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Résumeé

Les cometes nous renseignent sur les conditions physico-chimiques du Systéme Solaire
en formation. Leur observation en interférométrie millimétrique permet de cartographier
I"émission des molécules dans la coma interne et d'étudier la morphologie du dégazage depuis
le noyau. Des données de qualité unique ont été obtenues sur la comete C/1995 O1 (Hale-
Bopp) avec I'interférometre du Plateau de Bure de I'lRAM. Au cours de ma these j'ai analysé
les données concernant HyS, SO, CS et CO. Mes travaux montrent que les molécules H,S et
CO proviennent du noyau. La distribution radiale de I'emission de CS est compatible avec une
source légerement étendue, en accord avec sa production par la photolyse de CS;. Le taux
de photodissociation de CS est mesuré. La distribution radiale de SO est plus étendue que si
ce radical était créé uniquement par la photodissociation de SO,. Cela suggeére la présence
dans la coma d'une autre source de SO ou d'une source étendue de SO,. Les observations
indiquent que H»S est libéré de maniére quasi isotrope a la surface du noyau. CS et SO sont
présents dans un jet a haute latitude sur le noyau. Le jet de CO proche de I'équateur résulte
d'une inhomogénéité de production a la surface et non d'une structure de choc liée a la
forme et a la topographie du noyau, comme le montrent les simulations réalisées a partir
des résultats d'un modele hydrodynamique de coma. Nous interprétons les différences entre
les profils de dégazage des différentes especes comme une conséquence de I'inhomogénéité
de composition du noyau. Les outils et les méthodes développés seront utiles pour préparer
et analyser les futures observations de cometes en interférométrie millimétrique.






Abstract

Comets provide clues to the physical and chemical conditions in the early Solar System.
A powerful tool to image the spatial distribution of gaseous species in their inner atmosphere
is from millimetre spectroscopy using interferometry techniques. Unique data were acquired
in comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) at the IRAM Plateau de Bure interferometer. During
my thesis, | concentrated on the data acquired on the H»,S, SO, CS and CO molecules to
study their radial extension as well as the coma structure. | showed that H,S and CO are
released by the nucleus. The radial distribution of CS emission is consistent with CS being
produced from CS, photolysis. The observed SO distribution is more extended than that
expected if created by the photodissociation of SO,. This suggests that another source of
SO is present in the coma or that at least part of SO, is released by an extended source.
The H,S outgassing is almost uniform at the nucleus surface, while part of the CS and SO
molecules are concentrated in a high latitude jet. Using a physical model of the coma, |
showed that the strong CO spiralling structure originating near the nucleus equator reflects
a strong inhomogeneity in CO outgassing at the nucleus surface and not a shock structure
created by shape and topography effects. The differences between the outgassing patterns
of the different species may indicate that the nucleus composition is inhomogeneous. Tools
and methods used during this study will be useful to prepare and analyse future observations
of comets in millimetre interferometry.
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Introduction

Certaines cometes sont si brillantes que I'on peut les observer a I'ceil nu, parfois méme en
plein jour. Elles prennent parfois un aspect spectaculaire, en présentant deux queues distinctes
occupant une partie conséquente du ciel, et ont été remarquées des I'Antiquité. Ne pouvant
expliquer leur apparition, leur évolution ou leur allure, les savant-astrologues de I'époque en
firent des mauvais présages. Leur étude scientifique naquit au XVIII€ siecle, quand Edmond
Halley identifia plusieurs passages d'une méme comete (1P/Halley) et fit la prévision de sa
prochaine apparition, donnant naissance a |'étude de la dynamique des cometes. Les cometes
sont depuis considérées comme des astres du Systéme Solaire et une nouvelle question se
pose, celle de leur nature physique. Cette question est encore ouverte méme si un grand
pas en avant fut effectué avec la parution du modeéle de la “boule de neige sale” de Fred
Whipple, en 1950, selon lequel les cometes sont des corps de quelques kilometres composés
majoritairement de glace d'eau et de poussieres. Lorsqu'elles se rapprochent du Soleil, les
glaces sont chauffées jusqu'a se sublimer, libérant du gaz et des poussieres dans |'espace
interplanétaire. Ce modele a été confirmé par I'exploration spatiale de la comete 1P /Halley
en 1986 et le probleme aujourd’hui est de déterminer en détail la composition des noyaux
cométaires et de comprendre leur origine. Les différentes méthodes utilisées seront présentés
dans le Chapitre 1, ainsi qu’'un état des lieux de la conception actuelle des cometes.

Selon le scénario standard de formation du Systeme Solaire, les planétes se sont formées
par collisions et agrégation de planétésimaux, des objets kilométriques apparus préalablement
dans le disque protoplanétaire. Ceux qui n'ont pas participé a la formation des planétes
géantes sont depuis préservés dans les régions les plus externes du Systeme Solaire, ou ils
n'ont probablement pas subi une évolution physique radicale. Il arrive que I'un deux se trouve
perturbé et pénetre dans le Systeme Solaire interne sous la forme d'une comeéte. Ainsi, les
cometes pourraient porter en elles de quoi contraindre les conditions physico-chimiques qui

régnaient dans le Systéme Solaire jeune, a I'époque de la formation planétaire.

C’est pourquoi les observations astronomiques des cometes aujourd hui ont pour objectif
de comprendre la structure, la composition et I'origine de la matiére qui forme leurs noyaux.
Comme nous I'expliquons dans le Chapitre 2, les observations radio (et en particulier la
spectroscopie dans les longueurs d'onde millimétriques) permettent d'étudier la coma interne,
en observant les transitions rotationnelles des molécules meres, qui proviennent des glaces
du noyau. La premiere détection d'une molécule cométaire en radioastronomie a eu lieu en
1973 avec I'observations des raies a 18 cm du radical OH dans la cométe Kouhoutek avec
le radiotélescope de Nancay. La liste s'est nettement allongée depuis et une vingtaine de

13
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Fig. 1. La comete C/2006 P1 (McNaught) photographiée au dessus de I'Australie par son découvreur,
R.H. McNaught, en janvier 2007. Cette comete a été la plus spectaculaire des dix dernieres années.

molécules meres ont été détectées. Les observations ont mis en évidence la grande diversité
chimique des cometes : de nombreuses molécules sont détectées et leurs abondances relatives
varient d'une comete a I'autre. Désormais, toutes les cometes qui sont assez actives sont la
cible d'observations radio, dans le but d'obtenir des statistiques globales sur la composition
des glaces cométaires. Au cours de ma these, I'équipe dont je fais partie a observer plusieurs
cometes dont le passage était favorable. Pour ma part j'ai participé a deux campagnes
d'observations :

D'abord celle de la nouvelle comete C/2004 Q2 (Machholz), observée avec le télescope
de 30 m de I'lRAM, situé a Pico Velta, dans le sud de I'Espagne. Les résultats obtenus
ont été présentés dans Crovisier et al. (2005).

Ensuite, celle de la comeéte 73P/Schwassmann-Wachmann 3, en mai 2006, avec le
télescope de 10 m du CSO (Caltech Submillimetre Observatory) a Hawaii. Les résultats
de ces observations sont I'objet d'un article en cours de publication (Lis et al., 2007,
dont la version soumise est donnée en Annexe B.3).

Les observations spectroscopiques dans le domaine (sub-)millimétrique offrent une excel-
lente résolution spectrale qui permet d'obtenir des informations sur la distribution en vitesse
des molécules observées et donc sur la structure du dégazage; en revanche la résolution
spatiale est limitée (généralement de I'ordre de la dizaine de seconde d'arc). Afin d"améliorer
cette résolution, il faut augmenter la taille de I'instrument, ou, pour éviter des problemes
mécaniques, corréler le signal de plusieurs radiotélescopes de taille raisonnable. C'est le prin-
cipe de base des observations interférométriques, dont la résolution est inversement pro-
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portionnelle a la distance qui sépare les antennes utilisées. Le principe des observations
interférométriques et leur mise en place pratique est présenté dans le Chapitre 2. En in-
terférométrie, il n'est possible d'observer que des cometes assez brillantes et les résultats les
plus significatifs a I'heure actuelle ont été obtenus sur la comete Hale-Bopp, lors de son pas-
sage au périhélie en 1997. Une grande quantité de données a été acquise en Mars 1997 avec
I'interférometre du Plateau de Bure de I'Institut de radioastronomie millimétrique (IRAM),
situé dans les Alpes. Avec les cing antennes de 15 metres disponibles a I'époque, formant
des lignes de base de 22 m a 150 m, on dispose d'une résolution de I'ordre de la seconde
d’arc sur le ciel, soit 1 000 km dans la coma, ce qui permet d'étudier la morphologie du gaz
dans la coma interne. Le travail présenté dans ce manuscrit est I'analyse d'une partie de ces
observations, a I'aide de modeles plus ou moins élaborés.

Ma premiere tache fut de développer un modele qui simule des observations spectrosco-
piques en radioastronomie (en interférométrie ou avec une antenne unique), a partir d'un
modele de coma (Chapitre 3). Le modele peut traiter des atmosphéres en expansion iso-
trope a vitesse constante (modele de Haser) ou lire en entrée les résultats d'une simulation
numérique a trois dimensions. La distribution de brillance sur le plan du ciel est calculée en
utilisant un code de transfert de rayonnement qui tient compte de I'évolution des conditions
d’excitation des molécules dans la coma. Le modele utilise ensuite les conditions réelles d'ob-
servations (configuration de I'interféromeétre, heures d'observation) pour simuler des données
que I'on traite ensuite exactement comme les données observées.

Dans un premier temps, on considere que le gaz dans la coma est en expansion isotrope,
a vitesse constante. C'est I'hypothése la plus simple que I'on peut faire pour commencer
I"analyse des observations. Le but est d'analyser |'extension radiale des molécules, c'est a dire
d'une part de déterminer leur origine (glaces du noyau ou bien source étendue dans la coma)
et d'autre part de mesurer leur taux de photodissociation. En effet, dans les atmospheres
cométaires, les molécules de gaz sont photodissociées par le rayonnement solaire et |'efficacité
de ce processus est déterminée par leur taux de photodissociation, qui définit leur extension
radiale dans la coma. Le taux de photodissociation peut étre déterminé a partir de spectres
d'absorption dans l'ultraviolet et le visible mesurés en laboratoire qui ne sont pas aisément
réalisables pour certaines espéces instables comme les radicaux. Les cometes endossent alors
le role de laboratoires extraterrestres, en proposant des conditions extrémes de pression et
de température. |l est possible d'obtenir des contraintes sur un taux de photodissociation en
comparant les résultats de modeles aux observations. Les especes soufrées dans les cometes
sont nombreuses et leur chimie n'est pas completement comprise. Le passage de la comete
Hale-Bopp a permis d’observer en interférométrie millimétrique I'émission de plusieurs d’entre
elles (CS, HyS et SO) et de les cartographier avec une résolution angulaire inédite (1—
3"). L'étude de leur extension radiale peut fournir des contraintes sur leur création et leur
destruction dans la coma et par la améliorer notre compréhension de la chimie du Soufre
dans les cometes. Dans le Chapitre 4, deux méthodes d'analyse sont présentées, ainsi que
les résultats obtenus.

Nous montrerons également que les observations interférométriques de ces molécules
indiquent que le dégazage n'est pas isotrope : sur les cartes, comme sur les spectres, les écarts
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au modele a une dimension sont nombreux. Sans remettre en cause I'analyse précédente, nous
avons tenté de caractériser la structure du dégazage des molécules a la surface du noyau.
Pour certaines espeéces, les observations suggérent qu’'une partie significative des molécules
est concentrée dans un jet a haute latitude sur le noyau de la comete, similaire a celui
observé dans le visible pour la poussiere. En dehors du jet, le dégazage semble s'effectuer
préférentiellement du c6té de la coma éclairé par le Soleil.

Le cas du monoxyde de carbone est différent car I'évolution temporelle des mesures
suggere la présence d'une source importante de CO pres de I'équateur du noyau de la comeéte.
Lors de sa these, F. Henry (2003) a développé un modeéle phénoménologique ol la coma est
décrite comme la superposition d'une coma isotrope et d'un jet conique en rotation avec
le noyau qui permet de reproduire de facon satisfaisante une partie des caractéristiques ob-
servées. Dans le Chapitre 5, je présente une nouvelle analyse des observations du CO, basée
sur des simulations hydrodynamiques a trois dimensions, dépendantes du temps et dans les-
quelles la coma, composée d'eau et de monoxyde de carbone, est créée par un noyau non
sphérique en rotation. Nous avons simulé des observations dans différents cas de figure, avec
ou sans inhomogénéité dans la production de CO et de I'eau. Ces simulations indiquent qu'il
faut effectivement un important jet de CO pour reproduire les variations temporelles des ob-
servations. D'autres parametres du dégazage sont contraints et la comparaison des résultats
obtenus avec ces simulations hydrodynamiques et ceux déduits du modele phénoménologique
permet de juger la pertinence de I'un par rapport a l'autre.

Notre analyse des observations de la cométe Hale-Bopp au Plateau de Bure de I'|RAM
montre plusieurs aspects d'études possibles a partir d'observations millimétriques bénéficiant
de résolution spatiale. L'étude de I'extension radiale permet de s'intéresser aux processus qui
ont lieu dans la coma tandis que I'étude de la structure de la coma permet de caractériser la
morphologie du dégazage depuis la surface du noyau. Ainsi, nous avons montré que toutes les
molécules ne sont pas libérées uniformément dans la coma, ce qui suggere que la composition
du noyau de Hale-Bopp n’est pas homogene.

Dans les années a venir, les observations de cometes en interférométrie millimétrique vont
étre de moins en moins exceptionnelles, d'une part grace aux améliorations des instruments
en activité et d'autre part grace a la mise en service de I'interférometre géant ALMA. |l sera
alors possible d'observer de nombreuses cometes avec une bonne résolution angulaire et il
est nécessaire dans cette optique de développer des méthodes d'observation et d'analyse de
données adaptées aux caractéristiques particulieres des cometes, notamment leur variabilité
temporelle. Au dela de I'intérét scientifique immédiat, I'analyse des observations de la comete
Hale-Bopp fait donc office de préparation aux futures observations interférométriques de
cometes.



Chapitre 1

Les cometes

Dans ce chapitre, nous allons présenter de maniére trés générale les cométes, en com-
mencant par décrire leur aspect. Nous présentons également la conception actuelle que I'on
a des noyaux et des atmosphéres cométaires, ainsi que de leur origine. Nous replacons les
comeétes dans le scénario standard de formation du Systéme Solaire, afin de mettre en
évidence ce que peut apporter |'étude des cométes a notre compréhension de |'évolution
du Systeme Solaire, de son origine a son état actuel. Nous présentons aussi un apercu de
I’évolution de la science cométaire au cours des siecles depuis I'antiquité jusqu’au XXI€ siécle,
en nous attardant sur les méthodes actuelles d’observation des cométes. Finalement le futur
de la science cométaire est évoqué a travers la description des grands projets en cours.

