98 GHz, 4.7 h), H2S (216.7 GHz,
6.6 h) and SO (219.9 GHz, 6.6 h) lines on March 12 for CS
and 13 for H2S and SO. Spectral channels covering a velocity
interval of 3.67, 4.32, 2.8 and 3.1 km s−1 centred on comet
rest velocity have been considered for CS J(5–4), J(2–1), H2S
and SO, respectively. The interferometric beam is shown in the
left bottom corner (see values in Table 1). The Sun direction is
indicated by the arrow. Contours correspond to 10% (respec-
tively 20%) of the peak intensity measured on the centre of the
maps for H2S and CS J(2–1) (respectively SO and CS J(5–4)).

beam, as measured in autocorrelation mode (Fig. 3 and
Table 1). Radial distributions will be studied in detail
in Sect. 5.

– The points of maximum line brightness do not co-
incide with the nucleus position provided by the
ephemeris (C), found to be 1.5 to 3′′ southward
(Fig. 5). Similar (O–C) offsets (by typically 1′′ in RA
and 3′′ in Dec) are observed for other lines (CO, HCN,
HNC, H2CO, CH3OH) mapped at Plateau de Bure
(Altenhoff et al. 1999, Bockelée-Morvan et al. in prepa-

ration). Continuum maps obtained simultaneously at
Plateau de Bure also show a significant trend to peak
northward of the ephemeris position, with (Cont–C)
offsets in Dec ∼+3′′ (Altenhoff et al. 1999).

– The positions of H2S and CO maximum emission
match the continuum position. No continuum data
were obtained on March 12 at the date of CH3OH ob-
servations, but almost identical (Cont–C) offsets were
measured on March 9, 11 and 13 (Fig. 5). Assuming
that this (Cont–C) offset applies on March 12, the
methanol emission peak also matches the continuum
position. In contrast, the point of maximum bright-
ness of other molecules (namely HCN, H2CO, CS, SO
and HNC) lie at intermediate positions between the
continuum and the ephemeris.
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Table 2. CS, H2S and SO maximum line brightness positions.

Line Date UTa RAb Decb (O-cont)c (O–C)d

(δRA,δDec) (δRA,δDec)
h:min:s h:min:s ◦:′:′′ (′′,′′) (′′,′′)

CS J(2–1) March 12 15:00:00 22:41:28.643 41:36:31.11 e (+0.42,+2.13)
CS J(5–4) March 12 7:00:00 22:38:43.424 41:24:11.52 e (+0.37,+2.48)

H2S March 13 8:00:00 22:47:25.371 42:02:02.88 (+0.06,+0.05) (+0.92,+2.87)
SO March 13 5:00:00 22:46:21.868 41:57:35.54 (−0.03,−1.34) (+0.83,+1.48)

a UT time at which coordinates are given.
b Apparent geocentric coordinates of the brightness peak measured on interferometric maps (“O”). Gaussian fits in the uv–
plane provide similar absolute positions.

c Offset in RA and Dec between molecules brightness peak position (“O”) and 1.3-mm dust continuum peak position (“cont”,
Altenhoff et al. 1999). Continuum observations were not performed on March 12.

d Offset in RA and Dec between molecules brightness peak position (“O”) and the comet expected position (“C”) based on
astrometric measurements from 27 April 1993 to 4 August 2005 (JPL ephemeris solution 220).

e Continuum observations were not performed on March 12 (Altenhoff et al. 1999).

Fig. 5. Position of maximum brightness peaks in molecular
maps (plain circles) and 1.3-mm continuum maps (crosses,
Altenhoff et al. 1999) with respect to the ephemeris (C) from
JPL solution 220. Surrounding ellipses correspond to interfer-
ometric beam divided by the signal-to-noise ratio on peak in-
tensity, and indicate the accuracy of the astrometric measure-
ments. The bottom-right panel shows the average continuum
offset (cross) and the Sun and rotation axis (N is the nucleus
North pole) directions projected onto the plane of the sky.

– In the spectral maps (Figs. 6–8), the lines exhibit
larger blueshifts at northward positions with respect
to the centre of brightness in the maps. As already
noted, blueshifted lines are expected for preferen-
tial outgassing towards the Sun. Taking into account
the Earth-Comet-Sun geometry, stronger blueshifts to-
wards northern positions is also consistent with a
day/night asymmetry. Indeed, though the Sun is to-
wards South in the maps (PA ∼ 160◦), a larger num-
ber of molecules released from the nucleus illuminated
hemisphere are observed to outflow northward rather
than southward because the phase angle is ∼ 45◦. This
was checked by synthesizing spectral maps using the

model detailed in Sect. 4 and a Sun/anti-Sun aymme-
try in the distribution of the molecules in the coma.

– There are however significant differences between H2S
and SO and CS spectral maps. The H2S spectra at
northern positions are less asymmetric than those of
SO and CS at the same positions. In addition, the CS
J(5–4) spectra at centre and southern positions exhibit
excess emission at Doppler velocities around 0 km s−1.
At these velocities, the emitting molecules are moving
in (or near) the plane of the sky.

The molecules can be then grouped in two categories:
those whose brightness centres coincide with the contin-
uum (H2S, CO, CH3OH) and whose spectral maps (av-
erages over about one rotation period) show mainly evi-
dence for a global day/night asymmetry. Molecules of the
second group (CS, SO, but also HCN, HNC and H2CO)
have their brightness centres offset towards South with re-
spect to the continuum and may present, in addition to
a diurnal asymmetry, a jet-like structure outflowing to-
wards South in the plane of the sky, as observed for CS on
its J(5–4) spectral maps. Comet Hale-Bopp exhibited in
March 1997 a strong dust jet pointing southwest in visible
images (Jorda et al. 1999) and interpreted as originating
from high latitude regions on the nucleus surface (the ro-
tation axis was at PA ∼ 210◦ and aspect angle ∼ 70◦ in
mid-March 1997, i.e. almost in the plane of the sky, Jorda
et al. 1999). We suggest that molecules of the second group
present a gaseous counterpart of this dust jet.

On the basis of synthesized maps obtained by describ-
ing the coma with a combination of conical structures of
various opening angles and, for the continuum, a point-
source mimicking nucleus thermal emission, we conclude
that: 1) the strong offset (Cont–C) ∼ 3′′ in Dec cannot
be explained by asymmetries in the dust coma, assum-
ing a 50% nucleus contribution to the thermal flux as de-
rived by Altenhoff et al. (1999); the centre of brightness of
the continuum maps should be very close (within 0.3′′) to
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Fig. 6. Spectral map of the H2S (220–211) line. The integration
time is 6.6 h. The position of the spectra (RA and Dec offsets
in arcsec with respect to the position of maximum brightness)
are given in the upper-left corner of the boxes. The ellipse
represents the interferometric beam and the arrow indicates
the Sun direction projected on the plane of the sky. At northern
positions, the blueshifted side of the line is stronger than the
redshifted side. Anywhere else the line is overall symmetric.

Fig. 7. Same figure as Fig 6 for SO NJ(56–45) line. The integra-
tion time is 6.6 h. In order to improve the signal to noise ratio
the spectral resolution has been degraded by a factor 3 and is
here about 0.32 km s−1. The line profile is strongly asymmetric
at northern positions, mainly at negative RA offsets.

Fig. 8. Same figure as Fig. 6 for CS J(2–1) (top) and J(5–4)
(bottom). The integration time is 4.7 and 5.9 h, respectively.
At positive Dec offsets (and especially at positive RA), the
blueshifted side of the lines is more intense; spectra are globally
symmetric at negative Dec offsets. In addition, at zero and neg-
ative Dec offsets, J(5–4) spectra present a narrow component
peaking at v ∼ 0. Note that the lack of flux in the Dec=−2′′

row of CS J(5–4) spectral map may be due to the lack of short
spacings in the uv-plane.

the actual position of the nucleus; 2) Sun/anti-Sun asym-
metries in the outgassing that are compatible with ob-
served blueshifts cannot displace the centre of molecular
line brightnesses by more than a fraction of arcsec, thereby
explaining why molecules of the first group have their cen-



B.1 Boissier et al., 2007 { 183
8 Boissier et al.: H2S, SO and CS interferometric imaging in comet Hale-Bopp

tre of brightness almost coinciding with the continuum
peak (i.e. near nucleus position); 3) the (O–Cont) offsets
in Dec observed for the molecules of the second group can
be explained by enhanced production in a high-latitude
jet-like structure; for CS, a 0.8′′ offset is obtained with a
model including a wide (∼ 50◦) conical molecular jet ori-
ented in the plane of the sky and comprising about 25%
of the total production of CS (Fig. 9); for SO, the 1.4′′ off-
set is obtained with a wider jet (∼ 80◦) containing about
40% of the total production. Such a static wide jet could
correspond to the temporal average of a narrower rotating
jet; the simulations show that a model combining a diur-
nal asymmetry and a high-latitude jet reproduces qualita-
tively the line shapes of CS and SO ON–OFF spectra and
spectral maps as well as the (O-Cont) offsets (Fig. 9). 4)
the position of the centre of brightness in time-integrated
maps is not significantly affected by low-latitude rotating
gaseous jets, such as the one observed for CO (Sect. 2.2).
Fitting in detail the H2S, CS and SO interferometric

maps is challenging, given the complexity of Hale-Bopp
coma and lack of temporal coverage. This study is beyond
the scope of the present paper. In Sect. 5, we will focuss
on the radial distribution of these molecules.

3. Astrometry: orbital implications

It is at this point useful to discuss the Plateau de Bure
observations in the context of the orbit determination of
the comet. Whether it is or is not necessary to allow for
effects of other than gravitational forces on the Hale-Bopp
orbit has long been a rather contentious issue (Marsden,
1999). On the one hand, it was difficult to believe that,
active though the comet was, the relative mass loss due
to outgassing from a nucleus as large as Hale-Bopp was
estimated to be (from 45 to perhaps 70 km diameter,
Altenhoff et al. 1999, Weaver & Lamy 1999) would be
sufficient to produce a detectable effect on the orbit. On
the other hand, as the timespan of the astrometric ob-
servations increased well beyond the comet’s perihelion
passage, the manner in which the orbital solutions sat-
isfied the data was becoming less and less satisfactory,
even when special weighting schemes were introduced to
stress some observations over others. Eventually, when the
observations extended some ten months after perihelion
passage, there was no other possibility but to incorporate
nongravitational parameters into the solution, including
in particular a radial force component outward from the
Sun that had a formal mean error of only some three per-
cent. In broad terms, later orbital solutions, whether com-
puted at the Minor Planet Center or at the Jet Propulsion
Laboratory (e.g., MPC 54799 and JPL 220 orbit used
in Sect 2.3.2, which both include observations made into
Aug. 2005), seemingly confirmed this finding.
If there were a significant departure between the cen-

tre of mass and the centre of brightness when the comet
was most active, it makes sense to attempt entirely gravi-
tational orbital solutions that exclude consideration of the
optical astrometry during that time period. Although the

Fig. 9. Synthetic spectral maps (left panel), ON–OFF spectra
(right upper panel) and positions of the brightness maximum
with respect to the nucleus (right lower panel) for CS J(5–
4) (top) and J(2–1) (bottom) lines as obtained with a model
including a jet like structure southward and a day/night asym-
metry in the coma. The jet is 50◦ wide, and contains about 25
% the total amount of CS. The CS production rate is 5 times
stronger in the day side of the nucleus. The arrow indicates
the projection of the Sun direction in the plane of the sky. The
phase angle is 45◦.

last observations were made more than 12 years after a for-
tuitous prediscovery observation, some 19 percent of the
total of 3565 observations in the Minor Planet Center’s
files were made during the 50 days immediately preceding
the comet’s perihelion passage. The exclusion of these ob-
servations permits a moderately satisfactory gravitational
fit to the remainder. The (O–C) residuals in Dec for the
omitted timespan are systematically negative to an aver-
age extent of about 3′′. Only 2 percent of the observations
were made during the two months after perihelion passage,
but this negative trend also shows during this period of
included observations, after which there was a six-week
gap in the observational record because of the comet’s
small elongation from the Sun. There is likewise a nega-
tive trend during the last month of included observations
prior to perihelion passage.
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Table 3. J2000.0 orbital elements of C/1995 O1 (Hale-Bopp). Epoch 1997 Mar. 13.0 TT.

Orbit T q Peri Node Incli. e 1/a
1997 Apr. (TT) (AU) (◦) (◦) (◦) (AU−1)

I 1.13588 0.9141659 130.58732 282.47062 89.43001 0.9951316 +0.0053255
II 1.13606 0.9141660 130.58734 282.47061 89.43002 0.9951315 +0.0053256
III 1.13623 0.9141657 130.58735 282.47061 89.43003 0.9951313 +0.0053258

(± 0.00003)a (± 0.0000002)a (± 0.00001)a (± 0.00001)a (± 0.00001)a (± 0.0000002)a (± 0.0000002)a

a Errorbars for orbit III.

Orbit I in Table 3 was therefore computed from 2693
observations covering the time periods 1995 July 24–1997
Jan. 10 and 1997 July 14–2005 Aug. 4. Observations with
a residual in RA or Dec or both of 2.0′′ or larger were also
excluded from this gravitational solution. The mean resid-
ual of the included data is 0.86′′, and there are no obvious
systematic trends. The single prediscovery observation on
1993 Apr. 27 has an (O–C) Dec residual of -2.0′′, and the
negative trend during the omitted half-year is much as
before.

The ten IRAM geocentric apparent positions of the
peak of the continuum from Altenhoff et al. (1999) are
given in Table 4. The first set of residuals shown are from
Orbit I, the 2693-observation orbit mentionned above.
Although these residuals are systematically negative, the
important point is that those in declination are only
slightly negative, suggesting that the peak of IRAM con-
tinuum emission is substantially closer to the comet’s cen-
tre of mass than the optical astrometric observations are
during this time. The second set of residuals are from
an orbit solution (Orbit II in Table 3) that also includes
these IRAM observations. The consistency of the IRAM
data suggests it may be appropriate to weight them more
heavily in the solution, specifically, by a factor of five. At
the same time, it is reasonable to accept in the solution
only residuals in either coordinate that are no more than
1.5′′. The resulting orbital elements (Orbit III) are given in
Table 3. These satisfy 2249 observations with mean resid-
ual 0.71′′. The residuals of the 1993 and 2005 observa-
tions are changed from those of the previous solution by
no more than 0.1′′. The IRAM residuals from Orbit III
are now very commendable.

We conclude that there is no need to invoke the ex-
istence of nongravitational forces acting on this comet.
The “original” and “future” barycentric values of 1/a
are +0.003801 and +0.005571 AU−1, respectively, corre-
sponding to periods of 4267 and 2405 years.

4. Modelling observations

In order to press on with the data analysis, we have de-
veloped a model able to simulate both interferometric and
ON–OFF observations of a synthetic coma. In a first step,
the brightness distribution of molecular lines in the plane
of the sky is computed using a radiative transfer model.
This brightness distribution is used in the second step to

compute synthetic ON–OFF line profiles and to simulate
velocity-resolved interferometric observations.

4.1. Radiative transfer model

Computing the brightness distribution of a molecular ro-
tational line in the plane of the sky is a classical radiative
transfer problem that can be easily solved out by numeri-
cal integration provided we know: 1) the population distri-
bution of the involved rotational levels; 2) the spatial and
velocity distribution of the studied species; 3) the velocity
dispersion, assumed here to be thermal at local temper-
ature; and 4) the background emission, taken to be the
2.7 K cosmic background. It also requires an appropriate
choice of number of cells and of cell size, both spatially
and spectrally, in order to get sufficient accuracy. Detailed
formulae of the cells contribution in the case of an opti-
cally thin coma can be found in Bockelée-Morvan et al.
(in preparation). The code used in this paper is more gen-
eral as it takes into account opacity effects: in addition to
the proper emission of each cell (at given Doppler veloc-
ity interval) it computes the cell attenuation of the signal
emitted from background cells along the line of sight. The
output of the programme is a spectral cube which provides
the brightness distribution Fi(x, y) in the plane of the sky
(x,y) for a number of velocity channels i. The computed
map is 256×256 pixels wide, with pixels of 0.5′′ × 0.5′′,
and velocity channels of 0.10 km s−1.

The level populations in the cells were computed ac-
cording to the excitation model of Biver et al. (1999). The
model takes into account collisions with water molecules
and electrons which control excitation in the inner coma:
we used a total cross-section for de-excitation by neutral
collisions of 1−2×10−14 cm2, and a xne scaling parameter
equal to 1 for the electron density. Radiative excitation by
the Sun radiation is taken into account for CS (Biver et al.
1999). Radiative excitation is not considered for H2S and
SO molecules. As detailed in Crovisier et al. (1991) and
Biver et al. (2006), given their short photodissociation life-
time, they do not undergo significant radiative excitation
before being dissociated. This is particularly relevant in
March 1997 for comet Hale-Bopp, the collisional region of
which was large at this time. The excitation model takes
also into account radiation trapping, which main effect is
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Table 4. Astrometry of C/1995 O1 (Hale-Bopp) from continuum observations at Plateau de Bure interferometer and residuals
with respect to orbits in Table 3.

1997 Mar. UT RA (J2000.0) Dec (J2000.0) (O−C) Orbit I (O−C) Orbit II (O−C) Orbit III
(δRA,δDec) (δRA,δDec) (δRA,δDec)

day h:min:s h:min:s ◦:′:′′ (′′,′′) (′′,′′) (′′,′′)

09 05:00:00 22:14:44.864 +39:22:44:07 (−1.4,−0.6) (−0.9,−0.4) (−0.5,−0.1)
09 08:00:00 22:15:40.688 +39:27:56.90 (−1.2,−0.6) (−0.8,−0.4) (−0.3,−0.1)
09 10:00:00 22:16:18.031 +39:31:24.84 (−1.2,−0.6) (−0.7,−0.4) (−0.2,−0.1)
09 12:00:00 22:16:55.459 +39:34:52.18 (−1.4,−0.7) (−1.0,−0.5) (−0.5,−0.3)
11 06:00:00 22:30:26.714 +40:45:22.83 (−1.3,−0.6) (−0.8,−0.5) (−0.3,−0.2)
11 06:00:00 22:30:26.724 +40:45:23.05 (−1.2,−0.4) (−0.7,−0.2) (−0.2, 0.0)
13 08:00:00 22:47:34.109 +42:03:01.56 (−1.3,−0.5) (−0.7,−0.4) (−0.2,−0.2)
13 15:00:00 22:50:03.197 +42:13:15.05 (−1.3,−0.5) (−0.7,−0.3) (−0.2,−0.2)
16 16:00:00 23:17:10.406 +43:48:28.38 (−1.1,−0.4) (−0.5,−0.4) ( 0.0,−0.2)
16 16:00:00 23:17:10.407 +43:48:28.42 (−1.1,−0.4) (−0.5,−0.3) (+0.1,−0.2)

a Continuum geocentric positions from Altenhoff et al. (1999) converted from apparent to J2000.0 coordinates.

Fig. 10. Population of the rotational levels of CS related to
observed transitions: J = 1, 2, 4 and 5 as computed with the
excitation model. The upper panel corresponds to a constant
temperature, the lower to a variable temperature.

to increase the size of the region where molecules are at
thermal equilibrium.