1.1 Les témoins de la formation du Systeme Solaire

1.1.1 Qu’est ce qu'une comeéete ?
Généralités

Les comeétes sont des petits corps glacés du Systeme Solaire qui évoluent sur des orbites
tres excentriques. Quand ils passent a proximité du Soleil, les glaces sont chauffées jusqu'a
se sublimer. Le noyau de la comete se trouve alors entouré d'une atmospheére, appelée coma
ou chevelure, composée des produits de la sublimation et de poussieres entrainées lors du
dégazage. Cette chevelure a une taille caractéristique de I'ordre de la centaine de milliers de
kilomeétres. Sous I'influence de la pression de radiation solaire, les poussiéres, en s'éloignant
du noyau, créent une queue courbe qui réfléchit la lumiere du Soleil. Les ions de la coma
interagissent avec les particules énergétiques du vent solaire et émettent un rayonnement de
fluorescence. Ils forment la queue ionique de la comete, rectiligne et strictement orientée dans
la direction antisolaire. Les queues de poussiéres et d'ions peuvent mesurer respectivement
jusqu'a une dizaine et une centaine de millions de kilomeétres. Selon la distance de la comete
a la Terre, elles peuvent occuper plusieurs degrés sur le ciel, c’est a dire plus que tous les
autres objets célestes. Sur I'image de la Figure 1.1, représentant la comete C/1995 O1
(Hale-Bopp), on distingue nettement les queues de poussiéres et de plasma ainsi que la zone
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interne tres brillante, la coma. A cette échelle, le noyau n'est pas résolu. En plus de ces
deux queues, depuis longtemps identifiées, la pression de radiation qui affecte les atomes
de Sodium peut faire apparaitre une troisieme queue, observée pour la premiere fois dans
Hale-Bopp (Cremonese et al., 1997). Plus récemment, a 'occasion du passage de la tres
brillante comete C/2006 P1 (McNaught) en janvier 2007, Fulle et al. (2007) ont découvert
une nouvelle queue, composée d'atomes de Fer.

Nous présentons ici un apercu de ce que l'on sait sur les noyaux et les atmospheres
cométaires a partir des différentes observations a distance ou in situ.

Le noyau

Les noyaux cométaires sont des accumulations
de grains de glace et de poussiere dont la taille est
de I'ordre du kilometre. Le plus gros noyau connu
a ce jour est celui de la comete Hale-Bopp dont la
taille a été estimée a environ 30—40 km. Leur for-
mation par agglomération en fait des objets a la sur-
face irréguliere, de forme non sphérique et tres poreux.
Leur densité est difficile a évaluer, mais semble se si-
tuer dans I'intervalle 0,1-0,9. En conséquence ce sont
des corps tres fragiles et I'on peut voir régulierement
des noyaux cométaires se briser. Le dernier en date est
celui de la comete 73P/Schwassmann-Wachmann 3,
pour lequel plus d'une soixantaine de fragments ont
été identifiés lors de son passage a 0,08 UA de la Terre
en mai 2006. L'albédo des noyaux est tres faible, au- Fi9- 1.1: La comete Hale-Bopp, en 1997.
tour de 4% - la surface est recouverte d'une couche On distingue nettement la coma tres in-
trés sombre, qui réfléchit moins de lumiere que les plus tense et les ,d?u,x queues. La comete

: .. , Hale-Bopp a été |'une des plus spectacu-
n0|r.s des mat.er|aux que I.on peut trouver sur Terre. laires de ces dernieres décennies. Photo
Enfin leur période de rotation est en général de l'ordre  \ River.
de la dizaine d'heures.

Les poussieres du noyau sont constituées de par-
ticules réfractaires (silicates amorphes et cristallins), de molécules organiques réfractaires
et de particules carbonées. L'eau est le composant principal de la glace, mais on y trouve
d'autres especes volatiles condensées ou piégées dans les glaces. Les molécules présentes
dans le noyau, les molécules méres, sont libérées dans la coma quand les glaces se subliment.

La coma

La coma est composée de tout ce qui s'échappe du noyau avec la sublimation des glaces.
C'est une atmosphere trés peu dense, en perpétuel échappement et dont la température varie
avec la distance au noyau et atteind des valeurs entre 20 et 120 K a quelques milliers de
kilometres du noyau pour les cometes étudiées. La sublimation des glaces étant directement
lige a la température du noyau, les conditions dans la coma dépendent fortement de la
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Fig. 1.2: Molécules meres cométaires : abondances minimale (noir) et maximale (rouge) mesurées.
Le nombre indiqué a droite est le nombre de cometes dans lesquelles une molécule a été observée.
L'abondance d'une molécule est le rapport de son taux de production a celui de I'eau (Figure issue
de Bockelée-Morvan et al., 2004).
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distance héliocentrique (r,) de la comete. A de tres grandes distances, on ne détecte aucune
activité, il n'y a pas de coma. A I'approche du Soleil, les composés les plus volatils (CO5,
CO) commencent a se sublimer, avant que la température de sublimation de I'eau ne soit
atteinte. C'est alors I'eau qui domine le dégazage et qui devient le composant principal de la
coma. A des distances assez élevées, la sublimation a lieu essentiellement du coté éclairé du
noyau et crée une coma fortement asymétrique. Dans I'atmosphére d'une comete, on trouve
de I'eau, en majorité, mais aussi d'autres volatils présents dans le noyau comme CO,, CO,
HCN, CH30H, CS;, H,S et méme certaines molécules carbonées complexes (Figure 1.2).
Afin de comparer les compositions en volatils de différentes cometes, on définit I'abondance
d'une molécule comme le rapport de son taux de production ( Q [molécules s~!], le nombre de
molécules libérées dans la coma a chaque seconde) a celui de I'eau. Les mesures d'abondances
ont montré que la composition des cometes est trés variable (voir Figure 1.2) et que I'on ne
voit pas apparaitre de familles chimiques de cometes. Des particules solides sont également
présentes, entrainées par le dégazage des volatils . des grains réfractaires ou des particules
carbonées.

Dans la coma, les molécules ont une durée de vie limitée car le rayonnement solaire les
photoionise ou photodissocie en créant des ions (H,OF, CO™), des radicaux (OH, SO, CS)
ou des atomes (O, H). Des observations indiquent que certaines espéces détectées (HNC,
H,CO, CO) ne proviennent pas du noyau mais de la dégradation de grains organiques dans
la coma (des polymeéres dans le cas de H,CO). On dit que les molécules observées dans la
coma qui ne sont pas présentes dans les glaces du noyau sont créées par une source étendue
dans la coma.

Enfin, les observations de cométes ont montré que le dégazage n'a pas lieu de maniére
homogene depuis la surface du noyau : il y a des zones plus actives que d'autres. La Figure 1.3
schématise une atmosphere cométaire avec ses composants et les processus qui y agissent.

Les orbites des comeétes

La trajectoire d'une comete est completement définie par 6 éléments orbitaux : /7 I'angle
définissant I'inclinaison du plan orbital par rapport au plan de I'écliptique; g la distance
héliocentrique du périhélie ; e I'excentricité de I'orbite ; w et Q deux angles définissant I'orien-
tation de I'orbite dans son plan; T la date de passage au périhélie. La plupart des orbites
cométaires ont une excentricité comprise entre 0,2 et 1. Ces parametres évoluent au cours du
temps et les orbites sont déterminées pour une date donnée, on parle d'orbites osculatrices.
L évolution des parametres orbitaux est due d'une part aux perturbations gravitationnelles
induites par les planétes présentes dans le Systeme Solaire et d'autre part aux forces non
gravitationnelles subies par le noyau lorsque de la matiere s'en échappe de maniére anisotrope.

Les dynamiciens ont pu déterminer les éléments orbitaux de trées nombreuses cometes,
et ont identifié deux populations dynamiques :

1. Les cometes sur des orbites peu inclinées, avec des périodes de révolution courtes et
des aphélie au niveau de |'orbite jovienne. Elles étaient appelées par le passé cometes
de la famille de Jupiter. On utilise aujourd'hui le terme de cometes de I'écliptique.

2. Les cometes sur des orbites inclinées aléatoirement, qui ont en général des périodes de
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Fig. 1.3: Un noyau cométaire et sa coma. Ce schéma résume les processus actifs dans les atmospheres
cométaires : sublimation des glaces, photoionisation et photodissociation des molécules meres (Figure
issue de Henry, 2003).
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révolution assez longues. Cette population regroupe les comeétes a longue période et
les cometes du type de Halley des anciennes nomenclatures.

Les réservoirs de cometes

Les deux populations dynamiques correspondent a deux réservoirs de cometes distincts,
aux confins du Systéme Solaire. Au sein de ces réservoirs, les objets sont sur des orbites qui
ne traversent pas le Systeme Solaire interne. Il faut une perturbation extérieure (perturbation
gravitationnelle, marée galactique, passage d'une étoile voisine) pour que I'un d'eux voit son
orbite évoluer jusqu'a y pénétrer, et devenir une comete.

Les cometes de |'écliptique sont originaires d'une population d'objets qui se situe au dela
de Neptune (appelés objets trans neptuniens). Depuis 1992, de nombreux membres de cette
population ont été découverts, ce qui a prouvé son existence. Des travaux de dynamique
(Duncan et Levison, 1997) indiquent que les cometes de I'écliptique viennent d'une sous-
population d'objets trans neptuniens, celle du disque dispersé.

Les cometes a inclinaison quelconque viennent d'un réservoir sphérique, le nuage de Oort
(du nom du premier scientifique a avoir proposé son existence), qui entoure le Systeme Solaire
et pourrait s'étendre jusqu'a 100 000 unités astronomiques, en comptant ~ 1012 objets en
son sein.

Pour comprendre I'origine de ces réservoirs il faut s'intéresser a I'origine du Systéeme
Solaire et a la place des cometes dans sa formation et son évolution.

1.1.2 L’origine des cométes
La formation du Systeme Solaire

Du nuage moléculaire a la proto-étoile : Dans le milieu interstellaire (MIS) de la Galaxie, le
gaz peut se trouver dans différents états (ionisé, neutre ou moléculaire), selon les
conditions de température et d’'irradiation qu’il subit. Le composant principal du MIS
est I'hydrogene, mais il contient d'autres atomes et des grains, car il est enrichi par
la matiére que les étoiles y rejettent (notamment a la fin de leur vie). Dans certaines
régions particulierement denses et froides (10-20 K), les interactions (gaz-gaz et gaz-
grains) peuvent créer des molécules. Ce sont les nuages moléculaires ol I'on observe Hy
et de nombreuses molécules (CO, OH, H,CO, HCN, CH30H) qui peuvent se conden-
ser sur les grains sous forme de glace. Leur irradiation peut entrainer la création de
molécules encore plus complexes ol le piégeage de radicaux dans les glaces. Ce sont
ces nuages qui peuvent donner naissance a une étoile : une perturbation peut affec-
ter leur stabilité gravitationnelle et déclencher leur effondrement, qui s’accompagne
d'une forte augmentation de température et de pression. Le nuage entre en rotation et
s'aplatit pour se transformer en disque d'accrétion, alors que des jets bipolaires appa-
raissent, perpendiculaires au plan du disque. Les éléments condensés se subliment dans
les régions proches du coeur, ol apparait le précurseur de I'étoile finale (la proto-€étoile)
qui continue d'accréter le gaz environnant.
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Du disque d'accrétion au systéme planétaire : Au cours de son évolution, le disque se re-
froidit et la température décroit avec la distance a I'étoile. Dans les régions internes
du disque, la température est trop élevée pour que des éléments volatils subsistent
condensés sur les grains qui s'entrechoquent et s'agglomerent jusqu'a former des
planétésimaux, des objets de taille kilométrique, composés uniquement de matiere
réfractaire. Ce sont eux qui, par le biais de nouvelles collisions, vont créer les planétes
telluriques. Dans les régions externes, la glace subsiste ou se recondense sur les grains
et les planétésimaux contiennent a la fois des réfractaires et des volatils. Leur accrétion
donne naissance a des proto-planeétes, qui peuvent, si elles sont assez massives, accréter
le gaz environnant pour former les planetes géantes. Ces planetes “nettoient” alors leur
environnement en accrétant ou éjectant du disque les planétésimaux épargnés jusque
la. Les planétésimaux formés bien plus loin dans le disque n'ont pas été autant per-
turbés et ont été préservés dans la ceinture de Kuiper, un sous ensemble des objets
trans-neptuniens.

La place des comeétes

Comme nous I'avons mentionné plus haut, les comeétes sont composées principalement de
glace d'eau, et n'ont donc pas pu étre formées dans la zone interne du disque protoplanétaire,
ou la présence d'eau condensée était impossible. Il semble que les cométes des deux classes
dynamiques soient des planétésimaux formés dans la région externe du disque (ou se sont
formées les planetes géantes) qui ont subi des évolutions dynamiques différentes. Le scénario
évoqué aujourd’hui est le suivant : les planétésimaux formés dans la région de Jupiter et de
Saturne qui n'ont pas participé a leur formation ont subi violemment leurs perturbations gravi-
tationnelles et ont été éjectés vers les régions les plus lointaines du disque. Des perturbations
externes ont alors fait varier I'inclinaison de leurs orbites jusqu'a créer un nuage sphérique
entourant le Systeme Solaire, le nuage de Oort. Les objets sous I'influence gravitationnelle
de Neptune ont été envoyés vers |'autre réservoir de cometes, le disque dispersé.

[l est difficile de déterminer aisément ou les cometes se sont formées avant d'étre envoyées
vers le nuage de Oort ou le disque dispersé. D'autant que |I'on sait depuis peu que la migration
planétaire a joué un réle important dans la structuration du Systeme Solaire externe (voir la
revue de Morbidelli et al., 2007). D'autre part, certains travaux indiquent que des objets du
disque dispersé peuvent alimenter le nuage de Oort (Fernandez et al., 2004) ou se transformer
en cometes du type de Halley (Levison et al., 2006).

1.1.3 L’étude des cometes
Pourquoi étudier les cometes ?

Pour étudier la formation et I'évolution du Systéme Solaire : On suppose que les cometes
ont subi une évolution modérée et qu’elles sont donc trés similaires a ce qu'elles étaient il
y a 4,56 milliards d'années. Leur étude peut donc fournir des informations précieuses sur
la composition de la nébuleuse primitive et sur celle des planétésimaux qui ont formé les
planetes géantes ainsi que sur les mécanismes d'accrétion qui permettent la croissance
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des objets dans le disque d'accrétion. L'acces a la composition de la nébuleuse primitive
permet de contraindre les processus physico-chimiques qui ont gouverné |'évolution du
Systeme Solaire primitif et |'origine de la matiére qui le compose (qui a pu étre formée
dans la nébuleuse solaire interne, dans le nuage présolaire ou bien dans les régions
externes du disque). Par exemple la coexistence de silicates cristallins (formés a haute
température) et amorphes (formés a basse température) suggere I'action de processus
de mélange tres efficace dans la nébuleuse solaire.

Pour comprendre I'évolution des planétes : Au moment ol les planétésimaux résiduels étaient
expulsés du disque, les impacts cométaires sur les planétes ont été beaucoup plus
fréquents qu'ils ne le sont de nos jours. Ce bombardement a pu avoir une influence im-
portante sur |'évolution planétaire. Certaines théories proposent que I'eau des océans
sur Terre provient des cometes. Les mesures du rapport isotopique D/H dans I'eau
(HDO/H,0) dans plusieurs cometes indique qu'au maximum 10% de I'eau terrestre
provient des cometes, mais il n'est pas exclu qu'elles aient apporté d'autres éléments.
Etant données la diversité et la complexité des molécules présentes dans les noyaux
cométaires, des molécules organiques ont pu étre insérées dans I'atmosphere de 1a Terre
jeune. L'environnement terrestre (activité volcanique, présence d'eau liquide) a pu en-
suite faire évoluer ces molécules par réactions chimiques jusqu'a faire apparattre la vie.
Meéme si les techniques d'observations ne permettent pas encore de les détecter, il est
envisageable que des molécules prébiotiques (acides aminés, glycine) soient présentes
dans les cometes (d'autant plus que des acides aminés ont été détectés dans des
échantillons météoritiques). A I'avenir, le développement des moyens d'observation et
I'organisation de nouvelles missions spatiales (incluant des retours d'échantillons) don-
neront acces a la composition détaillée des cometes pour répondre a cette question.

Pour faire de la physique : Enfin les cometes ont un intérét purement physique, celui d'étre
des laboratoires extraterrestres. En effet, les conditions de température, de pression et
de gravité qui regnent dans les comae sont trés difficiles (voire impossibles) a reproduire
en laboratoire. En étudiant les cometes, on peut en savoir plus, entre autres, sur la pho-
tochimie des molécules et la formation des glaces a basses pression et température. Il
est méme possible de contraindre certains parametres physiques d'especes moléculaires
qui sont instables en laboratoire (principalement des radicaux).

L’évolution de la matiere cométaire

L'ambition de mieux connaitre les conditions physiques dans la nébuleuse solaire a partir
de I'étude des cometes repose sur I'hypothése que la composition de leur noyau n'a pas subi
de différenciation significative depuis leur formation. Il est pourtant clair qu'elles ne sont pas
conservées dans leur état premier : plusieurs faits observationnels mettent en évidence les
processus d'évolution des cometes.

Les cometes de I'écliptique ont des périodes de révolution autour du Soleil de I'ordre de
la dizaine d'années et effectuent de nombreux passages au périhélie au cours de leur vie.
Ces expositions répétées au rayonnement solaire peuvent engendrer une érosion des couches
superficielles du noyau dans lesquelles I'abondance de volatils diminue. Il se pourrait d'ailleurs
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que ce phénomene soit a l'origine du faible albedo des noyaux cométaires pour lesquels
cette grandeur a été mesurée : les glaces se subliment et il ne reste que des particules
réfractaires sombres a la surface. Dans certains cas, cette érosion peut aller jusqu'a faire
cesser |'activité d'une comete, la rendant semblable a un astéroide. Il faut pour cela que le
noyau ne contienne plus de glace ou que la surface soit dépourvue de molécules volatiles et
jonchée de gros grains qui rendent impossible le dégazage depuis des couches plus profondes.
Dans ce cas, la sublimation de glace interne peut créer des poches de gaz dont la pression
va augmenter jusqu'a déclencher la fragmentation du noyau si le gaz n'est pas libéré. Les
observations de noyaux de cometes fragmentés sont d'ailleurs assez fréquentes (par exemple
C/1999 S4 (LINEAR) en 2000 et 73P/Schwassmann-Wachmann 3 en 1995 puis 2006) et
la fragmentation peut également étre due a des effets de marée a I'approche d’'une planéte
massive (comme la comete Shoemaker-Levy 9 avant d'impacter Jupiter) ou du Soleil (comme
de nombreuses petites cometes qui passent tres pres du Soleil).

Dans les cas moins extrémes, on peut imaginer qu'une différenciation chimique affecte
les couches superficielles du noyau et que I'abondance des éléments volatils croit lorsque
I'on s'enfonce dans le noyau. Dans cette hypotheése, les abondances relatives déduites des
observations d'une atmospheére cométaire ne seraient pas représentatives des abondances
originelles. Les observations de la comete 9P/ Tempel 1 par la sonde Deep Impact en 2005,
et en particulier la mesure de I'inertie thermique (Groussin et al., 2007) ont montré que la
profondeur de pénétration de I'énergie solaire est de I'ordre de quelques centimeétres, soit
comparable a I'épaisseur du noyau érodée lors d'un passage au périhélie. Ce résultat suggere
que les matériaux de surface altérés sont retirés du noyau par I'érosion a chaque passage au
périhélie et que les composés exposés ont toujours un caractére primitif.

Enfin, Farinella et Davis (1996) mettent en doute le caractére primitif des cometes de
I"écliptique en proposant que ce sont les produits de collisions au sein de la population des
objets trans-neptuniens. De méme Stern et Weissman (2001) suggerent que les collisions ont
pu jouer un role important dans I'évolution physique et dynamique des comeétes au moment
de la formation du nuage de Oort.

1.2 La science cométaire

1.2.1 De I'antiquité au XXI¢ siecle
La conception antique

Les cometes sont des objets célestes tres particuliers, a I'aspect changeant et parfois
tres spectaculaire. Aussi, il n'est pas besoin d'instrumentation technologique pour les ob-
server et nos ancétres les avaient remarquées déja 2000 ans avant notre ére. Du fait de
leur variabilité (elles se déplacent dans le ciel et leur aspect évolue rapidement), et étant
données les conceptions antiques de I'Univers, on a pensé qu'elles étaient des phénomenes
atmosphériques. En effet, dans le modeles d'Aristote (IV€ siecle avant Jésus-Christ) la Terre
était au centre de I'Univers, les autres astres lui tournaient autour et tout ce qui était au dela
de la Lune appartenaient a un monde immuable, ol tout était fixe. Il était donc inconcevable
que les cometes, ces astres errants, en fassent partie.
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Des objets du Systeme Solaire

[l faut attendre le XVI€ siécle et une véritable révolution scientifique pour que la conception
des cometes évolue, en méme temps que celle de I'Univers tout entier. Grace a des mesures
de parallaxe, Tycho Brahé montre qu’'une comete, apparue en 1577, se trouve bien au dela de
la Lune et ne peut donc pas €étre la manifestation d'un phénomene atmosphérique. D'autre
part, au XVII® siecle, Isaac Newton publie sa théorie de I'attraction universelle et Kepler
dévoile les lois qui régissent le mouvement des planétes autour du Soleil, récemment replacé
au centre de I'Univers grace aux travaux de Copernic.

Ces découvertes constituent la toile de fond pour les travaux de Edmund Halley, qui
affirme que les cometes sont des objets du Systeme Solaire qui évoluent sur des orbites trés
elliptiques. En s'intéressant aux documents relatifs a des cometes apparues dans le passé,
il identifie les passages successifs d'une méme comete (qui deviendra la comete 1P /Halley,
dite comete de Halley), tous les 76 ans. Il prévoit méme son retour en 1758. Quand cette
prédiction se concrétise, c'est une preuve formelle de la véracité de toutes les nouvelles
théories évoquées ci-dessus. C'est ainsi que débute I'étude scientifique des cometes qui, dans
un premier temps, est surtout centrée sur |'amélioration du calcul des orbites. Il devient
possible de prévoir tres précisément la trajectoire et les prochains passages des cometes.
L'existence de forces non gravitationnelles est évoquée pour expliquer le changement de
période de la comete d'Encke.

Au XIXE siecle, la nature physique des comeétes commence a intéresser les scientifiques et
les observations n'ont plus pour unique but de mesurer des positions et de calculer des orbites.
Ainsi Bessel est le premier a établir un lien entre la queue des cometes et le Soleil. Pour lui,
des particules sont éjectées vers le Soleil et une force (encore mystérieuse a I'époque) les
pousse dans la direction opposée. Arago découvre pour sa part que la lumiére provenant des
cometes est polarisée et en déduit qu'il observe les rayons du Soleil réfléchis par la comete.
Dans les années 1860 Donati et Huggins réalisent les premiéres observations spectrales des
cometes C/1864 (Tempel) et 55P /1865 Y1 (Tempel-Tuttle), respectivement.

La physique cométaire

Le milieu du XX€ siecle va étre un nouveau moment fort dans I'histoire de la science
cométaire avec l|'apparition du modele de comete qui deviendra le modele standard et le
demeure encore. Alors que I'on commence a s'intéresser a la composition des comeétes, no-
tamment grace a des observations spectroscopiques dans le visible, Wurm (1943) comprend
que les composés instables détectés sont les produits de réactions chimiques dans la coma.
Whipple (1950, 1951) imagine que les comeétes sont faites d'un noyau solide, un conglomérat
de grains glacés, semblable a “une boule de neige sale” qui se sublime quand sa température
augmente a I'approche du Soleil. L'éjection des particules du noyau crée une force de recul,
la force non gravitationnelle responsable de la différence entre les positions attendues d'apres
les calculs d'orbites et celles réellement observées. Biermann (1951) explique la présence
d'une queue dirigée dans la direction antisolaire par I'interaction des particules chargées de
la coma avec d'autres provenant du Soleil (vent solaire).

D'autre part, les études dynamiques n'ont pas cessé et prennent en compte de plus en
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Fig. 1.4: Fred Whipple exposant son modele de boule de neige sale. Photo extraite de
http://www.scienceclarified.com

plus de parametres, dont les perturbations gravitationnelles des orbites par les planetes du
Systeme Solaire. Il est alors possible d'inverser I'évolution dynamique d'une comete et de
remonter le temps jusqu'a son orbite originelle. C'est dans ce cadre que Oort (1950) se
rend compte que de nombreuses cometes proviennent d'orbites dont le périhélie est supérieur
a 10 000 UA. 1l imagine qu'il existe, aux confins du Systeme Solaire, un nuage d'objets
susceptibles d'étre renvoyés dans le Systeme Solaire interne suite a une perturbation de leur
orbite. C'est le nuage de Oort, que I'on considere encore comme I'un des deux réservoirs de
cometes.

L’ere de I'exploration spatiale

La plus spectaculaire des avancées dans la recherche cométaire a eu lieu avec I'explo-
ration spatiale de la comete de Halley en 1986, qui fut visitée par cing sondes spatiales.
La premiere image d'un noyau cométaire a été réalisée, révélant ainsi sa forme allongée, sa
surface irréguliére et son tres faible albédo. On a vu par ailleurs que le dégazage n'avait pas
lieu de maniéere uniforme avec I'existence de régions actives, d'ol le gaz s'échappe et des
régions inactives ou le noyau semble recouvert de matériau réfractaire (voir Figure 1.5).

Les missions spatiales vers Halley ont également étudié la composition de la coma et
montré que |'eau en était le composant majoritaire, confirmant ainsi I'hypothése de Whipple
(1950). L'analyse des composés de la coma (notamment par spectrométrie de masse) a per-
mis d'identifier de nombreuses especes et de mesurer des rapports isotopiques pour plusieurs
d'entre elles. D'autre part, la découverte de grains organiques (“CHON" ) coexistant avec des
grains silicatés (Kissel et al., 1986a,b) montre que les comeétes sont constitxuées d'éléments
formés a tres haute et trés basse température. Cela a d'importantes répercutions sur |'étude
de la formation des cometes et sur la physique de la nébuleuse primitive.
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Fig. 1.5: Images des noyaux cométaires observés par des sondes spatiales. a : Comete Halley vue par
Giotto; b : Comete 19P/Borrelly vue par Deep Space 1; ¢ : Comete 9P/Tempel 1 vue par Deep
Impact ; d : Comete 81P/Wild 2 vue par Stardust.
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Au cours de son approche du noyau, I'instrument NMS sur la sonde Giotto a mesuré le
profil radial de densité des molécules. Cela a mené a la découverte de sources étendues dans
la coma : les profils de CO et de H,CO ne correspondent pas a ce que I'on attend pour une
origine nucléaire (Eberhardt et al., 1987; Meier et al., 1993) et suggerent que ces molécules
pourraient étre libérées par les grains organiques.

Plus récemment les missions Deep Space 1, Deep Impact et Stardust ont permis d'avoir
des images du noyau des cometes 19P /Borrelly, 81P/Wild 2 et 9P/Tempel 1 (Figure 1.5).

La sonde Stardust est passée au plus prés a 236 km du noyau de Wild 2 en janvier
2004 et a récolté des poussieres de la coma pour les ramener sur Terre en janvier 2006. Ces
échantillons, encore en cours d'analyse, montrent que la plupart des silicates présents sont
sous forme cristalline et ont été formés dans les régions internes de la nébuleuse solaire, tres
proche de I'étoile en formation. Leur coexistence avec des glaces qui n'ont pu se condenser
que dans les régions externes du disque, suppose des processus de mélange tres efficaces sur
de grandes échelles au moment de la formation du Systéme Solaire.

La mission Deep Impact avait pour but de lancer un projectile vers le noyau de Tempel
1 afin d'une part de révéler la sous-surface du noyau et d'en étudier la composition chimique
et d'autre part de contraindre certaines propriétés physiques du noyau (cohésion, densité) en
étudiant I'impact et son cratere. Le 4 juillet 2005, une masse de pres de 400 kg de cuivre est
entrée en collision avec le noyau 2 la vitesse relative de 10 km s~ 1. Les images et les spectres
réalisés par la sonde ont permis de s'intéresser a de nombreuses propriétés du noyau (forme et
géologie, température, conduction thermique, composition de la surface et de I'intérieur...)
ainsi qu'a la coma. Pour la premiere fois, de la glace d'eau a été détectée a la surface du
noyau (Sunshine et al., 2006), en deux régions tres localisées. Il semble que I'éclairement
périodique de ces zones corresponde aux variations d'activité de la comete détectées dans
les observations de la coma.

Si les résultats de ces missions sont toujours riches d’enseignements, il ne faut pas oublier
que chaque mission ne concerne qu'une comete et qu'il est risqué de tirer des conclusions
générales, étant donné la diversité des différentes cometes étudiées jusqu'a présent. Les
observations a distance restent le seul moyen de mener une étude systématique et statistique
des cometes.

1.2.2 Les observations a distance
Le noyau

Comme développé précédemment, la structure et la composition du noyau peuvent nous
apporter des informations sur les conditions initiales de I'évolution du Systeme Solaire. Ce-
pendant lorsqu’'une comete est assez proche de la Terre, elle est entourée d'une atmosphére
de gaz et de poussiéres qui rend les observations directes du noyau difficiles. I reste possible
d'étudier certaines de ses propriétés, comme sa taille, sa forme, et ses propriétés rotationnelles
grace a plusieurs types d'observations. Une revue exhaustive des observations a distance des
noyaux cométaires a été réalisée par Lamy et al. (2004). Nous invitons le lecteur a s'y référer
pour plus de détails puisque nous ne présentons ici que brievement les méthodes utilisées.
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Observer la lumiére réfléchie : Dans le visible ou le proche infrarouge, il est possible d'obser-
ver la lumiere du Soleil qui est réfléchie par un noyau cométaire. Moyennant quelques
hypotheéses, il est possible de remonter a certaines de ses propriétés (taille, forme, ro-
tation). Dans les observations, une part de la lumiere observée vient en fait de la coma
(méme si elle est tres faible). Pour corriger cela on peut observer la comete quand elle
est loin du Soleil et supposer que la contribution de la coma est négligeable. Une autre
méthode consiste a observer la cométe quand elle est au plus prés de la Terre, avec
la meilleure résolution spatiale possible, pour quantifier les contributions respectives du
noyau et de la coma. Ceci est en général réalisé a partir d'observations du télescope
spatial Hubble qui fournit une résolution spatiale bien meilleure que celle que I'on peut
avoir en observant depuis la surface terrestre.