Because the field of view of the Plateau de Bure obser-
vations was essentially sampling molecules with rotational
level populations at thermal equilibrium, the temperature
of the gas is an important parameter of the model. Both
radio (single-dish) (Biver et al. 2002) and infrared (e.g.,
Magee-Sauer et al. 1999; DiSanti et al. 2001) observations
of comet Hale-Bopp in March 1997 suggested gas temper-

Fig. 11. Population of the H2S and SO rotational levels related
to observed transitions as computed with the excitation model.
The upper panel corresponds to a constant temperature, the
lower to a variable temperature.

atures ∼ 120 K at radial distances of ∼10000 km from the
nucleus. Evidence for a temperature increase with distance
to nucleus is reported from long-slit spectroscopy in the
infrared (Magee-Sauer et al. 1999; DiSanti et al. 2001).
Such an increase is predicted in coma hydrodynamic sim-
ulations as a result of photolytic heating (Combi et al.
1999). Therefore, we investigated two temperature laws
in our model:
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– a constant temperature: T = 120 K, derived from the
heliocentric dependence of T in comet Hale-Bopp pub-
lished by Biver et al. (2002).

– a variable temperature: T = 20 K for r < 100 km,

T = 20 + 50 log ( r[km]
100 ) for 100 km < r < 10000 km

and T = 120 K for r > 10000 km, where r is the radial
distance from the nucleus.

The variable temperature law provides a temperature
of 70 K at 1000 km from the nucleus, consistent with the
model of Combi et al. (1999), but somewhat below the
rotational temperatures of 80–90 K derived from infrared
measurements with 1′′ (1000 km) aperture (Magee-Sauer
et al. 1999; DiSanti et al. 2001). Therefore, this temper-
ature law allows us to investigate extreme temperature
gradients. The population of the upper and lower levels
of the CS, H2S and SO observed transitions are shown
in Figs. 10–11 for the two temperature laws. As the dis-
tance from the nucleus increases, the rotational popula-
tion distributions of the molecules evolve from thermal
equilibrium to a cold fluorescence equilibrium, because
of declining collision rates. This explains the increase in
the outer coma of the population of the levels involved
in the observed rotational transitions. With this temper-
ature law, the modelled ON–OFF observations (10000–
25000 km field of view radius) mostly probe collisionally
excited molecules at T = 120 K, while the interferometric
beam (1000 km equivalent radius) is sensitive to colder
regions at T ∼ 70 K. Colder gas in the inner coma results
in larger opacity effects, as it will be shown in Sect. 5.

The radiative transfer code can accommodate any 3-D
density and velocity distribution as inputs. For the pur-
pose of Sect. 5, namely the analysis of the radial distribu-
tion of CS, H2S and SO, the density distribution was de-
scribed by the Haser formulas for parent and/or daughter
species. Since the H2S coma does not show up strong spa-
tial and spectral asymmetries, the assumption of isotropic
outgassing is satisfactory for analysing the H2S data. This
is less true for SO and CS (Sect 5), so that this must be
kept in mind in the discussion of the results. We can note
that the Haser formula for daughter molecules is appropri-
ate for describing the density distribution of SO and CS in
comet Hale-Bopp within the IRAM instrumental field of
view given the large size (> 105 km, Combi et al. 1999) of
the collision sphere in March 1997 compared to the scale-
lengths of their presumed parents (see Sect. 5). Numerical
simulations of asymmetric comas discussed in Sect.2.3.2
were performed using a combination of conical structures,
each of them characterized by a production rate by unit
of solid angle.

For the gas expansion velocity, we assumed a value
about 1.03 km s−1, derived from the heliocentric depen-
dence of the gas expansion velocity measured in comet
Hale-Bopp by Biver et al. (2002). Other relevant param-
eters in the Haser model that will be constrained by the
observations are the photodissociation rates of CS, H2S,
SO and SO parent, and the CS, H2S and SO production
rates.

Table 5. Published photodissociation rates at 1 AU from the
Sun.

Molecule β [s−1] Reference

H2S 2.5 × 10−4 Crovisier et al. 1991
CS 1.0 × 10−5 Jackson et al. 1982

2.0 × 10−5 Biver et al. 2003
1.0 × 10−4 Snyder et al. 2001

CS2 1.0 × 10−3 Feldman et al. 1999
1.7 × 10−3 Jackson et al. 1986

SO 1.5 × 10−4 Kim & A’Hearn 1991
4.9 × 10−4 Summers & Strobel 1996
6.2 × 10−4 Huebner et al. 1992

SO2 2.1 × 10−4 Kim & A’Hearn 1991
2.1 × 10−4 Huebner et al. 1992
2.3 × 10−4 Kumar 1982
2.9 × 10−4 ⋆ Summers & Strobel 1996

⋆ The solar spectrum model used pertains to solar maximum.

4.2. ON–OFF synthetic spectra

Synthetic ON–OFF line profiles are readily obtained from
the spectral cube by convolving the brightness distribution
obtained for each velocity channel with the primary beam
pattern. The beam pattern A(x, y) was described by a
2D-gaussian which width at half maximum is equal to the
HPBW given in Table 1.

4.3. Synthetic interferometric observations

The simulation of interferometric observations is more
complex, as it requires the Fourier transform of the brigh-
ness distribution taking into account the uv–coverage (see
Sect. 2.3).

For each channel i, the visibilities are defined by (see
e.g., Thompson et al., 1991) :

Vi(σ) =
c

νδv

∫
4π

A(s)Fi(s) exp(−
2iπν

c
σ · s)dΩ, (1)

where σ is the baseline vector for two antennas, with co-
ordinates (u,v) in the uv-plane. s is a vector in the sky
plane which coordinates are (x, y) in radian units. A is
the power pattern of the antennas, and dΩ is an element
of solid angle on the sky. Unit of the brightness distribu-
tion Fi(x, y) provided by the radiative transfer model is
[W m−2 sr−1]. Vi(σ) is here in units of [W m−2 Hz−1] or
janskys. Equation 1 can be approximated to :

Vi(u, v) =
c

νδv

∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞

A(x, y)Fi(x, y)

× exp(−
2iπν

c
(ux+ vy)) dxdy. (2)

The calculation of the visibilities is carried out using
the GILDAS software collection provided by IRAM. The
first step consists in converting the brightness spectral
map Fi(x, y) times the primary beam gaussian pattern
A(x, y) into GILDAS format. Then a GILDAS task com-
putes the Fourier transform according to Eq. 2. In order to
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simulate data comparable to observations, it is necessary
to take into account the uv–plane sampled by the observa-
tions. In practice, the GILDAS task reads the uv-coverage
in the observed data file and computes the Vi(u, v) for
each (u,v) point. This step provides a uv-table that can
be handled exactly like that recorded during the obser-
vations. Modelled and observed maps obtained by inverse
Fourier Transform can be compared.

It is also possible to compare the visibilities in the
Fourier space. Because of symmetry properties of the
Fourier Transform, a radially symmetric brightness distri-
bution results in visibilities Vi(u, v) that only depend upon
the uv-radius σ =

√
u2 + v2. Observed visibilities that have

been radially averaged in the uv-plane can be directly
compared to modelled Vi(σ). In such a way, the mean
(angularly averaged) radial brightness distribution of ob-
served species can be investigated. For this study, visibili-
ties integrated over velocity

∑
i
Vi(σ)δv [Jy km s−1] (with

δv equal to channel width) will be compared (Sect. 5).
Note that the line flux measured in ON–OFF mode cor-
responds to the visibility at σ = 0.

5. Analysis of the radial distribution of CS, H2S

and SO

Two different methods are used to analyse the radial dis-
tribution of CS, H2S and SO. Let us define FSD as the
line area of the ON–OFF spectra and FInt as the line
area at maximum intensity in the interferometric maps,
which observed values are given in Table 1. Because of
the factor of ∼ 10 difference in angular resolution between
ON–OFF and interferometric observations, the flux ratio
R = FSD/FInt is strongly sensitive to the spatial distri-
bution. We can thus compare observed and modelled flux
ratios to constrain model parameters. The more extended
the brightness distribution is, the larger the flux ratio R.
In the second method, we compare observed and mod-
elled visibilities as a function of uv-radius, as explained
previously, including the ON–OFF data point.

Input free parameters in the model are photodissocia-
tion and production rates. The production rate Q is ad-
justed iteratively by running the model several times in
order to match at best the flux ratio and the observed in-
tensities FSD and FInt. Indeed, the intensities (particularly
FInt) are affected by small but significant opacity effects,
so that the flux ratio depends on Q.

5.1. Hydrogen sulfide H2S

The photodissociation rate of H2S has been determined
by Crovisier et al. (1991) using laboratory measurements
(Table 5). The resulting H2S scalelength for comet Hale-
Bopp in March 1997 is ∼ 3900 km, i.e. intermediate be-
tween the angular resolution of ON–OFF and interfer-
ometric observations. Therefore, the flux ratio R is ex-
pected to reflect, in large part, H2S photolysis.

The observed flux ratio R can be reproduced within
1-σ with the model for a photodissociation rate of H2S

Table 6. Observed and modelled fluxes (in Jy km s−1) and
flux ratios.

Observationsa Modelsb

T = 120K T variable
Thin Thick Thin Thick

H2S 220–211

FSD 18.9± 2.8 19.14 17.20 19.40 16.60

FInt 3.51± 0.55 4.89 3.96 5.15 3.60

R 5.38± 1.16 3.91 4.34 3.76 4.61

CS J(2–1)
FSD 15.2± 2.3 15.1 14.3 14.6 13.7

FInt 1.47± 0.24 1.07 1.02 1.50 1.29

R 10.3± 2.3 14.1 14.0 9.7 10.6

CS J(5–4)
FSD 213± 32 231 213 227 201

FInt 5.4± 1.1 11.4 8.22 14.7 7.30

R 39± 10 20.3 25.9 15.4 27.5

a Line integrated intensity in ON–OFF mode (FSD) and at
the centre of the interferometric map (FInt) and their ra-
tio R = FSD/FInt. Unlike in Table 1, error bars take into
account a 15% uncertainty in the calibration.

b Model calculations of FSD and FInt, assuming a constant
or variable temperature in the coma (see Sect. 4). Results
labelled as thick (respectively thin) indicate whether
opacity effects were included or not in the calculations.
Calculations were performed with βH2S = 2.5 × 10−4 s−1,
βCS2

= 1.7 × 10−3 s−1, βCS = 2 × 10−5 s−1. The assumed
production rates are QH2S = 1.35 × 1029 s−1, QCS = 2.0 ×
1028 s−1 (respectively QH2S = 1.2 × 1029 s−1, QCS = 1.8
× 1028 s−1) for T = 120 K (respectively, variable T ) law.

in the range 1.5 − 3 × 10−4 s−1. This range includes the
value from Crovisier et al. (1991), for which computed
flux densities and flux ratios R are given in Table 6, for
the two temperature laws, together with measured values.
Calculations in the assumption of an optically thin line
are also given. The good agreement between model and
observations (within 1-σ) in the optically thick case shows
that the radial extension of H2S in the coma is well ex-
plained by direct release of H2S from the nucleus. Opacity
effects significantly affect the line flux in the interferomet-
ric beam: by 23% with the constant temperature law to
40% for T variable. The retrieved H2S production rates
are 1.35 and 1.2× 1029 s−1, for the constant and variable
T laws, respectively.

Figure 12 shows the comparison between modelled
(with opacity effects included) and measured visibilities
for the two temperature laws. Both models reproduce cor-
rectly the radial evolution of the visibilities. At large uv-
radii, the fit is better with the model assuming a variable
temperature. Fluctuations apart the model fit trace spa-
tial asymmetries in the coma.
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Fig. 12. Amplitude of the visibility of H2S 217 GHz line ver-
sus uv-radius. Circles with error bars: observations. Dotted
lines: model assuming constant T . Thick lines: model assum-
ing variable T . In both cases, calculations were performed with
βH2S = 2.5 × 10−4 s−1.

The ON–OFF H2S spectrum given by the model is
superimposed on the observed spectrum in Fig 3. The
agreement is satisfactory, not considering the small spec-
tral asymmetry in the observed spectrum which is due
to non-isotropic H2S density and velocity distribution as
discussed in Sect. 2.

5.2. Carbon sulfide CS

Ultraviolet observations of CS performed with the
International Ultraviolet Explorer (IUE) have shown that
CS2 is the likely parent of CS (Jackson et al. 1982, 1986).
More recently, a comparison between unidentified lines in
comet 122P/de Vico spectra and jet cooled laboratory CS2

spectra suggests that CS2 is indeed present in cometary
atmospheres (Jackson et al. 2004). The CS2 lifetime at 1
AU is estimated between 590 s (Jackson et al. 1986) and
1000 s (Feldman et al. 1999) from observations and lab-
oratory measurements (i.e., photodissociation rate βCS2

between 1 and 1.7 × 10−3 s−1).

The photodissociation rate of CS is debated. From IUE
observations, Jackson et al. (1982) deduced βCS = 1 ×
10−5 s−1. From CS J(2–1) interferometric observations of
comet Hale-Bopp performed with the BIMA array, Snyder
et al. (2001) inferred βCS = 1 × 10

−4 s−1, i.e. a value
ten times higher. On the other hand, single-dish millimet-
ric observations of comets at small heliocentric distances
suggested βCS ≈ 2× 10

−5 s−1 (Biver et al. 2003).

The field of view radius of our CS ON–OFF obser-
vations is 10000 to 25000 km, depending on the line
(Table 1). Therefore, the calculated flux ratio FSD and FInt

should be strongly dependent upon the assumed CS scale-
length, when exploring values between 10000 and 100000
km. On the other hand, the interferometric beams (750
to 2000 km radius, for the J(5–4) and J(2–1) lines, re-
spectively) are comparable to the CS2 scalelength, which

Fig. 13. Modelled flux ratios R as a function of CS photodisso-
ciation rate for CS J(2–1) (R21, top) and J(5–4) (R54, bottom)
lines for βCS2

= 1.7 × 10−3 s−1 (value at rh = 1 AU). The dot-
ted (respectively dashed) lines show the 1-σ (resp. 2-σ) range
around the observed value (continuous line).

makes the determination of the CS2 lifetime more difficult,
given large uncertainties in CS lifetime.
Figure 13 shows the dependence of the flux ratio of the

J(2–1) (R21) and J(5–4) (R54) lines with the photodis-
sociation rate of CS, assuming a constant or a variable
temperature in the coma. The CS2 photodissociation rate
was taken equal to βCS2

= 1.7 × 10−3 s−1 (value at rh =
1 AU). The observed ratios can be reproduced within 2-σ,
with βCS in the range 2–7 × 10

−5 s−1 (case of constant T )
or with βCS between 0.7 and 6 × 10

−5 s−1 (case of vari-
able T ). The same computations were made with βCS2

=
1 × 10−3 s−1 (Feldman et al. 1999) in order to investigate
the sensitivity of the results to this parameter. A satisfac-
tory fit within 1-σ is obtained for both lines (R21 = 12
and R54 = 29) with βCS in the range 2–5 × 10

−5 s−1 and
a variable T . In summary, our data are consistent with a
CS photodissociation rate of 1–5 × 10−5 s−1. On the basis
of the J(2–1) data alone, the value βCS = 2–3 × 10

−5 s−1

is preferred. Models assuming a variable temperature in
the coma provide the best results.
Table 6 shows that opacity effects strongly affect the

intensity of the J(5–4) line in the interferometric beam,
justifying our radiative transfer model. They are less sig-
nificant for J(2–1), and for T = 120 K than for variable
T . These trends can be easily explained: 1) the J(5–4) is
intrinsically stronger and observed with a smaller field of
view; 2) with the adopted variable temperature law, the
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Fig. 14. Amplitude of the visibility as a function of uv-radius
for CS J(2–1) (upper panel) and CS J(5–4) (lower panel).
Measurements are shown by dots with error bars. Displayed
modelled visibilities are for a variable temperature law and
parameter sets: (βCS = 2 × 10−5 s−1, βCS2

= 1.7 × 10−3 s−1)
in solid line, (βCS = 2 × 10−5 s−1, βCS2

= 1 × 10−3 s−1) in
dashed line and (βCS = 1 × 10−4 s−1, βCS2

= 1.7 × 10−3 s−1)
in dotted line.

lower rotational levels of the J(2–1) and J(5–4) transi-
tions (namely J = 1 and J = 4) are more significantly
populated in the inner coma (see Fig. 10), hence more
significant self-absorption effects. The retrieved CS pro-
duction rate is ∼ 2 × 1028 s−1 with βCS = 1–2 × 10−5

s−1.
In Fig. 14 we show the radial evolution of the visibil-

ities for different model parameters, assuming a variable
temperature in the coma. Models with βCS = 2 × 10−5

s−1 and βCS2
equal to 1 × 10−3 s−1 and 1.7 × 10−3 s−1

reproduce correctly the observed visibilities, as expected
from the study of the fluxes ratio. Visibilities computed
with βCS = 1 × 10−4 s−1 do not match the data.

The high value βCS = 1× 10−4 s−1 inferred by Snyder
et al. (2001) from comet Hale-Bopp observations of CS
J(2–1) with the BIMA array is ruled out by our analy-
sis of Plateau de Bure observations. Snyder et al. (2001)
used a different approach. They analysed CS radial pro-
files deduced from the interferometric maps, but did not
consider the autocorrelation measurements that they ac-
quired nor the radial evolution of the visibilities in the
uv–plane. However, for βCS = 1×10−4 s−1, their autocor-

Fig. 15. The flux ratio R = FSD

FInt
as a function of βSO and

βSO2
. Upper panel: for constant temperature T = 120 K; lower

panel: for the variable temperature law. Contour values are
given in the bottom of the figures. Circles correspond to (βSO,
βSO2

) values published in the literature (Table 5). The region
where the computed R is in agreement within 1-σ with the
observations (R = 38± 10) is filled in grey.

relation data yield systematically higher (by a factor 2.5–
3) CS production rates than the cross-correlation data.
We computed that, if βCS is decreased to ∼ 3× 10−5 s−1,
the production rates derived by the two sets of data can
be reconciled.

5.3. Sulfur monoxide SO

As pointed out in Sect. 2.3.2, there is clear evidence that
the SO radial brightness distribution is much more ex-
tended than that of H2S. The flux ratio for the SO line is
R = 38±10, taking into account calibration uncertainties,
to be compared to R = 5.4±1.2 for the H2S line (Table 6).
SO is a radical and a photodissociation product of SO2,
also observed in comet Hale-Bopp (Bockelée-Morvan et al.
2000). Published SO2 photodissociation rates are in gen-
eral consistent with each other: βSO2

= 2.1−2.3×10−4 s−1

for quiet sun and 2.9×10−4 s−1 for active sun (see Table 5).
A significantly lower value was derived by Kumar (1982),
but only one channel of the SO2 photodissociation pro-
cess was considered. We will not consider this value in
this work.