Observer I'émission thermique : A des longueurs d'onde plus longues (infrarouge, millimé-
trique) il est possible de détecter le rayonnement thermique émis par le noyau d'une
comete. Dans les cas (rares) ol |'on dispose d’observations de bonne qualité a plusieurs
longueurs d'ondes, il est possible de remonter jusqu'a I'inertie thermique ou la rugosité
de la surface. L'observation simultanée de la lumiere réfléchie et de I'émission thermique
permet de déterminer indépendamment la taille et I'albédo du noyau observé.

Autres méthodes : La technique radar permet également de caractériser les noyaux cométaires.
Cela consiste a envoyer un rayonnement (de longeur d'onde 3 ou 12 cm) vers une
comete et a observer les ondes qui reviennent vers la Terre, apres réflexion sur le
noyau. Cette méthode permet de déterminer I'albédo radar et la densité des couches
superficielles d'un noyau (Harmon et al., 2004). Six détections ont été réalisées jusqu'a
présent, ce faible nombre s'expliquant par le fait que la détectabilité dépend forte-
ment de la distance entre la comete et la Terre (A) : le flux recu aprés réflexion est
proportionnel a3 A~%.

L'observation d'occultations stellaires par des cometes pourraient également fournir
des informations sur le noyau, mais sont difficiles car les orbites des cometes sont trop
imprécises.

La coma de poussiére

Composition : Les silicates présents dans les atmopheéres cométaires présentent des bandes
d’émission dans I'infrarouge. Les observations spectroscopiques permettent d'identifier
leurs composants. Ceci est détaillé dans la revue de Hanner et Bradley (2004).

Dynamique : Les observations de la lumiére solaire diffusée par les poussieres de la coma
permettent d'étudier sa structure et son évolution temporelle. Dans certains cas il est
possible d'identifier des régions actives (jets) et de déterminer les parametres de la ro-
tation du noyau (orientation de I'axe de rotation, période). Par ailleurs, la modélisation
de la queue de poussieres des cometes permet de contraindre la distribution en taille
des grains qui la composent (Fulle, 2004).

Propriétés physiques : Comme cela est décrit en détail dans Kolokolova et al. (2004), I'ana-
lyse de la lumiere réfléchie par les poussieres dans le visible et I'infrarouge (couleur,
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polarisation,...) permet de remonter a leurs propriétés physiques (taille, structure et
forme des grains).

La coma de gaz

Composition : Sil'on peut contraindre certaines propriétés physiques des noyaux cométaires
grace a des observations directes depuis la Terre, on a difficilement accés a sa compo-
sition. Les études spectroscopiques de la coma, depuis le domaine radio jusqu'a |'ultra-
violet, permettent de déterminer sa composition et de remonter a celle du noyau. Deux
revues (Bockelée-Morvan et al., 2004; Feldman et al., 2004) détaillent les méthodes
d'observations du gaz dans la coma et donnent un état des lieux des connaissances.
Nous nous contentons ici d'une rapide description.

Dans I'ultraviolet (UV) et le visible, on observe les transitions électroniques des atomes
ou molécules. Les principales émissions sont dues a la fluorescence de leurs niveaux
électroniques aprés une excitation par le rayonnement visible-UV solaire. Cela ne con-
cerne pas les molécules meres (exceptées CO et S;) que ce rayonnement photodis-
socie. Ainsi les observations spectroscopiques dans ces domaines de longueur d'onde
permettent de détecter les produits (ions, radicaux et atomes) de la photolyse des
molécules qui proviennent directement du noyau. Il est possible de mesurer les abon-
dances de ces especes et, en utilisant des modeles chimiques de coma, on peut remonter
a la composition du noyau.

L'infrarouge (IR) est le domaine ol se trouve la plupart des bandes vibrationnelles des
molécules méres. On peut observer certaines molécules qui ne sont pas accessibles aux
autres longueurs d'onde (en particulier celles dont le moment dipolaire est nul) comme
le méthane (CHy), I'éthane (CoHg) ou I'acétylene (CoH») a travers leurs bandes fon-
damentales de vibration. Il est également possible d'observer I'émission des bandes
chaudes de I'eau. Depuis la Terre, les observations sont réduites a des intervalles spec-
traux étroits (fenétres spectrales) ol les composés de |'atmosphére terrestre (eau et
dioxyde de carbone en premier lieu) n'absorbent pas le rayonnement que I'on cherche
a observer.

Dans un environnement froid, les molécules émettent un rayonnement aux longueurs
d'onde correspondant aux transitions rotationnelles de leur niveau électronique fon-
damental. Ces émissions tombent en général dans les domaines millimétrique et sub-
millimétrique. Les observations en radioastronomie sont par conséquent tres efficaces
pour la détection des molécules meres cométaires, puisque les comae ont des tempé-
ratures froides, en général de I'ordre de 50-100 K. Le premier composant détecté en
radioastronomie a été le radical OH, dont la raie a 18 cm a été observée avec le ra-
diotélescope de Nancay en 1973 dans la comete C/1973 E1 (Kouhoutek). Ce radical est
créé par la photodissociation de I'eau et les observations du radiotélescope de Nancay
sont maintenant utilisées pour mesurer le taux de production de I'eau des cometes et
pour suivre son évolution. Depuis plus de 20 ans, les radiotélescopes opérant dans les
domaines millimétrique et sub-millimétrique ont engendré la découverte de plus de 20
molécules meéres. Les observations (sub-)millimétriques seront décrites en détail dans
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la suite (Chapitre 2) ainsi que leur importance dans notre compréhension des cometes.

Morphologie : L'étude de la structure de la coma de gaz se décompose en deux parties : (i)
I'analyse morphologique de la coma peut permettre de remonter a la distribution du
dégazage a la surface du noyau; (ii) I'étude du profil radial d’émission d'une molécule
donne acces aux processus agissant dans la coma (source étendue, photochimie). Dans
I'infrarouge ou le visible, on fait en général de la spectroscopie le long d'une fente : on
a acceés a une dimension sur le plan du ciel. Cela a permis jusqu'a présent de déceler
des différences de dégazage entre le cOté jour et le coté nuit de la coma. Le manque de
couverture spatiale empéche d’aller trés loin dans I'analyse de la distribution spatiale.
Dans le visible et I'ultraviolet, il est possible de cartographier I'émission de certaines
especes séparément en utilisant des filtres a bande étroite. Ce genre d'analyse a permis
de montrer que toutes les especes n'ont pas la méme distribution spatiale, ce qui peut
signifier que le dégazage depuis le noyau est inhomogene. Cependant cette technique ne
concerne que des molécules filles et le lien avec les propriétés du noyau n'est pas direct.
En radioastronomie, avec une antenne unique, la résolution spatiale est en général
limitée a un ou quelques points de mesures sur la coma. La résolution est de I'ordre de
la dizaine de secondes d'arc. De nos jours, I'interférométrie permet de gagner un ordre
de grandeur en résolution spatiale, mais il n'est possible d'observer que des cometes
tres brillantes. La comete Hale Bopp a été observée par plusieurs interférometres radio
et des résultats nouveaux sur la distribution spatiale du gaz dans la coma ont été
obtenus, avec la mise en évidence de jets et de sources étendues. D'autre part Ia
trés bonne résolution spectrale permet d'avoir des informations sur la distribution en
vitesse (projetée sur la ligne de visée) et de détecter d'éventuelles anisotropies dans le
dégazage. Une importante part de ce manuscrit est consacrée a |'analyse d'observations
en interférométrie millimétrique de la comete Hale-Bopp réalisée en 1997 au Plateau
de Bure.

1.2.3 Le futur de la science cométaire

Au regard du grand nombre de découvertes apportées par |'exploration spatiale de la
comete Halley en 1986, il semble que le meilleur moyen d’en apprendre encore plus est de
lancer de nouvelles missions cométaires. Apres le succes de leur mission principale, les sondes
Deep Impact et Stardust (encore en état de marche) vont étre redirigées vers des comeétes
afin d'en effectuer une étude rapprochée :

Pour la mission DIXI (Deep impact Extended Investigation), la sonde Deep Impact va
observer la comete 85P /Boethin en décembre 2008. Cela donnera de nouvelles images d'un
noyau cométaire, nécessaires pour commencer une étude comparative des noyaux osbervés.

Dans le cadre de la mission NExT (New Exploration of Tempel 1), le vaisseau Stardust
va observer la comeéte 9P/Tempel 1, la cible de Deep Impact. L'objectif est d'obtenir de
nouvelles images de la comete et en particulier de photographier le cratere créé par Deep
Impact, ce qui n'a pas pu étre assuré pendant la mission originelle puisqu'il était caché par
les éjectats. Cela devrait également permettre de contraindre encore plus la géologie de ce
noyau. La rencontre est prévue pour février 2011.
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Une mission d'une autre envergure est actuellement en cours : la sonde spatiale eu-
ropéenne ROSETTA, lancée en 2004, traverse le Systeme Solaire en direction de la comeéte
67P /Churyumov-Gerasimenko, qu'elle atteindra en 2014. ROSETTA se mettra alors en or-
bite autour de la comete, afin de I'étudier en détail au cours de son approche du Soleil. Cette
mission inclut une étude in situ du noyau grace a I'atterrisseur Philae, qui doit se poser sur
le noyau et procéder a diverses analyses. Il est clair que cette mission apportera énormément
d’'enseignements sur cette comeéte et son noyau. Cependant, les observations menées jus-
qu'a présent ont clairement montré que toutes les cometes étaient différentes. Une mission
comme ROSETTA doit permettre de mieux comprendre le lien entre le noyau et la coma,
afin de tirer meilleur profit des observations a distance qui continueront d'étre menées depuis
la Terre, avec des instruments de plus en plus puissants.

Le futur des observations a distance est composé de deux phases, avec d'abord I'amé-
lioration des instruments actuels puis la réalisation de nouvelles générations de télescopes.
En particulier le télescope spatial Herschel, qui doit étre lancé en 2008 vers le point de
Lagrange L2, compte parmi ses objectifs scientifiques I'observation des cometes. Il dispose
pour cela d'un récepteur hétérodyne opérant aux longueurs d'onde sub-millimétriques (HIFI)
et de deux instruments spectro-imageurs dans l'infrarouge lointain et le sub-millimétrique
(PACS et SPIRE).

Au sol, la construction de I'interférometre géant ALMA (Atacama Large Millimeter Ar-
ray) a déja commencé dans le désert de |'Atacama, au Chili. Cet instrument, pleinement
opérationnel en 2012, sera composé d'une cinquantaine d'antennes de 12 m de diamétre
et sera 10 fois plus sensible que les instruments actuellement disponibles dans les domaines
millimétrique et sub-millimétrique. D'autre part, il permettra de faire des images de la coma
interne des cometes avec une résolution spatiale inférieure a la seconde d'angle, ce qui est
bien meilleur que tout ce qui est possible actuellement.

1.3 La comeéte Hale-Bopp

Au cours de ma these, je me suis principalement intéressé a une comeéte en particulier,
la comete C/1995 O1 (Hale-Bopp), j'en présente ici les principales caractéristiques. Les
études que j'ai menées serons décrites en détail dans les chapitres suivants. Hale-Bopp fut
['une des plus spectaculaires cometes qu'il a été possible d'observer au cours des derniéres
décennies. Elle était si active qu'elle fut découverte en 1995, soit deux ans avant d'atteindre
son éclat maximal, lors de son passage au périhélie au printemps 1997. En provenance du
nuage de Oort, la comete Hale-Bopp évolue sur une orbite trés inclinée par rapport au plan
de I'écliptique (i = 89,43°). Cette orbite est tres fortement excentrique (e = 0,995) et sa
période est estimée a 2405 ans (parameétres orbitaux calculés par B. Marsden et publiés dans
Boissier et al., 2007).

Plusieurs équipes ont tenté de caractériser le noyau de cette comete extraordinaire, et en
particulier de contraindre sa taille. Cette tache était particulierement difficile en raison de la
présence de la coma trés dense qui entourait le noyau lors des observations. Les différentes
méthodes basées sur des observations dans le visible, I'infrarouge, ou la radio ont fourni une
limite inférieure de 15 km pour le rayon du noyau, et des valeurs plus probables entre 20 et
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Jorda et al. (1999)

8, = 68°, ap, = 211° PDEC
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Fig. 1.6: Orientation de la comete Hale-Bopp en février 1997, d'apres Jorda et al. (1999). Figure
extraite de Henry (2003).

45 km. Méme si les différentes études ne convergent pas vers une valeur unique, Hale-Bopp
est certainement la plus grosse comeéte jamais étudiée. Les autres noyaux pour lesquels nous
disposons de mesures de la taille (notamment grdce aux missions spatiales) ont des rayons
qui ne dépassent pas 15—20 km.

Les parametres de la rotation du noyau (période et orientation) sont en général déterminés
d'apres I'analyse d'observations dans le visible et nous seront utiles pour |'analyse des ob-
servations interférométriques présentées dans cet ouvrage. L orientation de |'axe de rotation
est décrite par deux angles :

L'angle d'aspect 6, est I'angle entre la ligne de visée et |'axe de rotation.

L'angle de position pa, est I'angle entre le pdle nord céleste et la projection de I'axe
de rotation dans le plan du ciel.

Les différentes études quasi contemporaines des observations de Hale-Bopp au Plateau de
Bure donnent des valeurs convergentes pour ces angles avec 8, = 59 — 72° et pa, =
203 — 216°. Nous utiliserons les parametres proposés par Jorda et al. (1999) : 6, = 68° et
pay = 211° L’'analyse des jets présents dans la coma leur a permis de déterminer la période
de rotation du noyau (11,35 = 0,04 h). Cette valeur est également en accord avec celles
déduites d'autres études, qui s'échelonnent entre 11,2 et 11,5 h. Ces considérations sont
détaillées dans le Chapitre 4 de la thése de F. Henry (2003). En résumé, I'axe de rotation
de la comete est proche du plan du ciel (a 20°) et est orienté vers le Sud Ouest, comme
on peut le voir sur la Figure 1.6. Jorda et al. (1999) rapportent par ailleurs la détection de
plusieurs jets de poussieres, le plus intense €tant situé a haute latitude (/o = 64 & 3°).