In contrast, published values of βSO differ by up to a
factor of 4 (Table 5). Because SO and SO2 photodisso-
ciative scalelengths are intermediate between the primary
and interferometric fields of view, they can be somewhat
constrained by the observations. Model calculations were
performed for many couples (βSO, βSO2

) in the range of
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published values. Isocontours of the flux ratio R as a func-
tion of βSO and βSO2

are presented in Fig. 15.
In the assumption that SO is produced solely by the

photodissociation of SO2, the observations are consistent
(within 1–1.5-σ) with the published value of βSO = 1.5×
10−4 s−1 (Kim & A’Hearn 1991), but are not compatible
with values as high as 5 − 6 × 10−4 s−1 (Huebner et al.,
1992; Summers & Strobel, 1996). The same conclusion is
obtained from the study of the visibility curve (Fig. 16).
Direct release of SO from the nucleus is fully excluded
(Fig. 16).

Published βSO rates are all based on the same lab-
oratory data (Phillips, 1981). Discrepancies may be as-
cribed to the complexity of the laboratory SO absorp-
tion spectrum (which shows a series of strong narrow
lines over a broad continuum) and the fact that the spec-
trum is only available in a graphic version. From our own
analysis of the spectrum, we put a firm lower limit βSO

> 1.5× 10−4 s−1 using the lower envelope to the SO spec-
trum. Considering in addition the narrow lines, we esti-
mate βSO = 3.2 × 10−4 s−1, but this estimation is still
uncertain due to the lack of a digital version of the spec-
trum.

How this result could be reconciled with our measure-
ments? First, because SO emission is strongly anisotropic,
can we exclude a flaw in our analysis due to simple ap-
proximations made on the coma structure? Calculations
performed for an anisotropic coma which reproduces the
main characteristics of the SO map (Sect.2.3.2) show that
our analysis should not be significantly affected by the
presence of jets in the coma. In addition, a separate re-
duction of the blue and red velocity parts of the SO spec-
trum shows that both parts display the same intensity flux
ratio R (equal to that measured for the whole emission),
indicating that jet structures do not affect the overall evo-
lution of the visibilities with baseline length.

A βSO value higher than that which fits the obser-
vations implies that some process makes the SO bright-
ness radial distribution more extended than expected from
SO2 photodissociation. We examined several possibilities.
Among those that can be excluded are: 1) a βSO2

value
lower than published values; shielding of SO2 photodis-
sociation by water is insufficient (the inner coma where
UV shielding by water is significant may be evaluated
to r < 1000 km); 2) a kinetic temperature that is much
higher ( ∼ 200 K) in the inner coma observed by the in-
terferometric beam than in the outer coma observed by
the primary beam, that would be in contradiction with
measurements (Magee-Sauer et al., 1999; DiSanti et al.,
2001) and hydrodynamical models (Combi et al., 1999).
This leaves the possibility that SO2 is not the only source
of SO, or that SO2 is itself produced by some extended
source in the coma such as grains or complex molecules.

The SO production rate deduced from the observa-
tions is 2.4–2.7 × 1028 s−1 for βSO = 1.5 × 10−4 s−1 and
βSO2

= 2.1×10−4 s−1. Based on the same ON–OFF data,
Bockelée-Morvan et al. (2000) inferred a higher value for
the SO production rate due to different assumptions on

Fig. 16. Amplitude of visibility of SO 220 GHz line versus

uv-radius. Observations: circles with error bars. Continuous,

dotted and dashed lines correspond to model calculations as-

suming that SO is created by the photodissociation of SO2 with

βSO of 1.5, 4.9 and 6.2 × 10−4 s−1, respectively. The dotted-

dashed line tests the case of a pure nuclear origin for SO, with

βSO = 1.5 × 10−4 s−1. Calculations correspond to variable T

law. Similar results are obtained with a constant T = 120 K.

the beam efficiency and kinetic temperature. SO2 was ob-
served in comet Hale-Bopp on several dates in March and
April 1997 using the IRAM Plateau de Bure and 30-m
antennas (Bockelée-Morvan et al. 2000). The measure-
ments yield a production ratio QSO/QSO2

∼ 2 in March
1997. The discrepancy increases when a higher βSO value
is adopted (e.g., QSO/QSO2

∼ 6 for βSO = 6.2×10−4 s−1).
Bockelée-Morvan et al. (2000) suggest that QSO2

is possi-
bly underestimated in their calculations as they assumed
LTE for the SO2 rotational population distribution, and
neglect electronic and vibrational excitation. Another pos-
sible explanation is the presence of another source of SO
in the coma. As discussed above, this would allow a more
satisfactory interpretation of the observed SO radial dis-
tribution, given available estimations of βSO.

The synthetic SO ON–OFF spectrum computed with
our isotropic model is plotted in Fig. 3. Though it does
not match in details the observed asymmetric SO spec-
trum, the line width and wings are correctly reproduced.
This indicates that, as assumed in the model, the SO rad-
icals which are within the field of view, though daughter
products, do indeed partake in the kinetics of the gas flow.

6. Summary

Observations carried out in cross- and autocorrelation
modes with the IRAM Plateau de Bure interferometer
were analysed to study the spatial distribution of sulfur-
bearing molecules in the coma of comet Hale-Bopp using
a radiative transfer code. The radial distribution of H2S is
in agreement with a direct release from the nucleus and is
well reproduced by our model using the H2S photodisso-
ciation rate published in the literature, thereby validating
our approach.
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On this basis, we studied the radial distribution of CS
emission. This radical is believed to be produced by the
photolysis of the short-lived CS2 molecule. The angular
resolution of the observations prevented us to obtain ob-
servational constraints on the CS2 photodissociation rate.
The photodissociation rate of CS is not precisely deter-
mined because no satisfactory measurements can be done
in the laboratory on this radical. Our data are consistent
with βCS in the range 1− 5× 10−5 s−1, which is in agree-
ment with the value of 2 × 10−5 s−1 proposed by Biver
et al. (2003) but rules out βCS = 1 × 10−4 s−1 derived
by Snyder et al. (2001) from interferometric observations
with the BIMA array. With βCS ∼ 3 × 10−5 s−1, the CS
production rates derived from autocorrelation and cross-
correlation BIMA data are reconciled.

SO was first detected in comet Hale-Bopp, as well as
its presumed parent product SO2 (Bockelée-Morvan et al.,
2000). Values of βSO available in the literature differ by
a factor of ∼4 between the lowest (1.5 × 10−4 s−1, Kim
& A’Hearn 1991) and the highest value (6.2 × 10−4 s−1,
Huebner et al. 1992). From our own analysis based on
the same laboratory absorption spectrum, we estimate
βSO ∼ 3.2 × 10−4 s−1. In contrast, assuming that SO2 is
the parent of SO, the SO interferometric data suggest βSO

= 1.5× 10−4 s−1. The discrepancy between measured and
computed values of the SO photodissociation rate may in-
dicate that SO2 is not the sole parent of SO, or that SO2

is itself created by some extended source in the coma.
Note that the sulfur chemistry in comets is far from being
fully understood: the origins of S2 and NS radicals are still
unknown (Bockelée-Morvan et al., 2004). In the future, in-
terferometric mapping of SO and SO2 with the Atacama
Large Millimeter and submillimeter Array (ALMA) will
provide relevant informations about the SO creation pro-
cess in cometary atmospheres (Biver 2005). Further lab-
oratory experiments on SO absorption in the UV are also
strongly encouraged.

The data show clear evidence for anisotropic spatial
distributions in the coma: (1) ON–OFF spectra are asym-
metric; (2) the visibilities as a function of uv-radius do not
follow the expected curves in the case of a 1-D outflow ;
(3) maps of CS and SO line brightness distributions do
not peak at the position of the continuum maps obtained
simultaneously which should be close to the nucleus po-
sition; (4) maps show strong and specific spectral vari-
ations in the coma. On the basis of model calculations,
we show that SO and CS present a wide jet-like struc-
ture that may correspond to the gaseous counterpart of
the strong high latitude dust jet detected at optical wave-
lengths. This structure is not observed for H2S. All three
molecules show day/night spatial asymmetries. Spectral
temporal variations related to nucleus rotation are only
observed for CS. The strong CO rotating jet observed at
Plateau de Bure interferometer has no H2S, CS and SO
counterpart. These differences in the outgassing patterns
of different volatiles in the Hale-Bopp coma may suggest
that the nucleus composition is inhomogeneous (though all
molecules were not observed on the same day and we can-

not exclude time variations of the outgassing). This anal-
ysis is consistent with the results of some previous works:
(1) the offsets observed between molecular (HNC, DCN,
HDO) and continuum emission on interferometric maps
made with the Owens Valley Radio Observatory (OVRO)
were interpreted as due to jets enriched in these molecules
(Blake et al., 1999); (2) Monte Carlo simulations suggest
that the different molecular jets observed at optical wave-
lengths (OH, CN, C2) originate in several active areas of
different chemical compositions (Lederer et al., 2002). An
explanation would be that the huge nucleus of comet Hale-
Bopp is actually made of several pieces that have not un-
dergone the same formation and/or evolution processes.
This would be in contrast with comet 73P/Schwassmann-
Wachmann 3 whose fragments were found similar in chem-
ical properties, suggesting an homogeneous nucleus (Dello
Russo et al., 2007).

The results obtained in this paper demonstrate the
benefit and uniqueness of millimeter interferometry to in-
vestigate nucleus outgassing properties and physical pro-
cesses acting in the coma. Last and not least, by solv-
ing the contentious issue regarding the role of nongravi-
tational forces in comet Hale-Bopp orbit, we have shown
that this technique is also powerful for astrometry pur-
poses. ALMA, with its unprecedented sensitivity, angular
resolution, and instantaneous uv-coverage, will be a very
powerful tool in the future for cometary science.
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Abstract

Comet 9P/Tempel 1 was the target of a multi-wavelength worldwide investigation in 2005. The NASA Deep Impact mission reached the comet
on 4.24 July 2005, delivering a 370-kg impactor which hit the comet at 10.3 km s−1. Following this impact, a cloud of gas and dust was excavated
from the comet nucleus. The comet was observed in 2005 prior to and after the impact, at 18-cm wavelength with the Nançay radio telescope, in
the millimeter range with the IRAM and CSO radio telescopes, and at 557 GHz with the Odin satellite. OH observations at Nançay provided a
4-month monitoring of the outgassing of the comet fromMarch to June, followed by the observation of H2O with Odin from June to August 2005.
The peak of outgassing was found to be around 1 × 1028 molec. s−1 between May and July. Observations conducted with the IRAM 30-m radio
telescope in May and July 2005 resulted in detections of HCN, CH3OH and H2S with classical abundances relative to water (0.12, 2.7 and 0.5%,
respectively). In addition, a variation of the HCN production rate with a period of 1.73 ± 0.10 days was observed in May 2005, consistent with
the 1.7-day rotation period of the nucleus. The phase of these variations, as well as those of CN seen in July by Jehin et al. [Jehin, E., Manfroid,
J., Hutsemékers, D., Cochran, A.L., Arpigny, C., Jackson, W.M., Rauer, H., Schulz, R., Zucconi, J.-M., 2006. Astrophys. J. 641, L145–L148],
is consistent with a rotation period of the nucleus of 1.715 days and a strong variation of the outgassing activity by a factor 3 from minimum to
maximum. This also implies that the impact took place on the rising phase of the “natural” outgassing which reached its maximum ≈4 h after the
impact. Post-impact observations at IRAM and CSO did not reveal a significant change of the outgassing rates and relative abundances, with the
exception of CH3OH which may have been more abundant by up to one order of magnitude in the ejecta. Most other variations are linked to the
intrinsic variability of the comet. The Odin satellite monitored nearly continuously the H2O line at 557 GHz during the 38 h following the impact
on the 4th of July, in addition to weekly monitoring. Once the periodic variations related to the nucleus rotation are removed, a small increase of
outgassing related to the impact is present, which corresponds to the release of ≈5000 ± 2000 tons of water. Two other bursts of activity, also
observed at other wavelengths, were seen on 23 June and 7 July; they correspond to even larger releases of gas.
 2006 Elsevier Inc. All rights reserved.
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1. Introduction

The investigation of the composition of cometary nuclei
is crucial for understanding their origin. Short-period Jupiter-
family comets may have accreted directly in the Kuiper Belt

0019-1035/$ – see front matter  2006 Elsevier Inc. All rights reserved.
doi:10.1016/j.icarus.2006.10.011
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beyond Neptune. Having spent most of their time in a very cold

environment, these objects may not have evolved very much

since their formation. Thus, their composition might provide

direct clues to the composition in the outer regions of the Solar

Nebula where they formed.

However, after spending many decades in a warmer envi-

ronment within 6 AU from the Sun, the upper layers of such

cometary nuclei may have evolved, probably loosing their most

volatile components, and one may wonder if material released

in the coma at the time of perihelion is representative of the

bulk composition of the comet. One key objective of the Deep

Impact mission (A’Hearn et al., 2005a) was to excavate mate-

rial from a depth of a few tens of meters in order to see the

release of probably more pristine material. The target, Comet

9P/Tempel 1, is on a 5.5-year orbit and belongs to the Jupiter-

family group of comets, like 19P/Borrelly that was investigated

in 2001 (Bockelée-Morvan et al., 2004) when Deep Space 1

passed within 2300 km of its nucleus. The Deep Impact space-

craft released a 370-kg impactor which hit the comet nucleus

at 10.3 km s−1 on 4.2445 July 2005 UT Earth-based time

(A’Hearn et al., 2005b). Following this technological success,

a large cloud of dust and icy particles flew out of the impact

crater (at an average speed of 0.2 km s−1; Keller et al., 2005)

which was the target of spectroscopic investigations. The objec-

tive was to characterize the amount and composition of material

excavated and to compare it with the chemical composition of

the comet before the impact.

Observing Comet 9P/Tempel 1 in support to the Deep Im-

pact mission (Meech et al., 2005a) was a major objective of

ground based radio observations and a major objective for the

2005 Odin space observatory program (Nordh et al., 2003). We

report in the present paper our observations conducted with the

Nançay radio telescope, the IRAM (Institut de radioastronomie

millimétrique) 30-m telescope, the CSO (Caltech Submillime-

ter Observatory), and with the Odin satellite.

2. Observations

Comet 9P/Tempel 1 returned to the perihelion of its orbit

on 5 July 2005, just one day after it was hit by the projectile

released by the Deep Impact spacecraft. Our radio observing

campaign started 4 months earlier, in March–May, when the

comet was more favorably placed in the sky. Opposition was

indeed on 4 April and perigee was on 4 May 2005 at 0.712 AU

from the Earth. Comet 9P/Tempel 1 was also known to have a

peak in activity about twomonths before perihelion (Lisse et al.,

2005). The first IRAM observing campaign to characterize the

comet activity and chemical composition was scheduled in May

2005. The OH maser inversion was maximum (i < −0.20) in

March to May 2005, which made it the best observing window

for observations at Nançay. On the other hand, solar elongation

constraints (60◦ < elong. < 120◦) prevented Odin observations

before 7 June 2005. The second observing campaign involving

IRAM 30-m, CSO, Nançay and Odin observatories was sched-

uled around the time of the impact (early July 2005).

2.1. Nançay radio telescope

The Nançay radio telescope is a meridian telescope with

a fixed primary spherical mirror (35 × 300 m), a secondary

plane mirror (40 × 200 m) tiltable on an horizontal axis and

a focal system that can track the source during approximately

1 h around time of transit. For the observations of Comet 9P/

Tempel 1, transiting at 51◦ to 32◦ elevation, the beam size at 18-

cm wavelength is 3.5 × 19′. Both polarizations of the two hy-

perfine transitions of the OH Λ-doublet at 1665 and 1667 MHz

were observed every day in the comet from 4 March to 8 June

and from 1 to 10 July 2005. The comet was too weak to be

detected on a single day of observation but was detected on av-

erages of about 10 days since 20 March (Crovisier et al., 2005).

The observations are listed in Table 1 and examples of the ob-

served spectra are shown in Fig. 1.

Observations were reduced and production rates calculated

as has been regularly done for previous observations (Crovisier

et al., 2002), assuming isotropic outgassing and taking into ac-

count collisional quenching of the maser (Table 4). The UV

pumping by the solar radiation field is responsible for the pop-

ulation inversion i of the ground state Λ-doublet of OH that

makes the comet emission detectable (Despois et al., 1981;

Schleicher and A’Hearn, 1988). The Swings effect makes i very

sensitive to the heliocentric velocity of the comet. In July i was

close to zero (+0.03 or +0.08 on average, depending upon the

inversion model). This partly explains why the comet was not

detected at Nançay at that time. The Nançay upper limit is con-

sistent with the water production rates observed by other means

(see below) and with the OH signal detected with the Green

Bank Telescope (Howell et al., 2005).

Table 1

Observations of OH 18-cm lines in Comet 9P/Tempel 1 at Nançay

UT date 2005

[mm/dd.dd–dd.dd]

〈rh〉

[AU]

〈1〉

[AU]

Int. time

[days × 1 h]

∫
Tb dv

[K km s−1]

Velocity offset

[km s−1]

Inversion

(1) (2)

03/04.11–03/19.06 1.89 0.98 15 +0.004 ± 0.003 −0.23 −0.27

03/20.06–04/05.01 1.78 0.82 12 −0.015 ± 0.003 −0.70 ± 0.69 −0.28 −0.33

04/06.01–04/21.95 1.71 0.75 17 −0.013 ± 0.002 −0.29 ± 0.16 −0.31 −0.37

04/22.95–05/01.92 1.65 0.72 10 −0.014 ± 0.003 −0.08 ± 0.14 −0.30 −0.36

05/02.92–05/11.89 1.62 0.71 9 −0.029 ± 0.004 −0.23 ± 0.14 −0.28 −0.34

05/12.89–05/22.86 1.58 0.72 10 −0.015 ± 0.004 +0.13 ± 0.20 −0.25 −0.30

05/24.86–06/08.82 1.54 0.76 14 −0.011 ± 0.002 −0.41 ± 0.17 −0.19 −0.21

07/01.78–07/10.77 1.51 0.90 10 +0.011 ± 0.004 +0.03 +0.08

Note. Maser inversion values are from (1) model of Despois et al. (1981) or (2) Schleicher and A’Hearn (1988).
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Fig. 1. Selected spectra of the OH radical observed in Comet 9P/Tempel 1 with the Nançay radio telescope.

2.2. IRAM 30-m telescope

Comet 9P/Tempel 1 was first observed between 4.8 and 9.0

May 2005 with the IRAM 30-m radio telescope, around the

time of its perigee. The weather was relatively good and stable,

with higher sky opacity on the first night. On the last sched-

uled night (9.8–10.0 May) observations had to be stopped due

to strong winds. In July, the comet was observed every evening

from 2.7 to 10.8 July 2005: 6 to 8 h of observations were sched-

uled per day, but in general the stability of the atmosphere was

relatively poor during the first 3 h, leading to a typical pointing

uncertainty of 5–6′′. Later in the evening pointing stability and

atmospheric transmission usually improved. The best observing

conditions were on 2 and 4 July evenings, while the weather on

6, 8, 9 and 10 July was relatively poor (7 to 12 mm of precip-

itable water versus 2 to 5 mm). Every night in May and July,

Jupiter and the carbon star IRC+10216 were observed for cal-

ibration purpose. The beam sizes and main beam efficiencies

(ηb ≈ 0.76 to 0.40 depending on frequency) were checked on

planets (Jupiter, Saturn or Venus). The calibration of the line in-

tensity and pointing stability were evaluated from observation

of the compact source IRC+10216. In addition, other point-

ing sources within 10◦–15◦ of the comet were observed at least

every hour.