La découverte précoce de Hale-Bopp a permis d'organiser de nombreuses campagnes
d'observation de la coma, dans tous les domaines de longueur d'onde. Le but de cette
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section n'est pas de donner une liste exhaustive de tous les résultats qui ont été obtenus
graces aux observations de Hale-Bopp. A titre d'exemple nous en donnons quelques uns, qui
nous paraissent particulierement importants :

e Les observations dans le visible ont permis la premiere découverte d'une queue de
sodium dans une comete (Cremonese et al., 1997).

e Dans I'infrarouge, les spectres réalisés avec le satellite ISO ont permis d'identifier les
minéraux qui composent les poussieres de la coma.

e Enradio, de nombreux radiotélescopes ont été mis a contribution et plusieurs molécules
ont été identifiées pour la premiére fois dans une atmosphere cométaire (Bockelée-
Morvan et al., 2000; Crovisier et al., 2004a).

e Toujours en radio, il a été également possible de suivre I'évolution du taux de production
de plusieurs molécules tout au long de I'orbite, entre 1995 et 2002 (Biver et al., 2002a)
et de mesurer des rapports isotopiques dans de nombreuses molécules meres.

Au moment du passage au périhélie, I'activité de la comete était a son maximum, avec
un taux de production de I'eau colossal : Qn,0 = 103" molécules s~ 1. Avec une telle ac-
tivité, I'émission de plusieurs molécules a pu étre observée en interférométrie millimétrique
(voir Section 2.2.3). Ce fut le cas avec les interférometres de la Berkeley lllinois Maryland
Association (BIMA), de Owens Valley Radio Observatory (OVRO) et du Plateau de Bure
de I'IRAM (PdB). Les principaux résultats obtenus avec les interférometres de BIMA et de
OVRO seront présentés dans la section 2.2.3). L'analyse des observations du Plateau de
Bure est I'objet de mon travail de these et sera décrite en détail par la suite.
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Chapitre 2

La radioastronomie
(sub-)millimétrique

Comme nous l'avons vu, les atmosphéres cométaires sont des environnements froids
(~ 20—100 K) dans lesquels évoluent de nombreuses molécules. Les transitions rotationnelles
de leur niveau électronique fondamental générent des émissions discrétes a des fréquences
comprises entre 50 et 1000 GHz. Ce domaine correspond aux longueurs d’onde millimétriques
et sub-millimétriques. Nous décrirons dans ce chapitre les techniques d’observations de ces
raies d'émission avec une antenne unique ou un interféromeétre ; nous nous intéresserons en
particulier a I'interférométre du Plateau de Bure de I'lRAM et aux observations de Hale-Bopp

qui y ont été réalisées.

2.1 Les observations avec une antenne unique

2.1.1 Les radiotélescopes

Les radiotélescopes fonctionnent selon le méme principe que les télescopes optiques : ils
sont constitués d'un réflecteur primaire parabolique, qui renvoie le faisceau incident vers un
miroir secondaire, d'ol le rayonnement est concentré vers un récepteur, un composant dont

Tab. 2.1: Principaux radiotélescopes observant dans le (sub-)millimétrique.

Télescope Diametre Domaine de fréquences Lieu Altitude
IRAM 30 m 30 m 80—290 GHz Pico Veleta, Espagne 2920 m
JCMT 15m 211-710 GHz Mauna Kea, Hawaii 4092 m
CSO 10,4 m 200-920 GHz Mauna Kea, Hawaii 4080 m
APEX 12 m 210-1400 GHz Plateau de Chajnantor, Chili 5105 m
FCRAO 14 m 85-115 GHZ Massachusets 150 m
NRAO 12 m 68-180 GHZ Kitt Peak, Arizona 1895 m
HHT 10 m 210480 GHz Mont Graham, Arizona 3186 m

37
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Fig. 2.1: Spectre de transmission atmosphérique dans le domaine (sub-)millimétrique, pour deux
quantités d’'eau précipitable dans |I'atmosphere au dessus d’un site a 4000 m d'altitude.
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Fig. 2.2: Schéma des bandes de fréquences impliquées lors de I'hétérodynage.

le role est de transformer le rayonnement de la source observée en une onde que I'on peut
manipuler et numériser.

Les radiotélescopes sont en général plus grands que leurs analogues optiques. En effet, une
quantité importante de flux doit étre collectée car le signal émis par les sources astronomiques
est faible en comparaison avec I'émission ambiante (ciel, sol...). De plus, comme nous allons
le développer ensuite, la résolution spatiale d'un radiotéléscope dépend de sa taille. Construire
un grand radiotélescope permet de viser une région plus petite du ciel lors des mesures.

La précision de surface requise pour les réflecteurs doit étre une fraction de la longueur
d'onde des observations. La conception d'un instrument de grande taille est donc d'autant
plus facile qu'il est destiné a observer a basse fréquence. Ainsi, les écarts a la parabole de la
surface du réflecteur primaire du télescope de 30 m de I'lRAM sont de I'ordre de la dizaine de
microns (observations a 1 mm), quand ils sont de quelques millimetres pour le radiotélescope
de Nancay (observations dans le décimétrique). Les radiotélescopes (sub-)millimétriques ont
des tailles de I'ordre de la dizaine de meétres en général (voir Table 2.1).

Les molécules de I'atmosphere terrestre, en particulier HoO et O, absorbent significa-
tivement le rayonnement électromagnétique provenant de I'espace dans le domaine (sub-
)millimétrique. Les observations astronomiques ne sont possibles que dans les fenétres at-
mosphériques, les domaines de longueurs d'onde ol cette absorption est assez faible. La
Figure 2.1 présente le spectre de transmission de I'atmosphere pour deux quantités de va-
peur d'eau précipitable dans |'atmosphere au dessus d'un site a 4000 m d'altitude. Une
augmentation de la quantité d’eau précipitable dans I'atmospheére entraine une diminution de
la transmission, tres importante pour les plus hautes fréquences. Ceci explique pourquoi les
radiotélescopes millimétriques sont en général construits en altitude, dans des zones seches.
Pour des conditions météorologiques identiques, une émission a haute fréquence sera plus
atténuée qu'une émission a une fréquence plus faible. Cet effet est radical au dela de 300
GHz et le choix du site d'observation est encore plus critique pour la qualité des observations
dans le sub-millimétrique.

Les récepteurs hétérodynes

Afin de traiter correctement le signal, la premiére étape consiste a I'amplifier. Or, avec les
technologies actuelles, il est impossible d’amplifier des ondes a des fréquences de |'ordre de
la centaine de GHz. Afin d'analyser de tels signaux on utilise la technique de I'hétérodynage
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qui permet de décaler le signal vers des fréquences plus faciles a manipuler. Cela consiste a
mélanger I'onde électromagnétique observée (a la fréquence dite fréquence ciel vs) avec une
onde artificielle a une fréquence voisine (onde créée par un oscillateur local a la fréquence
vor). La fréquence de I'oscillateur local est réglable et il faut faire en sorte que I'on ait
lvor — vs| = vy, ou vy, la fréquence intermédiaire, est la fréquence autour de laquelle I'ampli-
ficateur fonctionne (typiquement quelques GHz). Le mélange se fait dans un composant au
comportement non linéaire qui fournit a sa sortie une bande de largeur Av ~ 1 GHz autour
de la fréquence v;.

Le signal contenu dans cette bande est la superposition des signaux recus dans deux des
bandes de méme largeur centrées sur v, sg = vor — V) et vysg = vor + v;. Les bandes
LSB (pour Lower Side Band) et USB (pour Upper Side Band) sont en principe mélangées
mais certains récepteurs sont capables de rejeter le signal provenant de I'une des deux bandes
afin que I'autre, qui contient le signal astrophysique, ne soit polluée ni par son bruit ni par
le signal qu'elle contient. Ce genre de récepteur est appelé SSB (pour Single Side Band).
Les dénominations LSB et USB sont parfois remplacées par bande signal et bande image.
Dans ce cas la bande signal est celle (USB ou LSB) qui contient le signal astrophysique. La
Figure 2.2 schématise les différentes bandes de fréquences impliquées lors de I"hétérodynage.

Analyse spectrale

Il existe plusieurs systemes pour accomplir I'analyse spectrale du signal et enregistrer un

spectre du rayonnement avec une largeur de bande et une résolution spectrale donnée :

e |es premiers spectrometres étaient des batteries de filtres, composées de plusieurs
unités qui filtrent le signal en dehors d'une gamme de fréquence donnée.

e Les spectromeétres acousto-optiques peuvent analyser de larges bandes passantes (plu-
sieurs GHz) en utilisant le changement d'indice de refraction d'un cristal lorsqu'il vibre,
soumis au signal incident. L'analyse de la figure de diffraction d'un laser traversant le
cristal permet de remonter aux propriétés de |'onde incidente.

e | es autocorrélateurs sont les spectrometres les plus utilisés désormais. lls déterminent
le spectre de puissance du rayonnement en séparant le faisceau incident en deux, puis
en corrélant les deux voies, apres avoir inclu un retard dans I'une d’elles.

2.1.2 Analyse scientifique du signal
Température de brillance

L'énergie rayonnée par une source par unité de surface, d'angle solide, de temps et de
fréquence est donnée par sa brillance spectrale /, (appelée également intensité spécifique)
qui s’exprime en W m~2 Hz= ! s 1.

En radioastronomie, la température de brillance Tg (en K) d'une source est la température
qu’aurait un corps noir de méme brillance spectrale /,. La brillance spectrale a la fréquence
v d'un corps noir de température T est donnée par la loi de Planck :

2h3 1
- T 5 hv

c? ewr —1
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oll ¢ = 2,998 x 108m s~ ! est la vitesse de la lumiere, h = 6,63 x 1073* J s est la constante
de Planck et k = 1,38 x 10723 J K~ la constante de Boltzmann. Dans le millimétrique, les
fréquences sont assez basses pour que I'on ait hy < kT et que I'approximation de Rayleigh-
Jeans soit valable; on a alors une relation linéaire entre la brillance spectrale d'une source et
sa température de brillance :
g~ 2KTsv® _ 2kTg
YT TR

Les observations fournissent en général la température de brillance d'une source et il est

alors possible de remonter a sa brillance spectrale.

Densité de flux recue

En radioastronomie, on utilise parfois comme unité le Jansky (Jy), qui correspond a une
densité spectrale de flux recu S,. (1 Jy = 10726 W m~? Hz 1). La densité de flux recue par
un récepteur dans un angle solide élémentaire s'exprime :

dS,=1,d,

On a par conséquent :

S, — / 1, dS,
Q

Si la source est plus petite que le I'angle solide €2, dans lequel le récepteur est sensible,
alors la densité spectrale de flux mesurée correspond a la densité effectivement émise par Ia
source. Sinon, il faut intégrer la densité de flux recue sur I'ensemble de I'angle solide couvert
par la source pour avoir sa valeur.

Dans tous les cas, la densité spectrale de flux recu est liée a la température de brillance
de la source par |'expression :

2k

=%/,

Tg dQ, (2.1)

Température d’antenne

En émission, la puissance rayonnée par une antenne portée a la température T (par unité
de fréquence) est donnée par W = kT (théoreme de Nyquist). En mode réception, on définit
la température d'antenne T, comme la température a laquelle il faudrait porter I'antenne
pour qu'elle rayonne une puissance identique a celle qu’elle recoit de la source.

Cependant, lorsque I'on pointe une source avec un radiotélescope, on mesure la superpo-
sition de son rayonnement et d'un rayonnement ambiant, I'émission du ciel. La température
effectivement mesurée est donc :

7—mes = TA + Tciel

Les conditions atmosphériques peuvent varier au cours du temps, ou dépendre de la di-
rection pointée. Pour avoir T,, il faut mesurer régulierement T, afin de la soustraire a
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la température mesurée par I'antenne. On alterne en général des observations ON (sur la
source) et OFF (sur le ciel) et on a :

_ TON OFF
Ta= Tmes - Tmes

L'alternance ON-OFF peut étre assurée en dépointant I'ensemble du télescope (position
switch) ou seulement le faisceau issu du miroir secondaire, en basculant celui-ci (beam
switch). Il est possible de cette facon d'alterner tres rapidement les observations ON et
OFF (~ toutes les secondes) et de corriger les variations rapides de I'émission du ciel. Une
méthode alternative lorsque I'on observe des raies spectrales consiste a changer la fréquence
d'observation sans modifier la direction de pointage du télescope (frequency switch). On
réalise alternativement deux spectres, Iégérement décalés en fréquence (décalge de dv) puis
on en fait la différence. La contribution de I'atmospheére s’en trouve éliminée et il reste sur le
spectre final deux versions de la raie spectrale observée : I'une a sa position de définition en
émission et |'autre, en absorption, décalée de dv. Il est ensuite possible de replier le spectre
pour ajouter ces deux raies. Avec cette méthode, le temps d'intégration ON (sur la source)
est égal au temps total d'observation, alors qu'il n'en représente que la moitié lorsque I'on
procéde en beam ou position switch.

L 'atmosphere a un autre effet, celui d'absorber une partie du flux de la source. On définit
I'expression de la température d'antenne sans absorption atmosphérique T en fonction de
la température mesurée T,, de I'opacité au zénith 79 et de I'élévation de la source el :

To
Ti=T 0
A A &P sin(el)

De TA a TB

La température d'antenne dépend des propriétés du radiotélescope utilisé pour la mesurer
et n'est donc pas une grandeur utile lors d'une analyse astrophysique. Nous allons voir ici
comment passer de la température d'antenne mesurée a la température de brillance réelle de
la source.

Gain directionnel et résolution : L'antenne n'est pas exclusivement sensible au signal prove-
nant de la direction pointée, une partie du flux provient des directions voisines. Le gain
directionnel g(6, ¢) définit la sensibilité d'un radiotélescope en fonction la direction in-
cidente (0, ¢) du signal. C'est la transformée de Fourier (TF) de la pupille d’entrée du
radiotélescope. Dans certains, notament a I'lRAM), cette derniere est une gaussienne
(I'illumination des régions externes de la parabole est atténuée d'un facteur exponen-
tiel par rapport aux régions centrales) tronquée (I'illumination n'est pas nulle au bord
de I'antenne). La sensibilité du radiotélescope est alors une gaussienne centrée sur un
maximum dans la direction de pointage (6 = 0,¢ = 0) et entourée de minima et
de maxima locaux, qui apparaissent lors de la transformée de Fourier d'une fonction
bornée. Les maxima locaux sont faibles par rapport au maximum central en raison de
I'atténuation de I'illumination vers les bords de I'antenne.

Le lobe principal centré sur la direction de pointage (6 = 0,¢ = 0) et délimité par la
premiére annulation du gain diretionnel est la région ol la sensibilité est la meilleure. Sa
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taille (largeur a mi hauteur) délimite a la fois le champ de vue et la résolution spatiale
des observations : le flux mesuré est I'intégration du signal provenant de toutes les
directions comprises dans le lobe. A une longueur d’onde A donnée et pour une antenne
de diametre D, la largeur a mi hauteur dans le lobe principal est ojope, qui S'écrit pour

les lobes gaussiens :

A
o =12—
lobe D
Chaque observation avec une antenne unique donne la valeur du flux dans un lobe. Afin
de décrire la distribution spatiale de I'émission, il faut effectuer des mesures successives
en dépointant le télescope. Une solution alternative consiste a observer la source avec
un récepteur multilobe. Le télescope de 30 m de I'lRAM est équipé d'un tel récepteur
(appelé HERA) et permet d'effectuer des mesures dans 9 directions différentes simul-

tanément. Cependant, méme de cette facon, la couverture spatiale reste limitée.

Efficacités et facteur de couplage Le flux total enregistré par une antenne provient de toutes
les directions de I'espace. La proportion de ce flux qui provient de la face avant de
I'antenne est donnée par l'efficacité du lobe avant F.rr. De méme, la proportion du
flux contenue dans le lobe principal est donnée par I'efficacité du lobe principal Befs.
Les efficacités peuvent étre mesurées lors d'opérations techniques (holographie) ou
bien déduites des observations de sources bien connues comme les planétes. A partir
de ces efficacités, on peut calculer la température du lobe principal :

Ferr
Berr

Tob=Tx

La température de brillance est ensuite obtenue en tenant compte du facteur de dilution
dans le lobe Fp dont la valeur dépend de la taille relative des angles solides de la source
et du télescope :
7-mb
Tg=—
B [
[l est donc possible d'obtenir la valeur de la température de brillance pour les sources
de brillance uniforme dont la taille est connue. Ce n'est pas le cas des cometes et
I'on se contente de la température du lobe principal T,,5, qui est la valeur moyenne
de la distribution de température de brillance dans le lobe. La densité de flux recue
(equation 2.1) s'écrit alors :

2k
Sr = p 7-mb QIobe (2-2)
ol jope est I'angle solide correspondant au lobe principal de I'antenne. On peut donc
calculer le facteur de conversion S/T ou Jy/K:

2k
S/Tmb = v Qiobe (2.3)
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Fig. 2.3: Spectre ON—OFF de la raie J(2—-1) de CO a 230,54 GHz observé au le Plateau de Bure de
I'IlRAM dans Hale-Bopp le 11 mars 1997. Le profil a deux pics est typique des observations cométaires.

2.1.3 Observations spectroscopiques de comeétes avec une antenne unique
Analyse des spectres cométaires

La figure 2.3 présente un exemple typique de spectre cométaire obtenu avec un ra-
diotélescope. C'est la raie J(2—1) de CO émise a 230 GHz, observée dans la comete Hale-
Bopp avec le Plateau de Bure de I'|RAM, en mode ON-OFF, en mars 1997. La fréquence des
canaux, autour de la fréquence de la raie au repos, est transformée en vitesse radiale relative
a la vitesse géocentrique de la comete. Ainsi, les molécules se déplacant avec des vitesses
négatives (respectivement positives) sont en train de s'approcher (resp. de s'éloigner) de la
Terre. Les molécules dont la vitesse est proche de 0 se déplacent perpendiculairement a la
ligne de visée. Au cours de leur déplacement, ces molécules sortent du champ de vue (a cette
fréquence, le lobe de I'antenne vaut ~20") tandis que celles qui se déplacent parallelement
a la ligne de visée y restent. En conséquence, lors des observations, on détecte plus de flux
aux vitesses proches de la vitesse d'expansion du gaz (ici + 1 km s~1) qu'autour de 0 km
s~1. Cela explique le profil 2 deux pics des raies cométaires.

Aire Intégrée : L'aire intégrée de la raie (en K km s~ 1) est la quantité totale de flux contenue
dans le lobe. Il est possible grace a cette quantité de remonter a la densité de colonne
de la molécule observée. A partir de la, I'utilisation d’'un modeéle simple de coma permet
de calculer le taux de production (Q) d'une espece (voir Chapitre 3), c'est a dire le
nombre de molécules libérées dans la coma a chaque seconde. L'abondance Ax d'une

espece X est le rapport de son taux de production a celui de I'eau Ax = QC;XO .
2

Largeur de raie : La largeur de la raie est principalement due a des effets de projections de
la vitesse des molécules sur la ligne de visée. Le second facteur d'élargissement est
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I'agitation thermique des molécules. En mesurant la demi-largeur a mi-hauteur (o, 4i¢).
et en connaissant la température du gaz (ou en postulant sa valeur), on peut estimer
la vitesse moyenne d'expansion du gaz. La vitesse du gaz dans les comae est en général
de I'ordre de 1 km s~1 et les raies observées ont une largeur de ~ 2—4 km s~ 1.

Profil de raie : La bonne résolution spectrale dont on dispose en radio offre la possibilité de
caractériser la distribution des molécules le long de la ligne de visée. Le profil de raie, tres
bien résolu, peut donner des informations sur la morphologie du dégazage. Par exemple,
le noyau d’'une comete située relativement loin du Soleil est actif uniquement du coté
qui est chauffé par la lumiére du Soleil. Si I'angle de phase (angle Soleil-Comete-Terre)
est faible, I'aile de la raie aux vitesses négatives sera nettement plus forte que I'aile des
vitesses positives (un cas typique est celui de la comete P/Schwassmann-Wachmann
1, décrit dans Crovisier et al., 1995). En effet il y a plus de molécules dans la coma
se déplacant du noyau vers le Soleil (donc vers la Terre) que dans I'autre direction.
Les variations temporelles peuvent également renseigner I'observateur sur la rotation
du noyau et la présence de jets.

Rapport d’intensité de raies : Lorsque plusieurs raies d'émission rotationnelle d'une méme
molécule sont observées simultanément, leur rapport d'intensité peut permettre de re-
monter a la température de rotation de |'espéce et de contraindre son excitation. Si les
observations sondent la coma interne, la température de rotation est la température
cinétique du gaz : en effet, I'intensité des différentes raies dépend de la population des
niveaux rotationnels qui est directement liée a la température du gaz dans la coma in-
terne ol les collisions sont nombreuses (voir Section 3.3). Ce travail est généralement
effectué en observant plusieurs raies du méthanol (CH3OH), c'est un des aspects ha-
bituels de I'étude de comae en radioastronomie millimétrique. Cette température peut
étre utilisée comme parametre dans les modeles utilisés pour I'analyse des données
concernant d'autres molécules.

Résultats

L'ere de I'observation des cometes en radioastronomie a débuté avec la premiére détection
de raies a 18 cm du radical OH dans la comeéte Kouhoutek en 1973 (Biraud et al., 1974).
Le domaine millimétrique ne fut accessible qu'a partir des années 80, avec la construction de
plusieurs observatoires. Les premieres détections de molécules cométaires dans ce domaine
de longueur d’onde ont eu lieu avec le passage de la comete Halley en 1986. Au total, en
une vingtaine d'années, 35 cometes ont été observées et plus de 20 molécules meres ont été
découvertes (voir Table 2.2). Des radicaux (CS, SO, NS) et des ions (CO*, HCO™, H30™)
ont été détectés par cette technique. Les molécules meres sont pour la plupart également
observées dans le milieu interstellaire, que ce soit au sein des nuages moléculaires froids, ou
dans les hot cores, régions voisines d'étoiles jeunes (Bockelée-Morvan et al., 2000).

Le télescope spatial ODIN, lancé en 2001 a permis d'observer la raie d'émission de I'eau
a 557 GHz dans 12 cometes et d'étudier le dégazage de I'eau, I'élément le plus abondant
de la coma, difficilement accessible depuis la Terre. De plus, I'isotope H,'80 3 548 GHz a
été détecté dans plusieurs cometes et les mesures du rapport 120/1°0 donnent une valeur
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Tab. 2.2: Les molécules meres observées dans le millimétrique.

Nom Formule
Eau H,O
Monoxyde de carbone CcO
Méthanol CH30OH
Formaldéhyde H,CO
Ethylene glycol HOCH,CH,OH
Acide formique HCOOH
Ethanal CH3CHO
Formiate de méthyle HCOOCH;
Ammoniac NH3
Cyanure d'hydrogene HCN
Isocyanure d'hydrogene HNC
Cyanure de méthyle CH3CN
Cyanoacétyléne HC3N
Acide isocyanique HNCO
Formamide NH,CHO
Sulfure d’hydrogéne H,S
Dioxyde de soufre SO,
Oxysulfure de carbone 0cCs
Thioformaldéhyde H,CS

similaire a la valeur terrestre (Biver et al., 2007).

Le passage de la comete Hale-Bopp restera une révolution dans I'étude des cometes
puisque pas moins de 10 nouvelles molécules méres ont été découvertes dans sa coma. Son
activité était telle que plusieurs rapports isotopiques (D/H, 12C/13C, 14N /15N et 325/34S)
ont été mesurés dans quelques molécules ou radicaux (voir la revue Bockelée-Morvan et al.,
2004, et les références qu'elle contient).

La principale conclusion qui ressort des observations spectroscopiques de cométes dans
le domaine (sub-)millimétrique est que I'on observe une grande diversité chimique. De nom-
breuses molécules sont détectées, y compris des especes complexes comme I'éthyléne glycol
(HOCH,CH,OH, Crovisier et al., 2004a) et leurs abondances relatives varient considérable-
ment d'une comete a I'autre (jusqu'a un facteur 10 pour CO). Comme décrit plus tét (Cha-
pitre 1) les différences de composition ne semblent pas corrélées avec la classe dynamique
des cometes. Cependant le nombre de cometes de I'écliptique analysées est encore trop faible
aujourd’hui pour qu'une réelle statistique soit tirée des observations. De plus, les conditions
d'observations varient (distance géocentrique et héliocentrique de la comeéte, noyau frag-
menté...) et chaque comeéte présente des particularités dont il faut tenir compte avant de la
comparer aux autres. L'étude de la diversité chimique des cometes est un travail en cours,
qui nécessite des observations aussi fréquentes que possible pour tous les types dynamiques
de cometes.

Au dela de la composition du gaz, les observations de cometes dans le millimétrique
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permettent de s'intéresser aux processus en action dans les atmosphéres cométaires ainsi
qu'a leur structure :

e Les variations héliocentriques des abondances montrent que toutes molécules ne se
comportent pas de la méme maniere. Dans le cas du formaldéhyde, I'évolution dépend
fortement de la distance au Soleil; c’est un des éléments qui suggere que la molécule
ne provient pas du noyau mais est créée dans la coma par un phénomene dépendant
de la température (dégradation de polymeres, Fray et al., 2006).

e Les observations de cometes trés proches du Soleil offrent des conditions extrémes de
température et d'exposition au flux solaire. Dans ce cadre, les observations permettent
de poser des contraintes sur certains parameétres physiques des molécules (notamment
le taux de photodissociation, Biver et al., 2003).

e | 'analyse de I'évolution temporelle d'un spectre (profil, aire intégrée) peut fournir des
informations sur la cométe. Biver et al. (2007) ont pu mesurer la période de rotation
du noyau de la cométe 9P /Tempel 1 en analysant I'évolution temporelle de I'aire d'une
raie de HCN. Les changements radicaux de la forme du spectre de CO observé avec le
Plateau de Bure en mode autocorrélation (ON-OFF) dans la comete Hale-Bopp ont
été interprétés comme dus a la présence d'un jet de CO a surface du noyau (Henry
et al., 2002).

[l convient de noter ici que ces analyses ont été effectuées avec une résolution spatiale de
I'ordre de la dizaine de secondes d'arc, soit 10 000 km pour une comeéte située a une unité
astronomique de la Terre. Les tailles des noyaux étant de I'ordre de quelques kilometres, les
observations radio avec une antenne unique sont sensibles aux molécules présentes loin du
noyau. Afin de contraindre les propriétés du noyau a partir des observations de la coma, il serait
préférable d'imager I'émission des molécules plus prés du noyau. Pour cela, I'utilisation de
techniques interférométriques permet de gagner un ordre de grandeur en résolution spatiale.

2.2 L’interférométrie millimétrique

2.2.1 La théorie
Réponse d’un interféromeétre a deux antennes

Considérons dans un premier temps le plus simple des interférometres, celui qui compte
deux antennes pointant en direction d'une source a I'infini. b est la séparation entre les an-
tennes et s le vecteur unitaire dans la direction de pointage. Comme indiqué sur la Figure 2.4
I'onde recue par I'antenne 2 a parcouru un chemin optique supérieur de L = b -s au chemin
parcouru par lI'onde recue par I'antenne 1. Elle est captée par I'antenne 2 avec un retard
temporel de 7 = % qui correspond a un déphasage de wT = 27’7” b-s= 277' b-s. Les antennes
1 et 2 mesurent respectivement les champs électriques E; et Eo qui s'écrivent :

E; = Eo exp(i(wt + ¢))

E, = Ep exp(i(wt + ¢ + wT))

Dans le cas d'une source ponctuelle la fonction de corrélation des signaux 1 et 2 s'écrit :
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Fig. 2.4: Interférometre a deux antennes.
N _ 2im
< E1E5 > = Iy exp(—iwT) = Iy exp(—T b-s) (2.4)

Si la source n'est pas ponctuelle, il faut tenir compte du champ provenant de I'ensemble
des directions S supportées par la source. La fonction de corrélation devient une intégrale
sur la source et, en supposant que le reste du ciel n'émet pas de rayonnement, sur tout le
ciel :

.,
< E;E} >:/ Io(S) exp(~ =" b-S) dS (2.5)

ciel
Etant donnée la grande distance des sources astrophysiques, on peut en général se placer
dans I'approximation paraxiale : le champ électromagnétique se propage parallelement a Ia
ligne de visée et la région de la sphere céleste d'oll provient le rayonnement est assimilée a
un plan. Dans ces conditions, on peut écrire S = s+ ds , ou ds est un vecteur situé dans
le plan du ciel qui vérifie ||ds|| < 1. Définissons un repere orthonormé (uy, uy, s) ayant deux
axes dans le plan du ciel, I'un dirigé vers le Nord (up,) et I'autre pointant a I'Est (u)); le
troisieme axe est orienté selon la ligne de visée (voir Figure 2.4). Dans ce repére, on a :

b = (b1, by, b3)
dS = (/,m, 0)

On peut donc écrire :

N
< E1E} >:// Io(1, m) exp(—%(b1/+b2m+b3))d/dm (2.6)
ciel
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Fig. 2.5: Evolution de la couverture-uv au cours des observations de la raie (250—211)de H»S au
Plateau de Bure de I'lRAM en mars 1997. L'intervalle de temps correspondant aux observations est
indiqué au dessus des figures.

Puis, en sortant le terme constant de I'intégrale :

.,
< EE} > // Io(1. m) exp(—=" (b1l + bym)) dl dm (2.7)
ciel

C'est I'expression de la Transformée de Fourier de la distribution de brillance au point
(u,v) dans le plan de Fourier (plan-uv), ol u = % et v= %.

Le produit de corrélation des champs électriques enregistrés par les deux antennes est
un nombre complexe appelé visibilité. C'est un point de la transformée de Fourier de la
distribution de brillance de la source sur le plan du ciel, également appelée fonction de
cohérence spatiale. Si I'on mesure I'ensemble des points de cette fonction, on peut déterminer
la distribution de brillance de la source observée en effectuant une transformation de Fourier

inverse (TF~1).