The observations of the HCN J (3–2) line in IRC+10216

were especially useful to estimate the effect of atmospheric

instability on the comet line intensity. Anomalous refraction

(Altenhoff et al., 1987), which causes random pointing offsets,

was the main cause of signal losses in July. Indeed, at this fre-

quency the antenna half power beam width is 9.4′′ which makes

observations very sensitive to pointing. In May, the mean stan-

dard deviation of the daily measurements of the intensity of the

HCN J (3–2) line in both IRC+10216 and the Orion Molec-

ular Cloud calibration sources was less than 7%. But a drop
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of 50% of the HCN J (3–2) line intensity of IRC+10216 was

often observed in July at the beginning of the observations,

while the losses decreased to less than 20% at the end of each

evening shift. The effect on the HCN J (1–0) line intensity was

much smaller (less than 10% variation) due to the larger beam.

These variations could be well attributed to an average pointing

offset—as provided in Table 2—which was larger at the begin-

ning of the observations.

HCN J (1–0) and HCN J (3–2) lines were detected both in

May and July. Average spectra are shown in Figs. 2, 5 and 6.

Evidence of time variability in the HCN line intensities that

could be attributed to the rotation of the nucleus was readily

seen in May (Biver et al., 2005). H2S (Fig. 3) and CH3OH were

also marginally detected in May. Up to three individual lines of

CH3OH lines at 145 GHz were detected in July (Fig. 4). Other

species (CS, CO, H2CO) were searched for both in May and

July but not detected. Line intensities or 3σ upper limits are

reported in Table 2.

2.3. CSO telescope

In contrary to IRAM 30-m, the CSO with 10.4-m telescope

on top Mauna-Kea, Hawaii, was in direct viewing of Comet

9P/Tempel 1 at the time of the encounter with Deep Impact.

Although benefiting from a better sky transparency (average

amount of precipitable water was 1–2 mm versus 3–4 mm at

IRAM on 4–5 July), this 10.4-m radio telescope has a lower

sensitivity than the IRAM 30-m and could only observe dur-

ing 4 h between sunset and comet set. Observations were tar-

geted on the day of the impact and the next one. The 345-GHz

double-sideband receiver was used and tuned to the pair of

methanol lines at 304.2 and 307.2 GHz, predicted to be among

the strongest lines in this wavelength domain (e.g., Biver et al.,

2000). In addition, they can provide precise information on the

gas temperature. Observations started at 5 h UT on 4 July until

9 h UT and from 1.5 to 8 h UT on 5 July 2005 with tuning to the

HCN J (4–3) line at 354.5 GHz after 6 h UT. Jupiter was used

as a pointing and beam efficiency calibration source (ηb ≈ 0.6

at 305 and 353 GHz).

A marginal detection of the CH3OH lines at 304/307 GHz

(4σ , Fig. 7) was obtained on the 4.3 July post-impact data after

the two lines (expected to have similar intensities) were co-

added. HCN was not detected. Line intensity and upper limits

are given in Table 2.

2.4. Odin satellite

The Odin satellite (Nordh et al., 2003; Frisk et al., 2003)

houses a 1.1-m telescope equipped with 5 receivers at 119 GHz

and covering the 486–504-GHz and 541–580-GHz domains

that are in large part unobservable from the ground. Half of

the time is dedicated to astronomical studies and the other half

to aeronomical investigations. Comets are a major topic for

Odin observations and the fundamental rotational line of wa-

ter at 556.936 GHz has been detected in 11 comets between

2001 and 2005. In addition H18
2 O at 547.476 GHz and NH3 at

572.498 GHz were detected in some comets (Biver et al., 2007).

Comet 9P/Tempel 1 was observed during the “eclipse pe-

riod,” when part of Odin orbit lies in the Earth shadow, so that

only one receiver at 557 GHz could be used due to power limita-

tions. The single-side band receiver system temperature (Tsys),

which is measured three times per orbit, was 3100 ± 30 K in

June, 3200 ± 60 K in early July and about 3350 K at the end of

July and beginning of August. Variations of Tsys with time were

smooth and the resulting calibration uncertainty was below 1%.

Two spectrometers were used: the wide band Acousto–Optical

Spectrometer (AOS) (1 GHz with 0.6-MHz channel spacing

and 1-MHz resolution) and the high resolution AC2 autocor-

relator (112-MHz bandwidth, 125-kHz channels, 333-kHz res-

olution after Hanning smoothing; Olberg et al., 2003). The high

resolution corresponds to 180 m s−1 at 557 GHz, well enough

to resolve the ≈1.5 km s−1 wide cometary line. 95 orbital revo-

lutions of 1.6 h, in series of 4–5 consecutive “orbits,” were allo-

cated to the 9P/Tempel 1 program. Due to orbital constraints the

comet was observed only 45 to 55 min per revolution. The ob-

servations during the ten “orbits” scheduled on 7/8 June mostly

failed due to an error in the setup of the spectrometers while

three “orbits” on the 17 June and two on the 3rd of July were

pointed too far from the target. A 2×2′ map was obtained on 18

June, while on other dates the observations were aimed at the

comet nucleus position. The residual pointing offset (checked

on Jupiter maps) and uncertainty are estimated to be less than

20′′. The beam size at 557 GHz is 127′′ and main-beam effi-

ciency ηb = 0.85. Due to the weakness of the comet, the signal

was averaged over 4 to 6 “orbits.” This offers a time resolution

(6–10 h) and sensitivity to the amount of gas released by the im-

pact which are better than what the submillimeter wave satellite

(SWAS) could achieve (Bensch et al., 2006). Due to standing

waves and other interferences, several ripples were present in

the spectra and removed with sinusoidal baseline fitting. The

line intensities and velocity shifts given in Table 2 are the aver-

age of AC2 and AOS values.

3. Data analysis

3.1. Molecular production rates

Intensities of millimeter and submillimeter lines were con-

verted into production rates using the same modeling and codes

as in previous papers (e.g., Biver et al., 1999, 2000, 2002,

2006, 2007). A Haser model with symmetric outgassing—

unless specified (Section 4.2)—and constant radial expansion

velocity are used to describe the density, as in our previous stud-

ies. The variation of the photo-dissociation lifetimes of H2O

and HCN due to solar activity is taken into account.

The expansion velocity (vexp) is estimated from the line

shapes of the spectra with highest signal-to-noise ratios. For

May observations we use vexp = 0.65 km s−1 (half widths at

half maximum intensity, HWHM = 0.70 ± 0.05 and 0.67 ±

0.13 km s−1 for the HCN J (3–2) blue and red-shifted sides). In

June–July there is more scatter in the measurements: HWHM =

0.78 and 0.69 ± 0.05 km s−1 for H2O, HWHM = 1.00 and

0.58 ± 0.15 km s−1 for HCN J (3–2) and HWHM = 0.75 and

0.41 ± 0.11 km s−1 for HCN J (1–0), for blue and red-shifted
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Table 2

Observations of Comet 9P/Tempel 1

UT date 2005

[mm/dd.dd–dd.dd]

〈rh〉

[AU]

〈1〉

[AU]

Int. time

[min]

Species

(transition)

∫
Tb dv

[K km s−1]

Velocity offset

[km s−1]

Offset

Odin 1.1-m

06/18.06–18.43 1.516 0.818 70 H2O(110–101) 0.67 ± 0.10 −0.31 ± 0.13 14′′

90 H2O(110–101) 0.37 ± 0.09 −0.08 ± 0.25 63′′

68 H2O(110–101) 0.33 ± 0.10 +0.38 ± 0.32 83′′

06/23.61–23.85 1.511 0.842 179 H2O(110–101) 0.66 ± 0.07 −0.03 ± 0.11 14′′

07/03.65–04.22 1.506 0.892 375 H2O(110–101) 0.44 ± 0.04 −0.14 ± 0.08 15′′

07/04.26–04.62 1.506 0.895 248 H2O(110–101) 0.38 ± 0.04 +0.15 ± 0.10 14′′

07/04.66–05.02 1.506 0.897 250 H2O(110–101) 0.46 ± 0.05 −0.09 ± 0.10 14′′

07/05.06–05.43 1.506 0.899 250 H2O(110–101) 0.52 ± 0.05 −0.09 ± 0.07 15′′

07/05.46–05.83 1.506 0.901 252 H2O(110–101) 0.41 ± 0.05 +0.17 ± 0.13 14′′

07/07.57–07.84 1.506 0.912 218 H2O(110–101) 0.50 ± 0.07 −0.09 ± 0.13 12′′

07/09.22–09.45 1.507 0.921 165 H2O(110–101) 0.37 ± 0.07 −0.06 ± 0.19 12′′

07/10.57–10.85 1.507 0.929 167 H2O(110–101) 0.34 ± 0.06 −0.11 ± 0.15 15′′

07/11.95–12.19 1.508 0.937 166 H2O(110–101) 0.42 ± 0.06 −0.21 ± 0.16 12′′

07/16.17–16.41 1.510 0.962 206 H2O(110–101) 0.34 ± 0.06 −0.30 ± 0.21 18′′

07/25.21–25.49 1.519 1.020 242 H2O(110–101) 0.30 ± 0.06 +0.15 ± 0.15 15′′

07/31.59–31.87 1.529 1.064 207 H2O(110–101) 0.19 ± 0.05 −0.38 ± 0.22 20′′

08/07.55–07.82 1.543 1.116 201 H2O(110–101) 0.32 ± 0.05 −0.05 ± 0.13 15′′

IRAM 30-m

05/04.76–05.04 1.625 0.711 460 HCN(1–0) 0.031 ± 0.005 −0.18 ± 0.10 2.0′′

05/05.78–06.04 1.622 0.712 418 HCN(3–2) 0.097 ± 0.012 −0.08 ± 0.06 2.3′′

05/06.80–07.04 1.618 0.712 78 HCN(3–2) 0.213 ± 0.034 −0.22 ± 0.08 2.0′′

178 HCN(1–0) 0.045 ± 0.008 −0.27 ± 0.11 3.0′′

05/07.79–08.04 1.615 0.713 150 HCN(3–2) 0.112 ± 0.017 −0.09 ± 0.07 2.0′′

200 HCN(1–0) 0.028 ± 0.006 −0.14 ± 0.13 2.0′′

05/08.79–09.04 1.611 0.713 202 HCN(3–2) 0.212 ± 0.019 −0.12 ± 0.08 2.0′′

05/05.78–07.04 1.621 0.712 287 H2S(110–101) 0.030 ± 0.008 −0.28 ± 0.13 2.1′′

05/05.78–09.04 1.615 0.713 818 CH3OH 157 GHz1 0.055 ± 0.008 −0.13 ± 0.08 2.8′′

05/04.76–08.04 1.619 0.712 508 CO(2–1) <0.025 2.7′′

05/08.79–09.04 1.611 0.713 202 CS(5–4) <0.045 2.5′′

05/04.76–05.04 1.625 0.711 230 H2CO(312–211) <0.062 2.0′′

07/02.81–03.88 1.506 0.889 221 HCN(1–0) 0.035 ± 0.008 −0.03 ± 0.14 2′′

221 HCN(3–2) 0.149 ± 0.036 −0.19 ± 0.18 3′′

07/04.66–04.76 1.506 0.897 76 HCN(1–0) 0.023 ± 0.016 +0.04 ± 0.27 6′′

76 HCN(3–2) 0.147 ± 0.041 +0.18 ± 0.23 6′′

07/04.76–04.92 1.506 0.897 125 HCN(1–0) 0.045 ± 0.012 +0.04 ± 0.27 3′′

125 HCN(3–2) 0.145 ± 0.026 −0.07 ± 0.10 4′′

07/05.68–05.92 1.506 0.902 200 HCN(1–0) 0.037 ± 0.010 −0.38 ± 0.23 2′′

190 HCN(3–2) 0.147 ± 0.037 −0.40 ± 0.20 4′′

07/06.80–10.91 1.507 0.919 585 HCN(1–0) 0.015 ± 0.005 −0.25 ± 0.20 5′′

585 HCN(3–2) 0.093 ± 0.035 +0.14 ± 0.23 3′′

07/02.81–03.88 1.506 0.889 161 CH3OH(30–20)A+ 0.038 ± 0.009 −0.40 ± 0.15 2′′

CH3OH(3−1–2−1)E 0.014 ± 0.009

CH3OH(30–20)E 0.015 ± 0.009

07/04.76–04.92 1.506 0.897 125 CH3OH(30–20)A+ 0.046 ± 0.009 −0.36 ± 0.18 3′′

CH3OH(3−1–2−1)E 0.038 ± 0.009 −0.06 ± 0.19

CH3OH(30–20)E 0.019 ± 0.010 −0.52 ± 0.58

07/05.68–05.92 1.506 0.902 190 CH3OH 145 GHz2 0.068 ± 0.018 −0.09 ± 0.15 2.5′′

07/06.80–09.89 1.506 0.917 320 CH3OH 145 GHz2 0.046 ± 0.019 −0.90 ± 0.50 4′′

07/02.81–03.87 1.506 0.889 221 CO(2–1) <0.066 2′′

07/04.76–04.92 1.506 0.897 125 CO(2–1) <0.051 3′′

07/06.80–08.91 1.506 0.913 265 CS(5–4) <0.095 3′′

07/05.68–10.91 1.506 0.914 305 H2CO(312–211) <0.080 3′′

CSO 10.4-m

07/04.22–04.25 1.506 0.895 27 CH3OH 305 GHz3
<0.260 3′′

07/04.25–04.35 1.506 0.895 69 CH3OH 305 GHz3 0.252 ± 0.069 +0.23 ± 0.25 3′′

07/05.06–05.18 1.506 0.899 107 CH3OH 305 GHz3
<0.167 3′′

07/05.21–05.36 1.506 0.900 123 HCN(4–3) <0.141 3′′

Notes. 1. CH3OH 157 GHz: sum of the three (30–3−1)E, (40–4−1)E and (50–5−1)E lines of CH3OH. 2. CH3OH 145 GHz: sum of the three (30–20)A+,

(3−1–2−1)E and (30–20)E lines of CH3OH. 3. CH3OH 305 GHz: sum of the (21–20)A−+ line at 304.2 GHz and (41–40)A−+ line at 307.2 GHz.
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Fig. 2. Spectra of HCN obtained with IRAM in May 2005. These spectra are two-day averages corresponding to the minimum outgassing rate (HCN J (3–2), top),

an intermediate case (HCN J (1–0), middle) and the maximum outgassing rate (HCN J (3–2), bottom).

Fig. 3. IRAM 30-m telescope spectrum of H2S 110–101 line at 168.8 GHz observed in May 2005.

sides of the lines, respectively, and we adopted an average value

of vexp = 0.75 km s−1. We used 0.65 km s−1 for H2O data ob-

tained after mid-July when lines were narrower (HWHM =

0.77 and 0.42 ± 0.07 km s−1 for H2O). The variation of the line

shape and expansion velocity will be discussed in Sections 4.2

and 4.3.
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Fig. 4. IRAM 30-m telescope spectra of methanol lines at 145.1 GHz on the impact day (4.84 July, bottom) and the average of other days not affected by the impact

ejecta (top).

Our model of excitation of the rotational levels of the mole-

cules takes into account collisions with neutrals at a constant

gas temperature. Collisions with electrons also play a major

role and are modeled according to Biver (1997) and Biver et

al. (1999) with an electron density multiplying factor xne set

to 0.3 for all data. The electron density obtained with a fac-

tor xne = 0.2–0.3 was found to provide the best match to the

radial evolution of line intensities observed for several comets

in extended Odin H2O maps (Biver et al., 2007). Interpreta-

tion of millimeter data (Biver et al., 2006) usually requires a

slightly higher factor, around 0.5. Data obtained in 9P/Tempel 1

cannot put stringent constraints on this free parameter, but

the coarse map of H2O(110–101) obtained in June is as well

matched with intensities computed with xne from 0.1 to 1.0.

We adopted the mean value of xne = 0.3: using xne = 0.2

would increase systematically all H2O production rates by 7%

and using xne = 0.5 would decrease them by 10%. The op-

tical thickness of the water rotational lines is taken into ac-

count into the excitation process using the Sobolev “escape

probability” method (Bockelée-Morvan, 1987). We have weak

constraints on the gas temperature: in May, from simultane-

ous observations of the two HCN J (3–2) and J (1–0) lines,

we infer a rotational temperature of 12.2 ± 1.1 K. Given the

assumed collision rate, this corresponds to a kinetic tempera-

ture of 14+11
−8 K. For July data we do not expect a much higher

temperature (given that the generally observed trend in previ-

ous comets is T ∝ r
−1
h

to r
−1.5
h

) and assume T = 20 K. This

is slightly lower than the kinetic temperature estimated from

infrared spectroscopy by Mumma et al. (2005) but this discrep-

ancy has always been observed when comparing radio and in-

frared measurements, which are made with different instrumen-

tal fields of view. A temperature of only 18 K was measured in

the more active Comet C/1996 B2 (Hyakutake) at rh = 1.55 AU

(Biver et al., 1999).

A radiative transfer code, taking into account line optical

thickness, is used to compute line intensities and to simulate

line profiles. The mean opacity of the 557-GHz water line is <1

and its line intensity is almost proportional to the water produc-

tion rate for values in the range 5–12 × 1027 molec. s−1. Other

lines considered in this paper are optically thin.

3.2. Simulations of time-variable outgassing rates

A caveat of radio observations is their large field of view,

which samples molecules released by the nucleus at different

times. The smaller the beam, the more likely the signal will re-

flect the outgassing behavior of the nucleus in real time. Since

we cannot retrieve time dependent information on the true nu-

cleus outgassing rate directly or in a simple way, the best is to

try to simulate the observations with a minimum number of free

parameters. For all observations and simulations, unless spec-

ified, line intensities are converted into “apparent” production

rates, i.e., the production rates which would give the observed

line intensities assuming a stationary regime. Apparent pro-

duction rates are computed following the description given in

Section 3.1.
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Fig. 5. IRAM 30-m telescope spectra of the HCN J (1–0) line on the impact day

(4.84 July, bottom), and the average of other days not affected by the impact

ejecta (top).

3.2.1. Simulation of periodic fluctuations

First, we investigate the effect of a periodic fluctuation in

outgassing rate in order to interpret the periodicities observed in

HCN line intensities in May and, more marginally, in H2O mea-

surements obtained in July (Section 4), both related to nucleus

rotation. We assumed an outgassing rate with a sinusoidal peri-

odicity of 1.7 days and an amplitude of 50% of the mean value.

This periodic variation is accounted for when computing col-

lisional excitation and radiation transfer. Isotropic outgassing,

constant velocity and temperature are otherwise assumed. The

expected line intensities for May and July observing conditions

were computed for various phases. They were then converted

into apparent production rates for direct comparison to the input

true production rate. The result is a quasi sinusoidal variation

of the apparent production rate which amplitude and phase are

retrieved from the fit of a sinusoid. This provides us with in-

formation on the extent to which the amplitude of variation is

reduced due to beam averaging, and the periodic variation is

shifted in phase (the phase shift is hereafter called “beam de-

lay”). As test cases, we studied the HCN J (1–0) and HCN

J (3–2) lines observed at IRAM (which encompass the whole

range of CSO and IRAM beam sizes (9.5–27′′)) and H2O ob-

served with Odin.

Fig. 8 shows the model line intensities converted into “ap-

parent” production rates. The periodicity expected in signals

Fig. 6. IRAM 30-m telescope spectra of HCN J (3–2) line on the impact day

(4.84 July, middle), on the day after (bottom) and average of the two previous

days not affected by the impact ejecta (top).

Fig. 7. CSO spectrum of the sum of the two methanol lines at 304.2 and 307.2

GHz. This spectrum is an average of 2.5 h of observations following the impact

on 4.24 July 2005.

observed at IRAM is delayed by 1.1 h (HCN J (3–2)) to 3.6 h

(HCN J (1–0)), and the delay for H2O observed by Odin in July

is 19.7 h. The amplitude is reduced by 14% (HCN) to 70%

(H2O). Since observations are averaged over a few hours, the

amplitude of variation is further reduced by a factor sin(x)/x

with x = 2πto/Tp , where Tp = 1.7 days and to is the observa-
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Fig. 8. Simulation of the effect of a sinusoidal variation of the HCN and H2O production rates (dotted line) on apparent production rates measured on different lines

with Odin or IRAM for the July observing conditions. Dashed lines are the least squares sinusoidal fits to the computed values. This plot shows the phase shifts

(“beam delay”) and amplitude attenuations due to the corresponding beam sizes of the instruments. The simulation for HCN observations in May yields very similar

results.

tion duration (typically 0.2 day for HCN to 0.36 day for H2O;

Table 2). This effect is small for IRAM observations (amplitude

typically reduced by 9%) but significant for Odin observations

(27%). Overall, the amplitude of variation of apparent H2O pro-

duction rates measured by Odin can be expected to be 3.5 times

smaller than the amplitude of variation of HCN apparent pro-

duction rates, if H2O and HCN productions presented similar

periodic fluctuations at the nucleus surface.

For OH at Nançay, intensity variations related to nucleus ro-

tation cannot be detected given the large beam size and the low

signal-to-noise ratios obtained daily.

3.2.2. Simulations of outgassing bursts

We investigate here the lines intensity response to an out-

burst. This study is focussed on the lines actually observed

with radio facilities in July 2005. “H2O(110–101)” refers to

this line seen with Odin beam and “HCN J (3–2)” and “HCN

J (1–0)” refer hereafter to those lines as observed with IRAM

beams (9.4′′ and 26.9′′, respectively). The outburst is described

by a sudden increase 1Q of outgassing which then decreases

following a half Gaussian with a characteristic time of half

decay 1t . For the test cases, we assumed a total release of

material during the outburst Nt on the order of 1.3 × 1032

molecules. The background production rate of water used is

QmH2O = 8 × 1027 molec. s−1.

Two kinds of outbursts were considered. In the first case, we

assumed that the outburst results in an isotropic distribution of

the material. Released HCN and CH3OH molecules during the

outburst are in 0.12% and 2.7% relative proportion with respect

to water, respectively. We investigated the cases 1t = 1 h (i.e.,

1Q/Q = 4.24) and 1t = 15 h (1Q/Q = 0.28). The tempera-

ture and expansion velocity of the gas are supposed to remain

constant with time and throughout the coma. For illustration

purposes, the cases (1t = 1 and 15 h) for HCN and H2O are

shown in Figs. 9 and 10.

In another simulation the outburst is restricted to a cone of

π/2 steradians in the plane of the sky with molecules outflow-

ing at a lower velocity (vexp = 0.35 kms−1). This more extreme

case will provide a better simulation of the observed H2O line

shapes (Section 5.1), and is more realistic since the center of

the cone of ejecta produced by the impact was indeed close to

the plane of the sky (A’Hearn et al., 2005b). We also assume

that the abundance of CH3OH relative to water is 13.5%, i.e.,

5 times the value in the surrounding coma for direct comparison

with the observations (Section 5.2). The simulations for 1t = 4

and 10 h are shown in Figs. 11 and 12.

Table 3 summarizes the characteristics of the simulated

bursts that would be observed for H2O with the Odin beam and

HCN J (3–2) with the IRAM 30-m beam. In summary, the fol-

lowing results are found:

1. Isotropic burst with 1t = 1 h: the outburst is seen with a

delay of 3–13 h for H2O(110–101), 1.5 h for HCN J (3–2)

and about 4 h for HCN J (1–0).

2. Isotropic burst with 1t = 15 h: the outburst is seen with a

delay of ≈14 h for H2O(110–101), ≈3 h for HCN J (3–2)

and about 7 h for HCN J (1–0).

3. 1t = 1 to 10 h in a jet of π/2 steradians in the plane

of the sky (QH2O = 1027 molec. s−1 in this cone before

burst): the outburst is seen with a delay of about 1 day for

H2O(110–101) and 3–4 h on average for HCN J (3–2). The

maximum is also significantly attenuated for the H2O line

for the short duration burst due to opacity (at the beginning

the local density is multiplied by 56 if 1t = 1 h) (Figs. 11

and 12).

Because the time delay is 0.5 to 1 day for H2O with Odin,

continuous observations over nearly two days after the impact

(as performed) are needed to possibly detect impact-related wa-

ter excesses. On the other hand, a few (3–7) h after the end of
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Fig. 9. Simulation of the effect of an outburst of 1.3 × 1032 water molecules (0.12 × 1.3 × 1030 for HCN) released isotropically in 1 h, at a velocity of 0.75 km s−1

(dotted line). Connected open symbols are the apparent simulated production rates, as in Fig. 8. The observing time intervals of Odin, IRAM and CSO after 4.244

July are depicted below the bottom axis with horizontal bars. Measurements (8 × 1027 molec. s−1
+ excess of outgassing given in Table 7 for water) are plotted

with filled symbols and error-bars.

Fig. 10. Same as in Fig. 9 but for molecules released in 15 h.

Table 3

Simulations of outburst: evolution of “apparent” production rates

Model: 1 2 3 4 5

vexp = 0.75 km s−1 0.75 km s−1 0.35 km s−1 0.35 km s−1 0.35 km s−1

1t : 1 h 15 h 1 h 4 h 10 h

Line H2O HCN(3–2) H2O HCN(3–2) H2O HCN(3–2) H2O HCN(3–2) H2O HCN(3–2)

1Qa/Q 0.32 2.21 0.15 0.29 0.06 1.25 0.11 0.76 0.12 0.40

t− − t0 = 1.5 h 0.5 h 4 h 0.7 h 5 h 0.9 h 6 h 1.4 h 8 h 1.5 h

tp − t0 = 3 h 1.5 h 14 h 4 h 14 h 2 h 15 h 3.5 h 20 h 5 h

t+ − t0 = 14 h 2.5 h 30 h 17 h 35 h 4 h 35 h 7 h 38 h 12.5 h

Note. tp , t− and t+ are the times at which the “apparent” increase of outgassing reaches its maximum (1Qa ), 1Qa/2 when rising and 1Qa/2 when decreasing,

respectively. t0 is the beginning of the outburst, which will have decreased by a factor 2 after 1t .
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Fig. 11. Simulation of the effect of an outburst of 1.3 × 1032 water molecules released in 4 h (dotted line). The release is limited to a jet in the plane of the sky with

a π/2 steradians opening angle and a velocity of 0.35 km s−1. The HCN abundance relative to water is 0.12%. For CH3OH, the abundance relative to water inside

the jet is 13.5%, versus 2.7% in the surrounding coma, as suggested by the observations. Measurements (8 × 1027 molec. s−1
+ outgassing in a jet from Table 7 for

water; mean value plus excess found for the other molecules) are plotted with filled symbols and error-bars.

Fig. 12. Same as in Fig. 11 for a release lasting 10 h.

the outburst, we do not expect significant impact-related signal

excesses in IRAM and CSO observations. A more continuous

worldwide coverage would have been useful.

The simulations also show that, under the assumption of an

isotropic outburst, the total number of molecules injected in

the burst can be retrieved by integrating over time the appar-

ent production rates. This is indeed expected for optically thin

lines. There are only limited photon losses for H2O (10% for

the 1-h burst, much less for the 15-h duration burst) due to

moderate opacity effects. Losses become important for water

when considering a cone-restricted outburst, because of high

local densities: 64, 32 and 18% for 1-, 4-, 10-h bursts, respec-

tively, for the geometry considered here.

4. Intrinsic variations of the outgassing and molecular

abundances

Table 4 lists “apparent” production rates computed accord-

ing to Section 3.1. In this section, we will present long-term

trends and periodic variations observed in the data, a necessary

step to determine relative molecular abundances and study the

increase of molecular production due to the impact excavation.
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Table 4

Molecular “apparent” production rates of Comet 9P/Tempel 1

UT date

[mm/dd.dd±d.dd]

〈rh〉

[AU]

〈1〉

[AU]

Qapp QH2O,ref
a

[1027 s−1]

OH production rates (Nançay) [1027 molec. s−1]

03/11.6 ± 7.5 1.89 0.98 <6.0 5.0**

03/28.8 ± 8.0 1.78 0.82 4.2 ± 1.0 5.7**

04/14.3 ± 7.5 1.71 0.75 4.3 ± 0.9 6.2**

04/27.3 ± 4.5 1.65 0.72 4.9 ± 1.3 6.7**

05/07.3 ± 4.5 1.62 0.71 9.5 ± 1.4 6.9**

05/17.8 ± 5.0 1.58 0.72 6.2 ± 1.9 7.3**

06/01.3 ± 7.5 1.54 0.76 6.0 ± 1.5 7.7**

07/06.28 ± 4.5 1.51 0.90 <37.0 8.0**

H2O production rates (Odin) [1027 molec. s−1]

06/18.25 ± 0.18 1.516 0.818 11.5 ± 1.0 7.9**

06/23.73 ± 0.12 1.511 0.842 12.4 ± 1.3 8.0**

07/03.93 ± 0.28 1.506 0.892 9.1 ± 0.8 8.0**

07/04.44 ± 0.18 1.506 0.895 7.8 ± 0.9 8.0**

07/04.84 ± 0.18 1.506 0.897 9.6 ± 1.0 8.0**

07/05.24 ± 0.18 1.506 0.899 10.8 ± 1.0 8.0**

07/05.64 ± 0.19 1.506 0.901 8.7 ± 1.1 8.0**

07/07.70 ± 0.14 1.506 0.912 10.6± 1.5 8.0**

07/09.34 ± 0.12 1.507 0.921 7.8 ± 1.5 8.0**

07/10.71 ± 0.14 1.507 0.929 7.3 ± 1.3 8.0**

07/12.07 ± 0.12 1.508 0.937 9.0 ± 1.3 8.0**

07/16.29 ± 0.12 1.510 0.962 7.7 ± 1.4 8.0**

07/25.35 ± 0.14 1.519 1.020 6.8 ± 1.3 8.0**

07/31.73 ± 0.14 1.529 1.064 4.8 ± 1.3 7.8**

08/07.68 ± 0.13 1.543 1.116 8.4 ± 1.4 7.6**

HCN production rates [1024 molec. s−1]

05/04.90 ± 0.14 1.625 0.711 6.8 ± 1.1 7.6*

05/05.91 ± 0.13 1.622 0.712 4.7 ± 0.6 5.0*

05/06.92 ± 0.12 1.618 0.712 10.1 ± 1.2 9.5*

05/07.92 ± 0.13 1.615 0.713 5.6 ± 0.8 4.5*

05/08.92 ± 0.13 1.611 0.713 10.1 ± 1.4 8.8*

07/03.34 ± 0.53 1.506 0.889 11.1 ± 1.8 8.0**

07/04.71 ± 0.05 1.506 0.897 13.3 ± 6.4 Impact

07/04.84 ± 0.08 1.506 0.897 13.1± 2.1 Impact

07/05.30 ± 0.03 1.506 0.899 <84 8.0**

07/05.80 ± 0.12 1.506 0.902 12.3 ± 2.3 8.0**

07/08.85 ± 2.05 1.507 0.919 6.0 ± 1.8 8.0**

CH3OH production rates [1025 molec. s−1]

05/07.7 ± 1.6 1.615 0.713 18 ± 3 6.5*

07/03.34 ± 0.53 1.506 0.889 25 ± 6 8.0**

07/04.23 ± 0.02 1.506 0.894 <88 Impact

07/04.30 ± 0.05 1.506 0.895 85 ± 24 Impact

07/04.84 ± 0.08 1.506 0.897 39 ± 6 Impact

07/05.12 ± 0.06 1.506 0.899 <56 8.0**

07/05.80 ± 0.12 1.506 0.902 20 ± 7 8.0**

07/06.80–09.89 1.506 0.917 18 ± 6 8.0**

H2S production rate [1024 molec. s−1]

05/05.78–07.04 1.621 0.712 32 ± 8 6.5*

CS production rate upper limits [1024 molec. s−1]

05/08.92 ± 0.13 1.611 0.713 <11.1 8.8*

07/06.80–8.91 1.506 0.913 <19.7 8.0**

CO production rate upper limits [1026 molec. s−1]

05/04.76–8.04 1.619 0.712 <7.4 7.2*

07/03.34 ± 0.53 1.506 0.889 <25.5 8.0**

07/04.84 ± 0.08 1.506 0.897 <20.0 Impact

H2CO production rates upper limits [1024 molec. s−1]

05/04.90 ± 0.14 1.625 0.711 <115 7.6*

07/05.68–10.91 1.506 0.914 <184 8.0**

a QH2O,ref is from Eq. (5) (*), or from (8 × 1027 × (1.506/rh)2 , cf. Sec-

tion 4.4) for non IRAM May data (**)—which is also Eq. (5) removing the

sine term (cf. Section 3.2). In case of several days averages, the given QH2O,ref

is also the weighted average of each day value.

4.1. Long-term evolution of the outgassing

Fig. 13 shows the evolution of the water production rate from

March to August 2005. The least squares fitting of a Gaussian

to the water production rates, taking into account a r−2
h helio-

centric evolution due to increased solar irradiance as the comet

gets close to the Sun, yields:

(1)QH2O = 10.0× 1027 exp

(

−

(

t + 23

88

)2
)

×

(

1.506

rh

)2

,

where t = date − Tperihelion in days. The 23 June data point

is not included in this analysis (cf. Section 6). The fit is mar-

ginally significant (χ2 = 27 versus 41 for no variation), and

might be biased by the inhomogeneity of the data (Nançay ver-

sus Odin). Indeed, H2O production rates derived from Nançay

and Odin simultaneous measurements show sometimes signif-

icant discrepancies (Colom et al., 2004). A peak of activity

before perihelion is suggested. This is in agreement with pre-

vious perihelion passages, though the peak in production was

near 2 months before perihelion rather than 3 weeks (see the

review of Lisse et al., 2005). This pre/post perihelion asymme-

try could be due to the presence of an active region close to the

nucleus south pole which is no longer illuminated after May–

June (a fan-shaped structure was indeed observed to the south

of the comet in March–May optical images). This also sug-

gests a mean production rate around the time of the impact of

9.3 × 1027 molec. s−1, in agreement with other measurements:

6×1027 (Schleicher et al., 2006), 7×1027 (Bensch et al., 2006)

to 10 × 1027 molec. s−1 (Mumma et al., 2005).

4.2. Periodic variations of the HCN production rate

Fig. 14a shows the HCN “apparent” production rate versus

time observed in May. Data were split into two time intervals

per night and the production rates based on HCN(1–0) and

HCN(3–2) plotted separately (although the temperature is one

fixed parameter that makes them not fully independent). Day-

to-day variations with some periodicity are observed, as for the

line intensities (Table 2).

We first searched for periodicity with the phase disper-

sion minimization (PDM) method (Stellingwerf, 1978). This

method is powerful in unveiling periodicities in a signal, espe-

cially when data are irregularly sampled and scarce (Colom and

Gérard, 1988). The result of the PDM method applied to the 14

data points shows a significant minimum of the variance ratio

(around 0.23 which means a significance level of 99%) around

2 days with deeper peaks at 1.8 and 2.3 days. The two peri-

ods are the result of an aliasing (1/T ′
p = 1/Ts − 1/Tp where

Ts ≈ 1 day is the sampling period). The most significant peak is

close to the ≈1.7 days estimated rotation period of the nucleus

(Belton et al., 2005; A’Hearn et al., 2005b).

The second method was direct fitting of a sine curve to the

data. A sine evolution was assumed since the signal-to-noise ra-

tio is not high enough to determine the shape of a periodic vari-

ation. Indeed, folding all the 14 points (or 7 points if we average

daily measurements as in Fig. 14 to increase the signal-to-noise)
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Fig. 13. Water production rates based either on Nançay observations of the OH radical (squares) or Odin observations of the H2O line at 557 GHz (circles). The

continuous curve corresponds to Eq. (1) deduced from the least squares fitting.

Fig. 14. Top: HCN production rates based on IRAM 30-m observations in

May 2005, based on isotropic outgassing. A sinusoidal fit to the data is plot-

ted (Eq. (2)). Bottom: Doppler shifts of the HCNJ (1–0) and HCNJ (3–2) lines

observed at IRAM 30-m in May 2005. The sinusoidal fit to the data (Eq. (3)) is

plotted. All times were corrected for “beam delay” (cf. text).

over one period cannot discriminate the variation of QHCN from

a simple sine evolution (Fig. 15). A 4-parameter (period Tp ,

phase origin T0, mean production rate QmHCN and amplitude

1QHCN) weighted least squares fitting over 14 points yields:

• Tp = 1.68 days;

• T0 = 6.51 May 2005;

• QmHCN = 7.3 × 1024 molec. s−1;

• 1QHCN = 3.0× 1024 molec. s−1;

• χ2 = 3.8 and the reduced chi-square is χ2
ν=10 = 0.38.

After “beam delay” correction, we get (Section 3.2.1):

• Tp = 1.73± 0.10 days;

• T0 = 6.44± 0.07 May 2005;

• QmHCN = 7.5 ± 0.5× 1024 molec. s−1;

• 1QHCN = 2.9± 0.7× 1024 molec. s−1;

• χ2 = 3.1 and the reduced chi-square is χ2
ν=10 = 0.31;

which gives:

QHCN =

(

7.5+ 2.9× sin

[

2π
t − 6.44 May 2005

1.73

])

(2)× 1024 molec. s−1.

This curve is plotted in Fig. 14a. The uncertainty on the fitted

parameters is obtained by the projection of the 4-D ellipsoid

1χ2 = 1 on the four parameters axes.

The period of HCN variation is very close to the actual rota-

tion period of the nucleus (1.701 days; A’Hearn et al., 2005b).

A HCN production curve with two peaks per period, as ob-

served for the nucleus lightcurve, seems excluded from our

data. This suggests that one side of the nucleus might have been

more productive than the other when illuminated by the Sun.