Syntheése d’ouverture :

La synthese d'ouverture consiste a étendre |'échantillonnage du plan de Fourier en uti-
lisant un nombre N d'antennes plus conséquent qui correspond a w lignes de bases
qui mesurent chacune une visibilité a chaque instant. La rotation de la Terre fait évoluer Ia
projection des lignes de base et permet d'améliorer encore |I'échantillonage du plan de Fourier.

On peut alors effectuer la TF~! du signal mesuré et obtenir la distribution de brillance
sur le plan du ciel en bénéficiant de la résolution spatiale qu'offrirait une antenne unique dont
la dimension serait I'espacement entre les deux antennes les plus éloignées du réseau.

2.2.2 Des visibilités a la carte interférométrique

Couverture-uv

La couverture-uv est I'ensemble des points du plan de Fourier pour lesquels I'instrument
a mesuré une visibilité. La fonction que I'on échantillonne est la TF d'une grandeur réelle
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(la distribution de brillance) et est par conséquent une fonction paire. On a donc V/(u,v) =
V(—u, —v) et la couverture-uv est donc symétrique par rapport au point central. Avec la
rotation de la terre, la projection des lignes de base évolue au cours du temps et une méme
ligne de base sondera plusieurs points du plan-uv situés le long d'un arc d'ellipse (voir Figure
2.5).

La représentation mathématique de la couverture-uv est la fonction d'échantillonnage
S(u, v), qui vaut 1 si on a mesuré V en (u,v), 0 sinon. Aprés une session d'observation,
on connait le produit V/(u, v) S(u, v) et I'équation de I'inversion (équation ??) donne une
distribution de brillance dégradée BP :

b = u,v u,v)exp(—i2m(u v udv .
B (/,m)//planw\/( V) S(u, v) exp(—i2n(ul + vm)) du d (2.8)

BP =TF(VS)=TF(V)*TF(S)=B=xD

La TF de la couverture-uv, la fonction D, est appelée lobe sale. Ce lobe est constitué d'un
lobe principal centré entouré de lobes secondaires dont la distribution suit celle des points
(u, v) sondés. Le lobe synthétique C est la gaussienne a deux dimensions qui représente
au mieux la partie centrale du lobe sale. Il représente la résolution spatiale des cartes de
brillance déduites des observations. Il a la méme symétrie que la couverture-uv : plus elle est
homogene et plus le lobe sera circulaire.

Déconvolution

Plus I'échantillonnage du plan-uv est bon, plus la distribution de brillance dégradée sera
proche de la distribution de brillance réelle. Dans tous les cas, il est possible, connaissant la
couverture-uv de déconvoluer la distribution de brillance dégradée par le lobe sale.

La collection de programes GILDAS développée par I'Institut de radioastronomie mil-
limétrique (IRAM), institut en charge de I'interférometre du Plateau de Bure, propose des
solutions pour cette déconvolution. Le principe consiste a considérer que la source observée
est en fait une superposition de sources pontuelles voisines. On considére que la plus intense
de ces sources est située a la position ol la brillance dégradée BP est maximale et que son
intensité est égale a une fraction -y de I'intensité maximum mesurée. Le produit de convolu-
tion de cette source ponctuelle P; par le lobe sale (D) est alors retranché a BP et I'on crée
une distribution des résidus R :

Ri=BP - P «D

La deuxieme source ponctuelle P correspond au maximum de cette de distribution de résidus,
qui est alors recalculée :
RQ = Rl — PQ x D

L opération est réitérée n fois, jusqu'a ce que les résidus soient inférieurs a une valeur seuil
a définir. La carte de sources ponctuelles est alors convoluée par le lobe synthétique puis
ajoutée 2 la carte des résidus pour obtenir la distribution de brillance reconstituée B~. On a
finalement :

BR =R, +C*(D>_P)
i=1
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Aspects pratiques

Transformée de Fourier rapide : En pratique, le traitement des données utilise un algorithme
de Transformation de Fourier rapide. Il ne peut étre appliqué qu'a une fonction échan-
tillonnée régulierement. Avant d’effectuer la TF, les visibilités mesurées sont rééchan-
tillonnées sur une grille. Pour cela le produit V'S est convolué par une grille G. La
distribution des visibilités rééchantillonnées V4 s'écrit donc :

Vg=G=*(VS)
Ce qui donne lors de la TF :
TF(Vy) = TF(G) TF(V'S)
d'ou I'on tire I'expression de la distribution de brillance dégradée :

TF(Vy)

BP(l,m)=TF(VS) = c

Gain directionnel des antennes : Dans le cas des sources étendues, le signal provenant des
directions voisines de la direction principale (celle de la ligne de visée) est atténué par
un facteur donné par le gain directionnel des antennes. L'équation ?? devient :

V(u,v) = // (1, m)B(1, m) exp(—i2m(ul + vm) dI dm (2.9)

La TF~! du signal mesuré par I'interférometre sera le produit de la distribution de
brillance par le lobe primaire des antennes g(/, m)B(/, m). Il faut tenir compte de cet
effet dans le traitement des données afin de reconstituer une image aussi fidele que
possible a la distribution de brillance réelle.

Poids des visibilités : Les conditions matérielles et météorologiques peuvent évoluer d'un mo-
ment a un autre ou d'une antenne a une autre. Au moment de la mise un commun de
toutes les mesures on tient compte de cela en affectant un poids a chaque visibilité.
Le poids est défini comme w = 0—12 ol o est le niveau de bruit, qui s'écrit :

Jl Tsys
no V2Av At
J; est le facteur de conversion de la température d'antenne (K) en densité de flux
(Jy).
Tsys est la température systeme.

nq est I'efficacité de I'interférometre.
Av est la résolution spectrale.

At est le temps d'intégration.
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Tab. 2.3: Les principaux interférometres radio opérant dans le millimétrique

Instrument Fréquences N x ¢ Lieu Altitude
PdBI? 80—260 GHz 6 x 15 m Hautes Alpes, France 2550 m
VLA® 0,074-50 GHz 27 x 25'm Nouveau Mexique, USA 2100 m
BIMA€ 70-270 GHz 10 x 6 m Californie, USA 1300 m
OVRO“ 80—-270 GHz 6 x 10 m Californie, USA 1200 m

CARMAS€ 80270 GHz 9 x6m+6 x 10m Californie, USA 2400 m
SMAA 180-900 GHz 8 x 500 m Hawaii, USA 4000 m

? Interférometre du Plateau de Bure de I'lRAM.
b e Very Large Array (VLA) observe principalement dans le domaine centimétrique. Ce fut le premier
interférometre a réaliser de I'imagerie de comeéte, c'est pourquoi nous proposons sa description ici.

¢ L'interférometre de la Berkeley Illinois Maryland Association (BIMA) et celui du Owens Valley Ra-
dio Observatory (OVRO) ont cessé de fonctionner. Leurs antennes ont été rassemblées pour donner
naissance a I'interférometre CARMA (Combined Array for Research in Millimeter-wave Astronomy).

4 Submillimetre Array.

Ce poids permet de donner plus d'importance aux points obtenus dans de meilleures
conditions que les autres. Il est possible a postériori de modifier la distribution des
poids afin d'améliorer la sensibilité ou la résolution. Par exemple, en donnant moins de
poids aux visibilités enregistrées par les longues lignes de base (tapering), on dégrade
[égerement la résolution spatiale mais on augmente le rapport signal sur bruit des
observations.

Espacements courts : 1l est matériellement impossible d’obtenir des lignes de bases inférieures
a la taille d'une antenne. Les espacements courts dans le plan de Fourier ne sont donc
pas échantillonnés. Cela correspond aux grandes échelles spatiales sur le ciel. L'inter-
polation dans le plan de Fourier effectuée lors du rééchantillonnage des visibilités en est
faussée et, lors de la TF~1, le flux émis par une source étendue est sous estimé. On dit
qu'un interférometre filtre les grandes échelles spatiales. Cet aspect est particulierement
important lorsque |'on s'intéresse aux cometes qui sont des sources étendues.

2.2.3 Observations de comeétes en interférométrie millimétrique

Avec les interférometres a notre disposition (voir Table 2.3), il faut des cometes tres
brillantes pour que les observations soient de bonne qualité. Les premiéres observations de
cometes en interférométrie radio remontent a 1985-1986 avec les observations de la comete
Halley au VLA (observation de la raie de OH a 18 cm, de Pater et al., 1986). Les cometes
Wilson (19861), 1991 Al (Shoemaker-Levy), C/1996 B2 Hyakutake et C/1995 O1 (Hale-
Bopp) ont été observées depuis (Palmer et al., 1989, 1992; Ferndndez et al., 1997, de Pater
et al., 1998).

Le passage de la comete C/1996 B2 (Hyakutake) a une trés faible distance de la Terre
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a été une premiére occasion pour observer une comete avec le Plateau de Bure. L'analyse
de I'émission continue a permis de donner une limite supérieure pour la taille du noyau a 2,1
km (Altenhoff et al., 1999). Les raies d'émission J(2-1) du CO et J(1-0) de HCN ont été
détectées.

Indéniablement, la comete Hale-Bopp a été a I'origine des résultats les plus significatifs en
interférométrie. L'émission continue a été imagée avec une résolution de I'ordre de 10" avec
I'interférometre de BIMA (de Pater et al., 1998). Au Plateau de Bure, la résolution obtenue
était de I'ordre de 2" . Les observations ont permis une mesure de la taille du noyau, estimée
a 44,2 + 2,3 km (Altenhoff et al., 1999). L'émission de nombreuses raies moléculaires a été
cartographiée, nous en proposons ici une une bréve description :

e Deux especes deutérées (HDO et DCN) ainsi que HCN et HNC ont été observées avec
I'interférometre de Owens Valley (OVRO). La comparaison avec des observations du
milieu interstellaire a montré qu'une partie de la matiere cométaire était constituée de
matiére interstellaire préservée lors de la formation du Soleil. Les observations suggerent
par ailleurs que les jets de poussiéres sont enrichis en HDO et DCN (Blake et al., 1999).

e Avec l'interférometre de BIMA, I'analyse de la distribution spatiale de I'émission de la
raie J(1-0) de HCN a mis en évidence des déviations par rapport a la symétrie sphérique
qui varient au cours du temps. Cela a été interprété comme le signe de la présence
de jets a la surface du noyau (Wright et al., 1998; Veal et al., 2000). La morphologie
du dégazage de HCN a pu étre comparée a celle de CN, observé simultanément dans
le visible pour examiner la relation qui pourrait lier ces deux especes (Woodney et al.,
2002). Les observations de la raie J(2—-1) de CS ont été utilisées pour effectuer une
mesure de son taux de photodissociation, un parametre physique intrinseque de la
molécule sur lequel nous reviendrons en détail dans la suite (Snyder et al., 2001).

e La campagne d'observation au Plateau de Bure de I'lRAM a permis de cartographier
I'émission de nombreuses molécules (voir Table 2.4). Au cours de ma thése, je me suis
intéressé a plusieurs de ces raies. C'est pourquoi une description plus compléete de cette
campagne d'observation est donnée en section 2.3.3.

Depuis, quelques observations interférométriques de cometes ont été réalisées, sans ja-
mais égaler la profusion ni la qualité de celles de Hale-Bopp. L'interférometre de BIMA a été
utilisé pour des observations des cometes C/2002 T7 LINEAR et C/2001 Q4 NEAT en mai
2004 (Friedel et al., 2005; Remijan et al., 2006). Plusieurs raies ont été détectées, mais leur
analyse n'a pas pu étre menée plus loin que celle réalisable a partir d'observations avec une
antenne unique. Plus récemment, la cométe 73P/Schwassmann-Wachmann 3 a été observée
avec succes au Submillimeter Array (SMA) en mai 2006. Dotées d'une résolution de I'ordre
de 2" (soit 50 km étant donnéee la distance géocentrique de la comete r, = 0,08 UA) les
observations de la raie J(4-3) de HCN a 354 GHz ont mis en évidence la présence d'un jet
sur le fragment B du noyau (Gurwell et al., 2006).
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Tab. 2.4: Observations interférométriques de raies d'émission moléculaires dans Hale-Bopp avec I'in-
terférometre du Plateau de Bure

Date Config. A Ih Raie v Référence
en 1997 UA  UA GHz
HCN J(2-1) 88,63 Bockelée-Morvan et al. (2005)

omars  Cl 138 100 -5 j3-2) 23054 Wink et al. (1999)

CO J(1-0) 115,27

CO J(2-1) 230,5

1 CS J(2-1) 97,98

12 mars 1,36 0,98 CS J(5-4) 244,94

CH;0OH? ~ 24272

c1 HNC J(1-0) 90,66 Bockelée-Morvan et al. (2005)

13 mars 1,35 0,97 HQS (220*211) 216,71

SO N,(5¢-4s) 219,95

HNC J(1-0) 90,66 Bockelée-Morvan et al. (2005)
H,CO J(3-2) 216,71 Wink et al. (1999)

11 mars C1 1,37 0,99 Henry et al. (2002); Henry (2003)

Boissier et al. (2007)

Boissier et al. (2007)

16 mars C2 1,33 0,96

? Plusieurs raies de CH3OH ont été observées dans la bande a 242 GHz.

2.3 L’interférometre du Plateau de Bure

2.3.1 Description

Cet instrument est situé dans le département francais des Hautes Alpes, sur le Plateau de
Bure, a 2550 m d'altitude (Figure 2.6). Il est aujourd’hui constitué de 6 antennes de 15 m de
diametre qui se déplacent sur des rails pour étre placées sur des stations disposées sur deux
axes Nord-Sud et Est-Ouest. L'écart maximum entre deux antennes est de 760 m dans la
direction Est-Ouest et 368 m dans la direction Nord-Sud. Ces chiffres étaient respectivement
de 408 et 232 m avant I'extension des voies réalisées en 2005. Il existe plusieurs configu-
rations possibles pour les antennes. Les plus étendues sont adaptées aux observations de
sources fortes tres compactes, voire non résolues. Les configuration compactes permettent
de mesurer plus de visibilités dans la région des courts rayons-uv, ol est concentré le flux émis
par les sources étendues. Chaque antenne est dotée de plusieurs récepteurs fonctionnant aux
longeurs d'onde de I'ordre de 3 mm (fréquences entre 80 et 115 GHz), 1,3 mm (fréquences
entre 210 et 250 GHz) et 2 mm (fréquences entre 129 et 168 GHz). Les récepteurs a 2
mm ont été installés en 2007 dans le cadre d'une campagne d'amélioration de I'instrument
qui compte également le remplacement des récepteurs a 3 et 1,3 mm (effectué en 2006),
I'installation (prévue pour fin 2008) de récepteur a 0,8 mm (v ~ 350 GHz) et le changement
du corrélateur.
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Fig. 2.6: L'interférometre de Plateau de Bure dans une configuraiton a 4 antennes.