Jehin et al. (2006) found a periodic variation of 1.709 days in

the CN and NH fluxes measured in June and around the impact

date. Two major peaks were observed in one rotational phase,

which were interpreted by the presence of two active regions,

the strongest one corresponding to a peak of outgassing taking

place on July 4.32 UT equivalent date. A search for periodicity

in the July HCN data, for direct comparison with CN data, is

not possible given their poorer quality and low signal-to-noise

ratios. If the strongest peak seen in CN by Jehin et al. (2006), as-
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Fig. 15. HCN production rates based on IRAM 30-m observations in May 2005 folded on the 1.73 rotation period (Fig. 14, Eq. (2)). All the data points (2 per day

per line) used in the sine adjustment are shown here. All times were corrected for “beam delay” (cf. text).

suming CN mainly comes from the photodissociation of HCN,

corresponds to the maxima observed for HCN in May, then the

observations are compatible with a “Tempel day” of 1.719 days

(34 rotations between May 6.88 and July 4.32) or Tp = 1.715

days for the sideral rotation period.

The strong variation in HCN production (a factor of ≈3)

during nucleus rotation shows that “natural” variability of the

comet activity must be taken into account when searching for

impact-related production excesses.

4.3. Variation of line shapes

Periodic variations are also present in the HCN line shapes

observed in May. Fig. 14b shows the evolution of the Doppler

shift derived from daily averaged data (Table 2). The least

squares sinusoidal fit adjustment yields:

(3)1v = −0.15 + 0.09 sin

[

2π
t − 7.18 May 2005

1.65

]

km s−1,

with the date t in days corrected for “beam delay.” The period

of variation Tp = 1.65+0.31
−0.14 days is in agreement with previous

findings. The reduced χ2 is χ2
4 = 0.13, versus χ2

6 = 0.69 for

a straight line fit to the 7 data points with mean Doppler shift

1v = −0.14 km s−1.

There is a correlation between line shapes and line intensities

(Table 2, Fig. 2). The blueshift of the lines is at its maximum at

the time of maximum outgassing. This can be explained by an

active source which molecular production varies with solar illu-

mination when the nucleus is rotating. A simple simulation with

a broad (π/2 steradians) rotating HCN jet actually provides a

good match to the observed line strengths and shapes.

4.4. Short-term variation of the water production rate

The evidence of periodic variation in outgassing seen in

HCN May data or for several gaseous species in June–July

(Jehin et al., 2006) convinced us to look for variation in H2O

production rates measured with Odin. But as explained in Sec-

tion 3.2.1, we expect the amplitude of the variation of the

H2O(110–101) line observed by Odin to be 3.5 times lower than

that for HCN observed at IRAM. In Fig. 16 we have plotted the

average QH2O corrected for 1/r2
h heliocentric evolution and ex-

cluding the July 4.4–7.8 post-impact data. The mean value is

QmH2O = 8.0 × 1027 molec. s−1 at perihelion, so that the ap-

parent amplitude of periodic variation similar to those seen for

HCN would be on the order of 0.9 × 1027 molec. s−1, similar to

each individual measurement uncertainty.

Actually fitting a sine evolution with fixed phase (T0 =

3.90 July + 0.82 day, cf. Section 4.2 and “Beam delay”) and

period (1.71 days), yields:

QH2O =

(

8.1 + 0.7 × sin

[

2π
t − 4.72

1.71

])

(4)×

(

1.506

rh

)2

× 1027 molec. s−1.

The reduced chi-square is χ2
6 = 1.32, to be compared to χ2

5 =

1.29 when fitting just the mean value QmH2O × (1.506/rh)
2.

Periodic variations cannot be reliably retrieved from Odin data,

but the attempt to fit a sine variation to the data shows that a

strong variation of outgassing with rotation phase of the nucleus

is not excluded: the fitted amplitude is similar to the expected

one (Section 3.2.1), about 1/3rd of the amplitude of the CN

variations seen by Jehin et al. (2006) to 1/4th of QHCN vari-

ations in May. So, a variation in natural outgassing should be

taken into account when looking for impact related effects. In-

deed, as shown by Jehin et al. (2006), T0 ≈ 3.90 July means

that “natural” outgassing of the nucleus was in its rising phase

at the impact time (4.244 July), peaking 3–4 h later.

For the purpose of determining molecular abundances based

on IRAM observations in May, we will use a reference water
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Fig. 16. Apparent H2O production rates measured from Odin observations and the least squares fit of Q/r2
h
to the data.

Table 5

Molecular abundances of Comet 9P/Tempel 1

Molecule Qmolec./QH2O,ref Qmolec./QH2O,ref

May 2005 2–3 or 5–10 July 2005

HCN 0.11± 0.01% 0.12± 0.03%

CH3OH 2.8± 0.9% 2.7± 0.4%

H2S 0.5± 0.1%

CSa <0.13% <0.25%

CO <10% <32%

H2COb <1.5% <2.3%

a CS is assumed to come from CS2 (600 km parent scalelength used here).
b H2CO is assumed to come from a distributed source with a lifetime equals

to 1.75 times the H2CO lifetime (Biver et al., 1999).

production rate:

QH2O,ref =

(

8 + 3 sin

[

2π
t − 0.1 − (6.44 May 2005)

1.72

])

(5)×

(

1.506

rh

)2

× 1027 molec. s−1.

It matches the May periodicity of HCN and the April–May

mean water production rate derived from Nançay observations

(7 ± 1 × 1027 molec. s−1). t is the number of days since 0.0

May 2005 UT with a 0.1 day shift added to take into account

the “beam delay” for millimeter observations. The computed

reference water production rates are given in column 5 of Ta-

ble 4.

4.5. Mean molecular abundances

Molecular production rates were ratioed to the reference wa-

ter production rate in order to derive the molecular abundances

given in Table 5. The abundances did not vary significantly be-

tween May and July and the mean values (H2O:CO:CH3OH:

H2CO:H2S:HCN:CS) = (100:<10:2.7:<1.5:0.5:0.12:<0.13)

fall well within the typical abundances measured in about 30

comets since 1986 (Biver et al., 2002, 2006).

5. Amount of gas released by the impact

Cautiously taking into account intrinsic periodic variations

of the outgassing rate, we can now estimate the contributions

from the impact or outburst related activity. However, one prob-

lem is that the excess of signal will not only depend on the

number of molecules released but also on their velocity and the

duration of the burst in outgassing. The simplified simulations

presented in Section 3.2 will guide our analysis.

5.1. Water

For H2O data, the simplest way (model (1)) to evaluate the

outgassing excess due to the impact is to compute the differ-

ence between the observed apparent production rates (Table 6,

column 4) and a reference production rate. The reference pro-

duction rates are taken from the last column of Table 6. The

right part of this table provides lines characteristics and appar-

ent production rates based on Odin observations between 7 July

and 7 August binned according to the expected rotation phase

(column 1). Using the sine function of Eq. (4) would give very

similar results.

The main difference between the reference and impact spec-

tra is a narrow spike around zero velocity which is superim-

posed on a broader component and is only seen on the 4.4–5.6

July high resolution spectra (Figs. 17 and 18). Correcting for

the slightly different geometries at different dates, the line inte-

grated intensity of this spike was estimated, as given in Table 7.

It is close to the excess signal seen above Tmb = 0.25 K. The

conversion of this line intensity into a number of molecules is

not straightforward since the H2O line is optically thick: pho-

tons emitted by the cloud of ejecta responsible for this spike

will be absorbed by the foreground H2O coma. This process

was not considered. We expect that the results are not affected

by a large factor, since both the spike position (v ≈ 0.0 kms−1)

and geometry of the ejecta suggest that this cloud was in the

plane of the sky, minimizing line-of-sight opacity effects. The

narrow width of the spike (HWHM = 0.22± 0.05 kms−1) also
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Table 6

Rotationally phased H2O production rates (July 2005)

Phasea Data around impact “Normal” activity 3 to 34 days after impact

UT date

[dd.dd]

∫
Tb dv

[K km s−1]

QH2O

[1027 s−1]

Date

[dd.dd]

〈rh〉

[AU]

〈1〉

[AU]

∫
Tb dv

[K km s−1]

dv

[km s−1]

QH2O
b

[1027 s−1]

−0.18 03.93 0.44 ± 0.04 9.1 ± 0.6 09.33 + 10.71 1.507 0.925 0.34 ± 0.04 −0.08 ± 0.10 7.3 ± 0.9

+0.12 04.44 0.38 ± 0.04 7.8 ± 0.9 07.72 + 31.73 1.515 0.979 0.32 ± 0.03 −0.19 ± 0.09 7.4 ± 0.7

+0.35 04.84 0.46 ± 0.05 9.6 ± 1.0 25.37 + 38.68 1.531 1.068 0.30 ± 0.04 −0.03 ± 0.12 7.6 ± 1.0

+0.58 05.24 0.52 ± 0.05 10.8 ± 1.0 12.07 1.508 0.937 0.42 ± 0.06 −0.21 ± 0.16 9.0 ± 1.3

+0.82 05.65 0.41 ± 0.05 8.7 ± 1.1 09.33 + 10.71 1.507 0.925 0.34 ± 0.04 −0.08 ± 0.10 7.3 ± 0.9

a Rotation phase with reference time t0 = 4.244 July 2005 (impact date) and a 1.7-day period.
b Corrected for a priori r

−2
h

variation since impact day (rh = 1.506 AU).

Fig. 17. Spectra of H2O obtained with Odin summed and ordered according to the phase of the comet rotation (1.7 days, horizontal scale) and time (vertical scale,

from before the impact (bottom) to after the impact (top row)).

suggests a relatively low velocity of vexp ≈ 0.35 km s−1, if we

assume an opening angle of 90◦ for the cloud of ejecta. This low

velocity also minimizes photon absorption by the higher veloc-

ity surrounding gas. For this second estimate of the amount of

gas inside the ejecta (model (2)), we run our radiative transfer

code with the molecules distributed inside a cone of opening

angle of 90◦, and expanding at 0.35 km s−1.

Table 7 provides impact-related apparent production rates as

a function of time, and corresponding total amounts of H2O

molecules, for the two different analyses. As discussed in Sec-

tion 3.2, these numbers should be close to the total number of

molecules released in the burst.

Although based on the same data, models (1) and (2) give

different results for the apparent production rate (line 5 in Ta-

ble 7). This is because model (2) assumes a lower velocity in

order to interpret the narrow spike. However, similar amounts

of molecules are derived from the two models. Indeed, for

model (2) we take into account that part of the emitted photons

are lost by self-absorption effects, as discussed in Section 3.2.

The time evolution of the apparent production rates derived

from model (2), when compared to the simulations, provides

a good agreement with a 4–10-h duration outburst (Figs. 11

and 12) and Nt = 1.3–2×1032 molecules. Mumma et al. (2005)

found an excess of 1028 molec. s−1 in water production in the

1–3 h following the impact, on the basis of infrared measure-

ments inside a ≈1′′ aperture for which beam dilution and beam

delay can be neglected. The sublimation of 5000 tons of water

ice at a rate of ≈1028 molec. s−1 would take ≈4 h. Therefore,

the observations of Mumma et al. (2005) are consistent with the

simulation shown in Fig. 11.

In summary, the two approaches yield consistent values for

the amount of water released by the impact. We adopt a mean

value of 5000 ± 2000 tons (Nt = 1.7 × 1032 molecules), given

that the increase of outgassing due to the impact is detected at

the 3–4σ level (line 5, column 7 of Table 7 and Fig. 18) and that

the uncertainty due to excitation parameters (e.g., electron den-
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Fig. 18. The 557-GHz H2O line observed by Odin after the Deep Impact collision. Dotted line: an average of observations obtained during the first rotation just

following the impact. Solid line: an average of observations obtained between 7.7 July and 7.7 August, after dissipation of the impact ejecta cloud. These observations

were sampled and averaged to cover a full nucleus rotation. They were scaled to correct for the decrease of the signal due to the change in geocentric and heliocentric

distances.

Table 7

Impact residual H2O production rate

UT date

[mm/dd.dd]

1Qapp.H2O

model (1)

[1027 s−1]

“Spike” area∫
Tb dv

[K km s−1]

(1QH2O
)app

model (2)

[1027 s−1]

07/04.44 0.4± 1.1 0.02± 0.05 0.2± 0.5

07/04.84 2.0± 1.5 0.10± 0.06 0.9± 0.5

07/05.24 1.8± 1.6 0.09± 0.07 0.8± 0.6

07/05.65 1.4± 1.4 0.07± 0.06 0.7± 0.5

Average

07/05.04 1.4± 0.7 0.08± 0.02 0.7± 0.2

Integrated mass of water [tons]: 07/04.24–05.83

07/05.04 5700± 2800 5300± 1800a

Notes. Model (1): QH2O
(Table 4) minus QH2O

(Table 6 for same phase).

Model (2): spike area based on the difference of line integrated intensities

from Table 6 after corrections for all geometrical variation effects (rh , 1, vexp,

photo-dissociation rates, etc.) on line intensities.
a Integrated 1QH2O

dt has been multiplied by 2 since only 30–70% of the

molecules are seen in the hypothesis of a low speed, 1–10-h duration jet (cf.

Section 3.2).

sity) can be on the order of 10% or slightly higher. This amount

is also consistent with estimates based on near-UV observations

of OH by Küppers et al. (2005) (≈4500 tons) and Schleicher et

al. (2006) (<13,000 tons).

5.2. Other molecules

Due to limited signal-to-noise ratios (≈5 for HCN and

CH3OH, versus 10 for H2O), the millimeter lines do not show

clear evidence of emission excesses related to the impact. Most

of the observations took place more than 10 h after the impact,

which implies that most of the material had already left the

beams. From the various simulations discussed in Section 3.2,

we can mainly note that the beam delays are on the order of 2 h

(HCN J (3–2)), 4 h (CH3OH) to 7 h (HCN J (1–0)). Therefore

the millimeter molecular observations are much more sensitive

to the time it took to the ejected icy grains to sublimate than are

Odin H2O observations.

Figs. 5 and 6 show the spectra of both the HCN J (1–0)

and HCN J (3–2) lines at IRAM on the day of the impact

(4.84 July 2005) and the averages before (2.8–3.8 July) and af-

ter (5.8 July) the impact. The lines appear to be stronger on

4.84 July (Table 2), which can be partly due to a larger in-

trinsic outgassing at that time (peak around 4.4 July). From

May, 2–3 and 5–10 July data, we derive a mean abundance

QHCN/QH2O = 0.12 ± 0.03% (Table 5). The excess observed

at t0 + 14 h on 4.84 July is then:

1QHCN = (13.1− 0.0012× 8000) ± 2.1× 1024 molec. s−1

(6)= 3.5± 2.1× 1024 molec. s−1.

No significant impact-related excess of HCN is thus detected.

The average abundance of methanol relative to water is

2.7 ± 0.3% (Table 5). Using this value as a reference, the ex-

cess of methanol on 4.30 July, just after the impact (assuming a

background normal QH2O ≈ 11 × 1027 molec. s−1, close to its

possible peak value at that time) is

1QCH3OH = 5.5± 2.4× 1026 molec. s−1

(7)(t0 + 1.3 h, CSO data)

and on 4.84 July:

1QCH3OH = 1.7± 0.6× 1026 molec. s−1

(8)(t0 + 14 h, IRAM data).

The methanol excess is still marginal however (2–2.5σ ).

These results are too marginal to derive any secure conclu-

sion. We can only work on the hypothesis that 5000 tons of wa-

ter were released in probably 4 h or more. According to Beer et

al. (2006), 1–10-µm icy grains would sublimate in 0.5 h to more

than 24 h at 1.5 AU, depending on their water ice fraction. Deep

Impact observations and XMM-Newton observations (Schulz et
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al., 2006) actually detected icy grains in the coma of the comet
at least during the first hour following the impact.
The excesses of outgassing found for HCN and CH3OH

are plotted in Figs. 11 and 12 which present the evolution of
the “apparent” production rate expected from the simulations
for H2O:CH3OH:HCN ratios of 100:2.7:0.12. The measure-
ments are compatible with a normal abundance of HCN in the
ejecta, while an overabundance of CH3OH is suggested. In-
deed, to explain both CSO and IRAM observations with the
same total quantity NtCH3OH of methanol released in the ejecta,
an outburst lasting around 4 h is required, with NtCH3OH =

46 ± 18 × 1030 molecules. This implies a relative abundance
CH3OH/H2O= 27± 11% in the ejecta, i.e., one order of mag-
nitude larger than the abundance measured for normal activity.
However, the methanol impact spectra (Figs. 4 and 7) do not
show any obvious feature such as the H2O spike. So, it is not ex-
cluded that part of the excess signal (or loss on the other dates)
is due to calibration or modeling uncertainties. Indeed Mumma
et al. (2005) find that the CH3OH/H2O ratio in the ejecta was
not significantly different from the background.
Only upper limits have been obtained for molecules ob-

served far from the impact time. An upper limit of 22% relative
to water is measured for CO on the day of the impact. Even
assuming that the CO abundance relative to water was 10%
(maximum allowed by May observations) before the impact,
the remaining 12% yield an upper limit on the CO quantity in
the ejecta much larger than that of water. This result does not
provide useful constraints.

6. Other outbursts of activity

Several bursts of activity were reported by the cameras of
the Deep Impact spacecraft before the encounter (A’Hearn et
al., 2005b), or by other observations in visible to X-ray wave-
lengths (e.g., on 8 July; Meech et al., 2005b). Comparing
the observed production rates of water with the expected nat-
ural variations, we found significant differences on two dates
with 1QH2O = 4.0± 1.2× 1027 molec. s−1 on 23.7 June and
1QH2O = 2.9 ± 1.4 × 1027 molec. s−1 on 7.7 July (Table 4).
The stationary regime assumption is of course not relevant to
analyze these outbursts, and the 1QH2O value given above
(about +50%) are just indicative.
The July 7.7 outburst does not correspond to a very strong

or long outburst. Indeed, given the ≈0.6 day phase delay with
IRAM observations, the Odin H2O data can be compared to
HCN or CH3OH observations on 6.9 and 7.8 July, but noth-
ing significant is observed on these dates. For a half-day burst
(cf. Section 4.1), the 1QH2O given above corresponds to Nt ≈

2× 1032 molecules, i.e., 1/3 day of normal activity. We note,
however, that this outburst is only detected at a 2σ level.
The Deep Impact team reported an outburst beginning on

22.38 June UT. The excess in H2O emission that we observed
32 h later is likely related to this outburst. In the spectrum,
the extra signal due to this burst of molecules is broader than
the impact-related spike (Fig. 17). From a simulation similar to
the one shown in Fig. 10, we infer a total release of Nt ≈ 1033

molecules corresponding to 1.4 day of normal activity. This nat-

ural outburst surpassed significantly the one created by Deep
Impact.

7. Conclusion

Comet 9P/Tempel 1 is certainly one of the weakest comets
extensively studied at radio wavelengths, with a peak out-
gassing rate around 1028 molec. s−1. This investigation cam-
paign puts into evidence several characteristics of the comet:

• The relative molecular abundances are “classical,” of
the order of (H2O:CO:CH3OH:H2CO:H2S:HCN:CS) =

(100:<10:2.7:<1.5:0.5:0.12:<0.13), comparable to mean
values observed in many comets.

• A strong regular variation of the outgassing rate is clearly
observed in HCN data obtained in May 2005 (Tp = 1.73±

0.10 days). Its amplitude is a factor of 3 from minimum to
maximum and its periodicity is likely related to a rotation
period. Outgassing anisotropy is also evident. This suggests
that one side of the nucleus was more active than the other
when illuminated.

• The periodic variation of the outgassing of the comet must
be carefully taken into account when analyzing the effects
of the Deep Impact collision. It is not excluded that “natu-
ral” outgassing was still varying by±40% in early July and
that it was in a rising phase at the time of the impact.

• As regards to Deep Impact consequences, the total amount
of water released is estimated to 5000± 2000 tons, corre-
sponding to the cumulated production of 0.2 day of normal
activity. This water was most likely released in icy grains
that took several hours to sublimate: our best guess, based
on simulations, is around 4 h. It was not possible to assess
precisely the composition of the ejecta, except for a possi-
ble increase in the abundance of CH3OH; no large excess
of HCN was seen.

• The comet also underwent significant natural outbursts of
outgassing, possibly of larger amplitude than the Deep Im-
pact related burst. One took place on 22–23 June and may
have released as much water as 1.4 day of normal activity.

Although the signal was too weak to make a detailed com-
positional study of the impact ejecta, this observing campaign
allowed us to observe in detail the behavior of a Jupiter-family
comet, and to put into evidence periodicity and outbursts of out-
gassing poorly observed in any comet before.
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ABSTRACT

We present a sensitive 3-σ upper limit of 1.1% for the HNC/HCN abundance ratio in comet
73P/Schwassmann-Wachmann (Fragment B), obtained on May 10–11, 2006 using Caltech Submil-
limeter Observatory (CSO). This limit is a factor of ∼7 lower than the values measured previously
in moderately active comets at 1 AU from the Sun. Comet 73P/Schwassmann-Wachmann was de-
pleted in most volatile species, except of HCN. The low HNC/HCN ratio thus argues against HNC
production from polymers produced from HCN in the nuclear ices. However, thermal degradation
of macromolecules, or polymers, produced from ammonia and carbon compounds, such as acetylene,
methane, or ethane appears a plausible explanation for the observed variations of the HNC/HCN ra-
tio in moderately active comets, including the very low ratio in comet 73P/Schwassmann-Wachmann
reported here. Such polymers have been invoked previously to explain anomalous 14N/15N ratios
measured in cometary CN.
Subject headings: comets: individual (73P/Schwassmann-Wachmann) — molecular processes — radio

lines: solar system

1. INTRODUCTION

Hydrogen isocyanide, HNC, a metastable isomer of
HCN, was first detected in the ISM over a third of a cen-
tury ago as the unidentified line U90.7 (Snyder & Buhl
1972; Zuckerman et al. 1972; the identification subse-
quently confirmed in the laboratory by Blackman et al.
1976). The interstellar HNC/HCN abundance ratio has
been shown to be strongly temperature dependent (e.g.,
Schilke et al. 1992; Hirota et al. 1998, and references
therein). The current understanding of the HNC chem-
istry in molecular hot cores is that in warm, dense gas
HCN is first produced efficiently by ion-molecule chem-
istry from ammonia and C+. HNC is subsequently pro-
duced by proton transfer to HCN to form HCNH+, fol-
lowed by dissociative recombination or proton transfer
to ammonia (e.g., Rodgers & Charnley 2001a; Charn-
ley et al. 2002). The temperature dependence of the
HNC/HCN abundance ratio is explained primarily by
proton transfer reactions cycling between the two iso-
mers via the HCNH+ ion. However, additional HNC
formation routes may be required in dark clouds where
the HNC/HCN ratio exceeds unity. These are presum-
ably neutral-neutral reactions (e.g., C+NH2=HNC+H;
Herbst, Terzieva, & Talbi 2000) and consequently are
probably too slow to efficiently form HNC in expanding
cometary atmospheres.
The initial detection of HNC in a cometary atmosphere

was by Irvine et al. (1996) in comet C/1996 B2 (Hyaku-
take). The measured HNC/HCN abundance ratio, ∼6%,
was similar to that in interstellar clouds with a temper-

1 California Institute of Technology, Downs Laboratory of
Physics 320-47, Pasadena, CA 91125; dcl@caltech.edu

2 LESIA and UMR 8109 du CNRS, Observatoire de
Paris, 5 place Jules Janssen, 92195 Meudon, France; Do-
minique.Bockelee@obspm.fr, Jeremie.Boissier@obspm.fr,
Jacques.Crovisier@obspm.fr; Nicolas.Biver@obspm.fr

3 Space Science and Astrobiology Division, MS 245–3,
NASA Ames Research Center, Moffet Field, CA 94035; charn-
ley@dusty.arc.nasa.gov

4 Visiting Scientist, LESIA, Observatoire de Paris

ature of order 50 K, suggesting that cometary HNC may
be unprocessed interstellar material incorporated into
the comet’s nucleus. However, Irvine et al. (1996) ar-
gued that a number of alternative processes may also
explain the observed HNC/HCN ratio in comet Hyaku-
take, including irradiation of icy matrix containing HCN,
non-equilibrium chemical processes in the solar nebula,
gas-phase processes in the coma itself, infrared relaxation
of HCN from excited vibrational levels of the ground elec-
tronic state, and photo-dissociation of a heavier parent
molecule.
A strong variation of the HNC/HCN abundance ratio

in comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) with heliocentric dis-
tance (from

∼
<2% at 2.9 AU to ∼20% near 1 AU; Biver

et al. 1997; Irvine et al. 1998) questioned the interstel-
lar origin of cometary HNC and suggested a production
mechanism in the coma itself as a more likely explana-
tion. Rodgers & Charnley (1998) presented a compre-
hensive model of the cometary coma chemistry and sug-
gested that in very active comets, such as comet Hale-
Bopp, the observed variation of the HNC abundance with
the heliocentric distance, as observed with single-dish
telescopes, can be explained by isomerization of HCN
driven by the impact of fast hydrogen atoms produced
in photo-dissociation of parent molecules. However, their
model overproduced the HNC abundance at ∼3 AU by
about a factor of 2. In a subsequent paper Rodgers
& Charnley (2001b) showed that the same mechanism
cannot reproduce observed HNC/HCN abundance ratios
in moderately active comets at ∼1 AU, such as comet
C/1999 H1 (Lee). The applicability of the model to very
active comets has also been questioned by interferomet-
ric observations of HNC and HCN in comet Hale-Bopp
(Bockelée-Morvan et al. 2005; Bockelée-Morvan 2007),
which show that the HNC/HCN visibility ratio is almost
flat as a function of baseline, and equal to the single-dish
flux ratio. This suggests that, contrary to model predic-
tions, HNC in comet Hale-Bopp was produced efficiently
in the inner coma (parent scale-length ≪ 2000 km).
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Comet 73P/Schwassmann-Wachmann is a short-period
(5.34 years) comet of the Jupiter family that likely origi-
nated from the trans-Neptunian population in the outer
Solar System. Narrow-band photometry and spectro-
scopic observations during the 1990 apparition showed
that this comet is strongly depleted in C2 and NH2 rel-
ative to CN and OH, placing it in the 21P/Giacobini-
Zinner class of odd comets with extreme depletions
(A’Hearn et al. 1995; Fink & Hicks 1996). During
its 1995 perihelion passage, comet 73P split into several
fragments (Boehnhardt et al. 2002). Its 2006 appari-
tion thus offered an exceptional opportunity to measure
the HNC/HCN ratio in fragments of a Jupiter-family
comet of deviant composition. Indeed, comet 73P made
a very close approach to Earth in May 2006 (at 0.067
and 0.079 AU for Fragments B and C, respectively), that
compensated for its moderate activity (water production
rate of a few × 1028 s−1 at perihelion) and allowing sen-
sitive investigations.
In the present paper, we compile the existing mea-

surements of the HNC/HCN ratio in comets, in-
cluding our sensitive upper limit obtained in comet
73P/Schwassmann-Wachmann and discuss the possible
implications for the origin of HNC in cometary atmo-
spheres.

2. OBSERVATIONS

Observations of Comet 73P/Schwassmann-Wachmann
(Fragment B) presented here were carried out on May 9–
11, 2006 UT using the 10.4-m Leighton telescope of Cal-
tech Submillimeter Observatory (CSO) on Mauna Kea
in Hawaii. The heliocentric and geocentric distances of
the comet at the time of the CSO observations were 1.02
and 0.072 AU, respectively. We used the 345 GHz facil-
ity SIS receiver and acousto-optical spectrometers with
total bandwidths of 50 MHz and 1 GHz. The frequency
scale of the spectrometers (the reference channel and the
channel width) was established by performing calibra-
tion scans (frequency combs). The effective frequency
resolution of the high-resolution (50 MHz bandwidth)
spectrometer was 95 kHz (2 channels), corresponding
to ∼0.08 km s−1. Pointing of the telescope, checked by
performing five-point continuum scans of Jupiter in the
south, was determined to drift by

∼
<5′′ on time-scales of

∼3 hours at the time of the observations. The accuracy
of the cometary ephemeris, checked by performing five-
point scans of the HCN J=4–3 transition in the comet,
was determined to be ∼7–9′′. The FWHM CSO beam
size at 360 GHz is ∼25′′. The main beam efficiency, de-
termined from total-power observations of Jupiter, Sat-
urn and Mars, was measured to be ∼74%.
HCN J=4–3 spectra (rest frequency 354.50547 GHz)

taken on May 9–11 UT are shown in Figure 1 and the
line intensities are listed in Table 1, along with the corre-
sponding statistical uncertainties. A significant decrease
in the HCN intensity (by a factor of 1.8) is seen over the
period of our observations, following an earlier outburst.
The low-level pedestal, seen most clearly in the May 9
spectrum, is due to the HCN hyperfine structure (e.g.,
Lis et al. 1997). HNC J=4–3 spectra (rest frequency
362.63031 GHz) taken on May 10–11 UT are shown in
Figure 2. No HNC emission is detected (Table 1).
Fragment B of comet 73P underwent several outbursts

during the April–May 2006 apparition, shedding tens of

Fig. 1.— HCN J=4–3 spectra in comet 73P/Schwassmann-
Wachmann (Fragment B) obtained on May 9–11 (left to right, re-
spectively). The gray curve in the two right panels shows the May
9 spectrum.

Fig. 2.— HNC J=4–3 spectra in comet 73P/Schwassmann-
Wachmann obtained on May 10–11 (left and middle panels, re-
spectively). The right panel shows an uniformly weighted average
of the two data sets. Gray curves show HCN J=4–3 spectra on the
corresponding days, scaled down by a factor of 50.

TABLE 1

HCN and HNC Line Intensities.

UTDate I(HCN) I(HNC)

May 9, 2006 5.35± 0.04 —

May 10, 2006 4.21± 0.08 0.073± 0.025

May 11, 2006 3.01± 0.06 −0.021± 0.018

May 10–11, 2006 3.62± 0.05 0.026± 0.015

Notes.—Integrated line intensities, T ∗
A
dv (K km s−1), computed

over the velocity range of –2 to 2 km s−1 (HCN; includes all hy-
perfine components) and –1 to 1 km s−1 (HNC). The uncertainties
listed are 1-σ statistical uncertainties. Calibration uncertainties
are of order 20%. The May 10–11 entry is a uniformly weighted
average of the two corresponding spectra.
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TABLE 2

HCN and HNC Production Rates.

UTDate Q(HCN) Q(HNC) Q(HCN)/Q(HNC)

May 10, 2006 (4.85± 0.09)× 1025 < 0.7× 1024 < 1.4%

May 11, 2006 (3.05± 0.06)× 1025 < 0.5× 1024 < 1.7%

May 10–11, 2006 (3.90± 0.05)× 1025 < 0.4× 1024 < 1.1%

Notes.—Productions rates (mol s−1) computed assuming a gas temperature of 65 K and expansion velocities of 0.62 and 0.58 km s−1, on
May 10 and 11, respectively. Average pointing offsets of 3′′ and 4′′ for HCN and HNC, respectively, have been assumed. Since the HCN
and HNC transitions studied here have similar rest frequencies and line strengths, the derived Q(HNC)/Q(HCN) ratio is insensitive to the
detailed model assumptions.

fragments, as imaged for example by the Hubble Space
Telescope around 18 April (e.g., Weaver et al. 2006).
On 8.0 May UT fragment B entered a new outburst
phase, beginning as a strong brightness increase of its
central condensation. Visual magnitudes reported in In-
ternational Comet Quarterly (2006) showed a fivefold
increase in total brightness the following day and a 5 to
10 times increase in the water outgassing rate was seen
in the Nançay and Odin data between 7 and 10 of May
(Crovisier et al. 2006; Colom et al. 2006).
Molecular production rates of HCN and HNC (3-σ up-

per limits) on May 10–11 are listed in Table 2. The
resulting 3-σ upper limit for the HNC/HCN abundance
ratio, based on the average of the May 10 and May 11
data is 1.1%. IRAM 30-m observations impose upper
limits of 2.9 and 3.8% for the HNC/HCN ratio on May
14 and 18, respectively (Biver et al. 2006a), consistent
with the low value presented here.

3. HNC/HCN RATIO IN COMETS

HNC has now been detected in 11 comets with water
production rates in the range 3× 1028− 4× 1030 mol s−1

(e.g., Irvine et al. 1996; Biver et al. 2005; Cro-
visier et al. 2005; Biver et al. 2006b), not count-
ing the very active comets Hale-Bopp and C/2006 P1
(McNaught), where different chemical processes may be
at work. The observed HNC/HCN abundance ratio is
plotted in Figure 3 as a function of the water produc-
tion rate. The plot appears to show a distinction be-
tween comets with water production rates above and be-
low ∼4× 1029 mol s−1. Bright comets seem to display a
relatively high HNC/HCN ratio, ∼0.2, with little scat-
ter. The scatter increases significantly in weaker comets
and no clear dependence of the observed abundance ra-
tio on the water production rate is seen. Since water
production rates in comets vary with the heliocentric dis-
tance and the measurements included in our sample span
a wide range in rh, we have outlined with gray circles
in Figure 3 the measurements with rh limited to a nar-
row range of 0.5–0.8 AU. This sub-sample includes four
comets, which cover the full range of water production
rates given above. No dependence of the HNC/HCN ra-
tio on the water production rate is seen. Therefore we
conclude that, as explained below, the apparent distinc-
tion between the bright and weak comets in Figure 3 is
simply caused by selection effects in our sample.
Figure 4 shows the dependence of the HNC/HCN ra-

tio on the heliocentric distance of the comet. A strong
variation is seen and, for rh between ∼0.5 and 1.2 AU,
the ratio is well described by the linear relation

QHNC/QHCN = 0.33− 0.25 rh(AU) , (1)

Fig. 3.— Observed HNC/HCN abundance ratio in comets as
a function of the water production rate, QH2O. Measurements at
the heliocentric distances between 0.5 and 0.8 AU are surrounded
by gray circles. References: C/1996 B2 (Hyakutake): Irvine et
al. 1996; C/1999 H1 (Lee): Biver et al. 2000; C/1999 S4
(LINEAR): Bockelée-Morvan et al. 2001; C/1999 T1 (McNaught-
Hartley): Biver et al. 2006b; C/2000 WM1 (LINEAR): Biver et
al. 2006b, Irvine et al. 2003; C/2001 A2 (LINEAR): Biver et al.
2006b; 153P/Ikeya–Zhang: Biver et al. 2006b, Irvine et al. 2003;
C/2001 Q4 (NEAT), C/2002 T7 (LINEAR), C/2002 V1 (NEAT),
C/2002 X5 (Kudo-Fujikawa), and C/2004 Q2 (Machholz): Biver
et al. (2005), Crovisier et al. 2005; 21P/Giacobini–Zinner: Biver
et al. 1999; 73P/Schwassmann–Wachmann: this work.

Fig. 4.— Observed HNC/HCN abundance ratio in comets as a
function of the heliocentric distance, rh. The dotted line shows a
linear fit to the data for rh between ∼0.5 and 1.2 AU, as described
in the text.
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shown as the dotted line in Figure 4. However, the
two measurements at the smallest heliocentric distances,
rh∼0.1–0.2 AU (comets C/2002 X5 and C/2002 V1,
both with relatively high water production rates of ∼4×
1030 mol s−1), do fall below the best fit line. This may
indicate that the linear dependence of the HNC/HCN
abundance ratio on the heliocentric distance flattens for
rh∼

<0.5 AU. The least squares fit given above is based on
all measurements in the 0.5–1.2 AU heliocentric distance
range. However, the same rh dependence is obtained
from measurements of comets with the water production
rates below 4×1029 mol s−1, which restricts the rh range
to 0.75–1.2 AU. The bright comets in our sample thus
follow the same HNC/HCN dependence on the heliocen-
tric distance, as derived for weak comets. The apparent
distinction between the two groups in Figure 3 is arti-
ficial and caused by the fact that all bright comets in
our sample were observed preferentially close to the Sun.
The observed variation in the HNC/HCN abundance ra-
tio with the heliocentric distance is likely related to the
change in the temperature of the grains in the coma, as
the comet approaches the Sun.
The 3-σ upper limit of 1.1% for comet

73P/Schwassmann-Wachmann based on our obser-
vations is ∼7 times lower than the typical value at 1 AU
given by the least-squares fit to the measurements in
other comets (dotted line in Fig. 4). Given the small
geocentric distance of comet 73P at the time of our
observations (0.072 AU), the HNC production rate
could be significantly underestimated if the emission
originates from an extended source in the coma. The
production rates given above are computed assuming a
parent density distribution for both molecules (direct
release from the nucleus). The HNC production rate
would increase by a factor of ∼4 for a daughter density
distribution with a parent scale-length of 3000 km,
bringing the HNC/HCN abundance ratio within the
range of previous measurements in moderately active
long-period comets. The HNC parent scale-length in
moderately bright comets has never been constrained
directly by interferometric observations. However,
observations of comet Hale-Bopp with the Plateau de
Bure Interferometer imply an HNC parent scale-length
≪ 2000 km (Bockelée-Morvan et al. 2005; Bockelée-
Morvan 2007). In Figure 5 we plot the HNC/HCN
abundance ratio as a function of the geocentric distance
in the long-period comets observed to date (the linear
trend with the heliocentric distance given by eq. 1 has
been subtracted out). The formal linear fit is shown as a
dotted line—no statistically significant trend is seen. We
thus conclude that the low HNC/HCN ratio in comet
73P is unlikely due to the extended source emission.
Comet 73P/Schwassmann-Wachmann is the first

short-period (Jupiter-family) comet in which a sensitive
upper limit for the HNC/HCN ratio has been obtained.
Our observations might thus indicate that HNC is de-
pleted in Jupiter family comets, for example due to evo-
lutionary effects in the ices in the outer layers of the nu-
cleus. However, comet 73P was in the process of break-up
and fragmentation, with fresh unprocessed material ex-
posed for the first time to solar radiation. Infrared and
radio observations (Dello Russo et al. 2007; Biver et
al. 2006a) show remarkable similarity in the composi-

Fig. 5.— Observed HNC/HCN abundance ratio in comets with
rh between 0.5 and 1.2 AU, as a function of the geocentric distance,
∆. The linear dependence on the heliocentric distance (Fig. 3) has
been subtracted. The dotted line shows a formal least-squares fit
to the data. No statistically significant trend is seen.

tion of fragments B and C. All measured volatiles, ex-
cept HCN, were depleted with respect to water in both
fragments, compared to other comets. Furthermore, no
evidence of temporal variations in the compositions of
the fragments during and in-between outbursts is seen.
The explanation of the low HNC/HCN ratio in comet
73P/Schwassmann-Wachmann as due to evolutionary ef-
fects in the surface layers of the nucleus thus appears
unlikely.
A comparison of the HNC abundance in comet

73P/Schwassmann-Wachmann with that measured in
comet C/1999 S4 (LINEAR) is particularly interesting,
as both comets were in the process of break-up, with
fresh material exposed to the solar radiation. Based on
their IR measurements, Dello Russo et al. (2007) argue
that relative abundances in comet 73P/Schwassmann-
Wachmann (with the exception of HCN) resemble those
in C/1999 S4 and are in the depleted range with respect
to the overall comet population (see also Villanueva et
al. 2006). HNC was detected in C/1999 S4 with an
abundance of ∼17% with respect to HCN at 0.77 AU
(Bockelée-Morvan et al. 2001). Correcting for the dif-
ference in the heliocentric distance, as given by eq. (1),
this is a factor of ∼9 higher than the 3-σ upper limit
in 73P/Schwassmann-Wachmann. The HNC abundance
relative to water is also higher in C/1999 S4, by a fac-
tor of ∼6; 1.7× 10−4 (Bockelée-Morvan et al. 2001) vs.

∼
<2× 10−5 (Biver et al. 2006a).

4. ORIGIN OF COMETARY HNC

Rodgers & Charnley (2001b) considered a wide range
of possible explanations for the origin of HNC in mod-
erately active comets. They ruled out the produc-
tion by ion-molecule chemistry or by reactions of en-
ergetic hydrogen atoms with HCN. They also ruled
out photo-dissociation of small organic molecules, such
as CH2NH, HNCO, and other N-bearing compounds.
This left large organic molecules or polymers as possi-
ble parents of HNC. One possible candidate was hexam-
ethylenetetramine (HMT; C6H12N4), produced by UV
irradiation of simple ices containing ammonia, water,
formaldehyde and methanol. However this compound
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was shown to be stable to thermal degradation (Fray
2004) and therefore an unlikely parent of HNC. Rodgers
& Charnley (2001b) also suggested HCN polymers (or
oligomers), produced from irradiated HCN molecules in
the nuclear ices, as a possible parent of HNC (once
HCN tetrameters are formed, they can easily polymerize
to polyaminocyanomethylene (PACM; [-(NH2)C(CN)-
]n), which can then undergo ring closure to form ladder
polymers). If such polymers were produced efficiently in
cometary atmospheres, the enhanced HCN abundance in
comet 73P/Schwassmann-Wachmann implied by IR and
radio observations (Dello Russo et al. 2007; Biver et al.
2006a) suggests that they should be quite abundant in
this particular comet. The low HNC abundance in comet
73P thus appears to argue against PACM as a source of
cometary HNC.
A different class of HCN polymers, formed not from

HCN molecules, but instead from ammonia and acety-
lene, has been invoked to explain the low 14N/15N ratio
observed in CN in several comets, a factor of two below
that measured in HCN in comet Hale-Bopp (e.g., Jehin
et al. 2004). While some CN is produced from photo-
dissociation of HCN, a secondary, presumably polymeric,
source of CN is needed. In cold, dense interstellar mate-
rial, large 15N enhancements may be present in ammonia
ices (Charnley & Rodgers 2002). These ices could be
precursors of cometary material. Further energetic pro-
cessing is required to incorporate this nitrogen reservoir
into organic material (e.g., addition of NH2 side-groups
to PAH molecules; Charnley 2002). In this picture, the
secondary source of CN in cometary comae is a polymer
produced from ammonia, since only interstellar ammonia
can obtain sufficiently low 14N/15N ratios, and from car-
bon compounds, such as acetylene, methane, or ethane.
The initial analysis of the Stardust organic data (Sand-

ford et al. 2006) indicates that a significant fraction of
organic nitrogen is in a form of aliphatic carbon, with
methylamine (CH3NH2) and ethylamine (CH3CH2NH2)
being the two major carriers identified, with similar
abundances. These species are very volatile and Sand-
ford et al. (2006) argue that they are likely present
in the cometary material in a form of an amine-rich
organic polymer rather than as a free primary amine.
One may speculate that energetic processing of ices con-
taining ammonia, methane, and ethane could produce
these molecules, as well as perhaps some organic poly-
mer. Laboratory studies are urgently needed to test this
idea. If such a polymer is a source of cometary HNC,
the low HNC abundance in comet 73P/Schwassmann-
Wachmann appears consistent with the observed deple-
tion of ammonia and acetylene implied by IR observa-
tions (Dello Russo et al. 2007). One implication of
this scenario that can be tested observationally is that
the 15N enhancement in CN in comet 73P/Schwassmann-
Wachmann should have been smaller than that observed
in other comets, as with the polymeric source being de-
pleted, the CN production should have been dominated

by the photo-dissociation of HCN. We note that the ro-
tational spectrum of methylamine in the 49–326 GHz
frequency range has now been measured in the labora-
tory (Ilyushin et al. 2005). It is thus feasible to search
for this species in relatively active comets.
A comparison of the HNC/HCN ratio in comet

73P/Schwassmann-Wachmann with measurements in
other members of the 21P/Giacobini-Zinner composi-
tional class is of great interest. This class includes ob-
jects with extreme C2 and NH2 depletions that are re-
lated to C2H2 and NH3 depletions in nuclear ices. We
would expect a low HNC/HCN ratio in these objects as
well. So far, very few members of this class have been
identified (Fink & Hicks 1996). The upper limit for the
HNC/HCN ratio in Giacobini-Zinner obtained during its
1998 apparition (< 11%, Biver et al. 1999; Fig. 3) is not
sensitive enough to draw definitive conclusions. Comet
21P/Giacobini-Zinner will make a favorable apparition
in 2018 (at 0.4 AU from the Earth), during which sen-
sitive measurements will be possible using the Atacama
Large Millimeter/Submillimeter Array (ALMA).

5. SUMMARY

Observations of hydrogen isocyanide in cometary at-
mospheres carried out to date indicate that the HNC
production has to be efficient in the inner coma, just
as the material leaves the nucleus. The process has to
be temperature dependent to explain the observed vari-
ation in the HNC/HCN ratio with the heliocentric dis-
tance. Thermal degradation of macromolecules or poly-
mers produced from ammonia and carbon compounds,
such as acetylene, methane, or ethane appears consistent
with all existing data, including the very low HNC/HCN
ratio in comet 73P/Schwassmann-Wachmann reported
here. Such polymers have been invoked previously to ex-
plain anomalous 14N/15N ratios measured in cometary
CN.
Additional interferometric observations of HNC in

comets are needed to provide constraints on the spa-
tial distribution of this molecule in the cometary co-
mae. Such observations can be carried out in moder-
ately bright comets with the existing (sub)millimeter in-
terferometers. A measurement of the H15NC/H14NC iso-
topic ratio would be instrumental in determining whether
the HCN polymers invoked to explain the enhanced 15N
abundance in CN are also a source of cometary HNC.
However, such measurements will have to await the com-
missioning of ALMA.
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Abstract Millimeter interferometry enables to study
the spatial distribution of molecules in inner cometary
atmospheres. In March 1997, with the IRAM Plateau
de Bure Interferometer, unique data were obtained in
comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) with angular resolutions
between 1 and 3”. We have developed a model which
simulates interferometric observations of the observed
spectral lines, taking into account optical depth effects,
found to be significant in comet Hale-Bopp. It can ac-
commodate any 3-D molecular spatial distribution. We
present here the analysis of the observed CO coma
structure using physical models and that of CS and
SO radial distributions assuming an isotropic outflow.
The traditionnal (non gas dynamical) analysis of CO
observations suggested the presence of a nearly equato-
rial CO jet spiraling with nucleus rotation and compris-
ing about 40% the total CO production. Rodionov and
Crifo (2006) developed a time-dependent 3-D model of
comet Hale-Bopp gas coma. They investigated first the
case of a homogeneous outgassing of CO and H2O from
a non-spherical rotating nucleus. A second computa-
tion assumes the presence of an area with increased
CO production on the nucleus surface. We show that
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the structures created in the first case cannot explain
the observations while those detected in the second case
are comparable to observed ones. The study of the ra-
dial distribution of molecular species can provide con-
straints on their photodissociation rate, and, for radi-
cals, on that of their parents. These rates are not well
known for several species and we present results ob-
tained for CS and SO.

Keywords Comets: individual: C/1995 O1 (Hale-
Bopp) · radio lines: solar system · techniques:
interferometric

1 Introduction

The structure and composition of cometary nuclei may
provide constraints on the initial conditions of Solar
System evolution. However their study is made difficult
when they pass close to the Earth because evaporat-
ing gas and released dust create a blinding atmosphere.
Millimeter radioastromomy is sensitive to the emission
of rotational lines of parent products, close to the nu-
cleus, with a good spectral resolution. Interferometric
observations offer spatial resolution but require a very
high comet activity to be carried out. In 1997, comet

C/1995 (Hale Bopp) was a good target and was ob-
served at the IRAM Plateau de Bure Interferometer
(PdBI). As presented in this paper, these data provide
informations on the structure of the inner coma and on

the radial extension of CS and SO.

2 Observations

Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) was observed in 1997

from March 6 to 22 at the IRAM PdBI, situated in
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Table 1 Log of the observations and main characteristics

Line Freq. Date Mode Ang. Resol. Spec. Resol. Line areaa
∆vb

GHz in March arcsec (”) km s−1 Jy km s−1 km s−1

CO 230.538 11 cross 2 × 1.38 0.13 4.86 ± 0.17
J(2-1) auto 20.9 82.8 ± 0.6 -0.083 ± 0.007

CO 115.271 11 cross 3.57 × 2.6 0.13 1.01 ± 0.07
J(1-0) auto 41.8 10.8 ± 0.4 -0.09 ± 0.05

CS 244.936 12 cross 1.92 × 1.28 0.12 5.4 ± 0.7
J(5-4) auto 19.7 213 ± 0.6 -0.098 ± 0.003

CS 97.981 12 cross 4.39 × 2.82 0.31 1.45 ± 0.05
J(2-1) auto 49 15.2 ± 0.2 -0.08 ± 0.01

SO 219.949 13 cross 1.93 × 1.5 0.14 0.44 ± 0.04
NJ (56-45) auto 21.9 16.9 ± 0.9 -0.15 ± 0.02

a Integrated intensity in the main beam for single dish spectra (autocorrelation mode), and in the central pixel of the interferometric
maps (cross-correlation mode). The given uncertainty is the error due to the measurement. The absolute calibration adds a 15%
uncertainty.

b Line velocity shift defined as ∆v =

∑
i

Tivi∑
i

Ti

where i represents the channels numbers where the line is present.

the french Alps, during its approach to the Earth (the
perigee was reached on March 22). At this time, the
instrument counted five 15-m antennas set in C1 com-
pact configuration so that baseline lengths projected
on the plane of the sky were comprised between 22 m
and 147 m. The geocentric distance of the comet was
about ∆ ∼ 1.35 AU and the heliocentric rh ∼ 0.98 AU.
The observing campaign included interferometric map-
ping and single dish (autocorrelation) measurements in
spectroscopic mode for several molecular species (CO,
HCN, HNC, CS, H2S, SO2, SO) as well as observations
of the dust continuum emission [1]. Table 1 summa-
rizes the characteristics of the observations studied in
the present work.

3 The CO coma

3.1 Observations

Both interferometric and single dish observations of the
line J (2-1) at 230 GHz of CO led to the conclusion that
a CO spiral structure was rotating with the nucleus [2].
On the autocorrelation spectra the mean velocity off-
set evolves with time, following a sine with the rotation
period of the nucleus (11.35 h, [3], see Figure 1). The
interferometric overall map (8 h observations) is asym-
metric, suggesting that the CO outflow is not isotropic.
Furthermore, on successive individual maps (data sub-
sets of 1 hour), the position of the brightness maxi-
mum moves along the direction perpendicular to the
spin axis (Figure 1). Through phenomenological mod-
elling (no gas dynamics, spherical nucleus), Henry et
al. [2] showed that all these features were consistent
with the presence on the nucleus of a low latitude jet
comprising ∼ 40% the total CO production.

3.2 Coma model

Rodionov and Crifo [4] suggested that an elongated nu-
cleus could create strong structures in the gas coma
during its rotation without any inhomogeneity in gas
production on the surface. They developped a 3-D, time
dependent, gas dynamics model of a coma created by
a non spherical rotating nucleus. The nucleus shape is
that of 1/P Halley adapted to Hale-Bopp size and H2O
is assumed to sublimate according to solar illumination
while CO diffuses uniformly from below the surface (So-
lution 1).

In a second step, they included in the model an area
with higher CO production on the nucleus surface (So-
lution 2). The aim was to check whether the “jet” de-
scribed in [2] could survive gas dynamics effects and
still reproduce observations.

3.3 Simulating observations

We developed a model able to simulate radio obser-
vations in interferometric and single dish modes from
any coma model. In a first step it computes the bright-
ness distribution on the plane of the sky according to
the excitation model described in [5] and taking into
account opacity effects. The synthetic spectra are ob-
tained convolving the brightness distribution with a
gaussian beam. The simulation of interferometric ob-
servations is carried out using GILDAS softwares pro-
vided by IRAM. Real conditions of observations (uv-
coverage) are used and the simulated data are then pro-
cessed in the same way as the observations.
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Fig. 1 Left : Time evolution of the velocity shift of single dish spectra. Right : Position of the brightness maximum on five successive
maps observed in interferometric mode. Integration time is one hour centred on 5h (label 1), 6h30 (2), 7h50 (3), 9h20 (4), and 11h15
UT (5). The arrow shows the position of the nucleus spin axis. The observations (respectively the model results) are presented in the
upper (resp. lower) pannels.

3.4 Results

On the single dish spectra, the variation of the veloc-
ity offset with Solution 1 (∼ 0.01 km s−1) is about 40
times fainter than observed (∼ 0.4 km s−1). The po-
sition of the brightness maximum is almost the same
on all the individual maps. With Solution 2, the veloc-
ity offset on single dish spectra undergoes variations of
∼ 0.25 km s−1. As observed, the position of the bright-
ness maximum on individual maps (data subsets of 1h)
moves along the direction perpendicular to the spin
axis. The offset with respect to the mean position reaches
∼ 1′′.

In conclusion, nucleus shape effects on the coma
structure are too faint to be detectable in the obser-
vations. Assuming the presence of an area with higher
CO production on the nucleus, simulations show that it
is possible to reproduce the main features observed in
Hale-Bopp with the PdBI in 1997. However the model
does not reproduce correctly all the observed features
(e. g. line profile, mean velocity offset) and new compu-
tations are in progress in order to improve the results.

4 Gas radial extension

4.1 Photodissociation rates

Once released in the coma, molecules undergo photodis-
sociation. The efficiency of this process is given by the
photodissociation rate at 1 AU from the Sun (β, [km
s−1]), a parameter that is required to derive molecular
abundances in comae. The usual way to determine a
photodissociation rate is to join lab measurements and
theoritical computations. However this method is not

accurate enough for some molecular species as SO and

CS, for which different values are published in the lit-
erature. PdBI observations of Hale-Bopp provide new
constraints on their photodissociation rates.
As presented in Table 1, the single dish flux FSD

is measured in a beam much larger than the interfer-
ometric map center flux FInt. As a result, the ratio
R = FSD

FInt
probes the radial extension of the molecules

in the coma. In order to constrain βCS and βSO, we
tested several values in the model, assuming that the
coma is isotropic (Haser density), for comparison with
the observations.

4.2 Carbon sulfide CS

CS is created by the photodissociation of CS2 in the
first 500 kilometers of the coma. Jackson et al. [6] de-
duced βCS = 1×10

−5 s−1 from IUE observations in the
UV. More recently, Snyder et al. [7] suggested that it
should be ten times higher (1× 10−4 s−1) according to
their analysis of interferometric observations with the
Berkeley Illinois Maryland Association (BIMA) array.
Single dish observations of comets very close to the Sun
show that this latter value is too high and suggested
βCS = 2× 10

−5s−1 [8].
In our data, CS is observed through two transitions,

J(5-4) at 244 GHz and J(2-1) at 98 GHz, and the ob-

served ratios are R54 = 39 ± 10 and R21 = 10.5 ± 1.8
respectively. We simulated observations to compute R54

and R21 for all the published values of βCS . The com-
parison with the observations shows that the value pro-
posed in [7] leads to fluxes ratios (R54 ∼ 20 and R21 ∼

5) inconsistent with the observed ones. Assuming a vari-

able temperature in the coma (increasing from 20 K at
100 km to 120 K at 10000 km and constant beyond

100000 km) βCS = 1 × 10
−5 s−1 and βCS = 2 × 10

−5
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s−1 produce R54 and R21 values in agreement with ob-
servations.

4.3 Sulfur monoxide SO

SO is a radical and is likely the photodissociation prod-
uct of SO2, also detected in comet Hale-Bopp. Two
values have been published in the literature for the
photodissociation rate of SO2. It appears that βSO2

=
1.4 × 10−4 s−1 [9] is irrelevant : it was computed tak-

ing into account only one channel of the photodisso-
ciation process. Thus we present here results obtained
with βSO2

= 2.1× 10−4 s−1 [10].

Conflicting values for the photodissociation rate of
SO are found in the literature : 1.5 × 10−4 s−1, [10].
4.9× 10−4 s−1, [11], and 6.2× 10−4 s−1, [12].
Assuming a constant or a variable temperature in the
coma, the observed ratio ( FSD

FInt
= 38± 10) is consistent

(within 2 σ) with a daughter product distribution of SO
and a photodissociation rate of βSO = 1.5 × 10−4 s−1.
The other βSO values lead to ratios at about 3 σ from
the observed value.

5 Conclusions

Our simulations show that an inhomogeneous produc-
tion of CO on the nucleus reproduces some of the ob-
served features of the CO rotatin Hale-Bopp coma. How-
ever, in the Plateau de Bure observations, the time in-
terval required to obtain a reasonable uv-coverage (a
few hours) was not short enough with respect to the
rotation period of the nucleus (∼ 11.35h). As a result
analysing time variations in the coma is complex. With
the sensitivity of ALMA, as well as its good instanta-
neous uv-coverage, it will be possible to obtain snap-
shots of the inner coma and to perform a more detailed
analysis of the coma structure and dynamics.
The constraints derived on the photodissociation rates
of CS and SO show the benefit of spatial resolution in
comet observations to study physical processes acting
in cometary atmospheres. ALMA will provide a spatial
resolution that will unravel the distribution of cometary
molecules in the first hundreds kilometers around the

nucleus.
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