2.3.2 Protocole d'observation

Comme nous I'avons vu, la carte interférométrique observée sera d'autant plus proche
de la véritable distribution de brillance que le lobe synthétique sera circulaire. Il faut pour
cela que la couverture-uv soit homogene et par conséquent que les observations recouvrent
un intervalle de temps aussi grand que possible. En pratique on observe la source depuis
son lever jusqu'a son coucher. La procédure d'observation au Plateau de Bure consiste a
répéter un cycle qui alterne les périodes d'étalonnage et les observations scientifiques. Voici
les principaux phénomenes qui sont pris en compte pour I'étalonnage :

Erreur de pointage : Pour diverses raisons, les antennes ne pointent pas exactement dans la
direction qui leur est communiquée. Ce décalage est corrigé en temps réel : on mesure la
différence (en azimuth et élévation) entre la position observée et la position réelle d'un
objet bien connu (une planete par exemple) et I'on intégre ce décalage aux instructions
de pointage par la suite.

Effet de I'atmosphére : L'eau présente dans |'atmosphére au dessus de |'interférometre a
deux effets néfastes sur les observations : d'une part, elle atténue le signal provenant
de la source; d'autre part, elle perturbe le front d'onde incident et les instabilités de
I'atmosphere générent des variations dans les phases mesurées. En mesurant I'émission
du ciel et en utilisant un modele d'atmospheére, il est possible de remonter a la quantité



56 — CHAPITRE 2. LA RADIOASTRONOMIE (SUB-)MILLIMETRIQUE

totale d'eau présente sur la ligne de visée. Cette donnée est utilisée pour corriger en
temps réel I'atténuation du signal incident. Les variations temporelles de la quantité
d'eau correspondent a des variations de déphasage entre les différentes antennes. La
correction de phase atmosphérique, toujours en temps réel, permet de s'affranchir de
ce bruit de phase. Jusqu'en 2004, la mesure de la quantité d'eau était effectuée avec
un récepteur utilisé pour I'analyse scientifique. Depuis, un récepteur a 22 GHz dédié a
la mesure de phase atmosphérique est utilisé.

Variation de phase et d'amplitude : Le traitement du signal par divers composants électroni-
ques génere des variations de la phase et de I'amplitude des visibilités qui dépendent du
temps et de la fréquence d’'observation. On les corrige en observant régulierement une
ou plusieurs sources d'étalonnage dont I'amplitude et la phase sont constantes au cours
du temps. Ces calibrateurs de phase et d'amplitude doivent étre des sources ponctuelles
assez intenses. Il n'est pas indispensable de connaftre la valeur absolue de leur flux.
Ces corrections sont appliquées aux visibilités a posteriori, a |'aide d'un programme
de traitement des données développé par I'IRAM. On suppose que les variations en
fonction de la fréquence sont stationnaires et elles sont étalonnées indépendamment,
en observant des sources trés intenses.

Valeur absolue du flux : Les étapes précédentes de I'étalonnage corrigent les variations rela-
tives d'amplitude et de phase. Il reste alors a déterminer |'échelle de flux absolu, c'est
a dire le facteur de conversion entre la température mesurée par I'interféromeétre et le
flux réel de la source observée. Il faut pour cela observer une source dont le flux est
connu avec précision puis effectuer le rapport du flux théorique au flux mesuré. Comme
pour I'amplitude et la phase, cette correction est effectuée a posteriori.

2.3.3 Les observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure

La campagne d’observation : Un peu avant le périhélie (1° avril), entre le 6 et le 22
mars 1997, 11 jours furent dédiés aux observations de la comete Hale-Bopp au Plateau de
Bure (Figure 2.7). Une description détaillée de cet instrument tel qu'il était au moment des
observations de Hale-Bopp est donnée dans Guilloteau et al. (1992). Les cing antennes alors
disponibles étaient disposées en configuration compacte (C1 du 6 au 13 et C2 du 16 au 22
mars). Cela correspond a des lignes de base projetées sur le plan du ciel comprises entre 20
et 150 m. Chaque antenne était alors dotée de deux récepteurs (a 1,3 et 3 mm) fonctionnant
simultanément. La comeéte se trouvait a la distance A ~ 1,35 UA de la Terre et r, ~ 1,00
UA du Soleil. La direction du Soleil est définie par deux angles : 8 est I'angle de phase, I'angle
(Terre-Comete-Soleil) ; pa est son angle de position, I'angle entre la direction du péle Nord
celeste et la projection de la direction du Soleil sur le plan du ciel. En mars 1997, on avait
0 ~ 46° et pa ~ 160°.

La campagne d'observation visait a observer a la fois I'émission de molécules (en spec-
troscopie) et celle des poussieres et du noyau (en observant leur émission continue). Le
Plateau de Bure a été utilisé alternativement en mode interférométrique (le signal de chaque
antenne est corrélé avec celui des autres) et en mode ON-OFF (les antennes sont utilisées
comme si elles étaient seules puis les spectres obtenus sont additionnés). En réalisant des
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spectres ON-OFF on peut suivre I'évolution de I'émission (sursauts d'activité, jets...) et
mesurer le flux émis a grande échelle spatiale (sans étre affecté par la perte de flux due
au manque de lignes de bases courtes en interférométrie). D'autre part, la grande surface
collectrice que représentent les cing antennes en mode ON-OFF a été mise a profit pour
observer des espéces moins abondantes, dont I'émission est trop faible pour €tre observée en
interférométrie. Cela a permis de détecter des molécules jamais observées jusqu'alors (SO,
HNCO, HCOOH, Bockelée-Morvan et al., 2000) ainsi que plus marginalement DCN et HDO
(Crovisier et al., 2004b). En interférométrie, on cartographie I'émission des raies les plus
intenses pour analyser la distribution spatiale du gaz dans la coma interne. La Table 2.4
répertorie les principales caractéristiques des observations de raies moléculaires en mode in-
terférométrique. Certaines données ont déja été analysées et ont fait I'objet de publications
au cours des années passées. Le cas échéant, la référence est indiquée dans la table. Au cours
de ma these, j'ai analysé les observations des raies rotationnelles de CO, CS, H,S et SO.

Le détail des conditions d'observations ainsi que les méthodes utilisées et les résultats
obtenus sont présentés dans les chapitres suivants.

Suivi de la comete : Etant des objets du Systeme Solaire, le mouvement des cometes
sur le plan du ciel n'est pas uniquement di a la rotation Terrestre. Aussi, les procédures
de suivi des sources “habituelles” des observatoires ne sont pas adaptées aux observations
cométaires. Afin de ne pas perdre la comete au cours de son déplacement, il faut connaitre
a chaque instant sa position. Si I'observatoire dispose d'un logiciel de calcul d’éphémérides,
il suffit de lui procurer les éléments orbitaux de la comete observée ; dans le cas contraire, il
faut calculer a I'avance les éphémérides et fournir un fichier qui sera lu a intervalles de temps
réguliers pour interpoler la position de la comete. C'est cette méthode qui a été utilisée au
Plateau de Bure lors des observations de Hale-Bopp : les éléments orbitaux déduits d'obser-
vations astrométriques dans le visible par D.K. Yeomans (solution 55) ont été utilisés par un
programme de I'Institut de Mécanique Céleste et de Calcul des Ephémérides de |I'Observa-
toire de Paris pour calculer les éphémérides de la comeéte en tenant compte des perturbations
gravitationnelles des planetes. La détermination des orbites des comeétes est assez difficile, en
particulier pour les nouvelles cometes, dont les observations sont rares. Aussi, il est fréquent
qu'une comete n'apparaisse pas exactement a la position prévue par les éphémérides. Ce
fut le cas lors des observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure, puisque lors des premiers
jours le pic de brillance est apparu a environ 5" au Nord de la position attendue. Cet écart
significatif a été corrigé pour les observations des jours suivants.
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Fig. 2.7: La comete Hale-Bopp au dessus de I'interférometre du Plateau de Bure, en mars 1997.
Photo A. Rambaud.



Chapitre 3

Simuler les observations de la comete
Hale-Bopp avec l'interférometre du
Plateau de Bure

Je présente dans ce chapitre le modéle que j'ai développé pour analyser les observations de
la comeéte Hale-Bopp au Plateau de Bure. Dans un premier temps, les parameétres physiques
de la coma sont calculés dans les cas les plus simples ou bien lus dans des fichiers de sortie de
simulations numériques lorsque |'on souhaite tenir compte de la physique réelle de la coma.
A partir de la un code de transfert de rayonnement calcule la distribution de brillance sur le
plan du ciel. Les populations des niveaux rotationnels impliqués dans les transitions observées
sont calculées a I'aide du modele d’excitation décrit dans Biver (1997). Finalement on peut
simuler des observations ON—OFF et interférométriques.

3.1 Introduction

Comme nous I'avons vu au chapitre précédent, la campagne d’observation de la comete
Hale-Bopp au Plateau de Bure a été trés riche. Mon travail de these avait pour objectif
d'avancer dans I'analyse de ces données qui représentent une occasion exceptionnnelle de
caractériser la morphologie du dégazage et les processus actifs dans la coma.

Les composés soufrés : J'ai procédé a I'étude des observations de CS, HyS et SO, qui
n'avaient pas encore fait I'objet d'une analyse détaillée. Dans un premier temps j'ai
supposé que la coma était a symétrie sphérique pour m'intéresser a |'extension radiale
du gaz. Le but est d'une part de déterminer si ces molécules proviennent du noyau
ou d'une source étendue dans la coma et d'autre part d'effectuer une mesure de leur
taux de photodissociation, en particulier pour CS et SO, pour lesquels il n'existe pas
de valeur théorique fiable. Ensuite, les écarts au modeéle unidimensionnel permettent
de caractériser la structure de la coma.

La coma de CO : Je me suis également intéressé aux observations du monoxyde de car-
bone, qui étaient déja I'objet de la these de F. Henry (2003), qui a montré que
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les variations temporelles des observations pouvaient étre reproduites par un modele
phénoménologique de la coma incluant un jet de CO. J'ai utilisé les résultats de simu-
lations hydrodynamiques de coma dans le but de contraindre les phénomenes physiques
a I'origine de la structure que I'on détecte (effets de la forme du noyau ou région active
dans la production de CO).

Afin d’atteindre ces objectifs, j'ai développé un modele qui simule des observations
cométaires au Plateau de Bure. Cette modélisation se décompose en trois étapes qui se-
ront détaillées dans la suite de ce chapitre :

1. Détermination des paramétres physiques de la coma :
Dans I'hypothése 1-D les parameétres physiques de la coma (densité, température,
vitesse des molécules) sont décrits par des lois simples en fonction de la distance
au noyau. Lorsque I'on utilise des modeles hydrodynamiques de coma, le code utilise
les fichiers de sortie des simulations.

2. Transfert de rayonnement :

Cette étape consiste, étant donné un jeu de parameétres pour le modeéle de coma, a
calculer la distribution de brillance résultante sur le plan du ciel. Les populations des
niveaux rotationnels des molécules sont calculées avec le modele d’'excitation décrit
dans Biver (1997), qui tient compte de la variation des conditions d'excitation avec la
distance au noyau.

3. Calculs de spectres ON—OFF et de visibilités :

A partir de la distribution de brillance, et étant données les caractéristiques des ob-
servations, on simule des observations ON-OFF et interférométriques au Plateau de
Bure.

Les sorties du modele sont directement comparables aux observations. Les résultats que
j'ai obtenus sont présentés dans les Chapitres 4 et 5. L'originalité du modele par raport a
celui développé par Henry (2003) est la prise en compte des effets d'opacité dans le transfert
de rayonnement et la possiblité d'utiliser en entrée les sorties de n'importe quel modele de
coma.

3.2 Modele de densité

3.2.1 Modele 1-D
Principe

La représentation a une dimension est la plus simple que I'on puisse faire : on considere
que le probleme est a symétrie sphérique. La densité de molécules et la température du
gaz ne dépendent que de la distance au noyau r. Le noyau est représenté par une sphere
ou par un point si I'on considére que sa taille est assez petite par rapport a la résolution
spatiale des observations pour étre négligée. Les molécules de gaz s'échappent du noyau
de facon isotrope et s'en éloignent sur des trajectoires rectilignes, a la vitesse d'expansion
constante Veyp. Le nombre de molécules libérées dans la coma a chaque seconde est le taux
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de production @ de I'espeéce considérée. Le temps de vie des molécules dans la coma n’est pas
infini car le rayonnement solaire les photodissocie. On différencie dans le modele deux classes
de molécules : celles qui viennent du noyau, les molécules meres, et celles qui sont créées dans
la coma, les molécules filles. Ces derniéres peuvent étre produites par la photodissociation de
molécules meres ou par la dégradation de grains présents dans la coma. Lors du calcul de la
densité locale d'une espéce moléculaire, on tient compte de son taux de photodissociation et
de celui de son parent si elle est produite dans la coma.

Taux de photodissociation

L'efficacité de la dissociation d'une molécule par le rayonnement solaire a 1 UA du Soleil
est donnée par son taux de photodissociation 8 [5*1]. C’est un parametre physique intrinséque
de la molécule. Pour une comeéte a une distance héliocentrique ry (exprimée en Unités Astro-
nomiques) le taux de photodissociation effectif est Berr = 5rh’2. On définit alors le temps
de vie d'une espece T = [%H et sa longueur d'échelle L = T veyxp = 5"*{’; dans la coma. Cette
longueur d'échelle définit la taille caractéristique de la distribution de densité de la molécule
considérée.

Le taux de photodissociation a (1 UA) est en général calculé a partir de I'expression :

6= /¢(>\)o(>\)d>\ (3.1)

ol a(\) est le spectre d'absorption (mesuré en laboratoire) de la molécule dans le domaine
des longueurs d'onde inférieures au seuil de photodissociation et ¢(X) le flux solaire a 1 UA.
Cette méthode fournit des valeurs précises et fiables pour certaines espéces mais s'avere
parfois imprécise :

e Le flux solaire est variable et il faut tenir compte de l'activité solaire au moment
du passage de la comete que I'on observe pour avoir une valeur adéquate du taux
de photodissociation (voir Crovisier, 1989, qui décrit comment prendre en compte
I'activité solaire pour calculer le taux de photodissociation de I'eau).

e Pour certaines especes instables en laboratoire comme les radicaux ou les ions, les
mesures du spectre d'absorption sont trés difficiles a réaliser et parfois incertaines.

e Lalimite du domaine des longueurs d'onde photodissociatives est parfois mal déterminée.

e Une molécule qui absorbe un photon a une longueur d'onde photodissociative se trouve
portée dans un état électronique non liant. Cependant il est possible qu'un autre
phénomene, comme la fluorescence, la ramene dans un état liant avant qu'elle ne
soit effectivement dissociée. Dans ce cas, la proportion de molécules effectivement
dissociées doit €tre connu précisemment pour estimer correctement la valeur du taux
de photodissociation.

Les taux de photodissociation de nombreuses espéces moléculaires sont répertoriées dans
Huebner et al. (1992) et Crovisier (1994). Comme nous le verrons (Chapitre 4), les obser-
vations de cometes peuvent étre utilisées dans certains cas pour meurer les taux de photo-
dissociation qui ne sont pas précisément déterminés par la méthode habituelle.
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Fig. 3.1: Evolution de la densité n de CO et de H,S en focntion de la distance au noyau r dans la

coma d’'une comete située 2 1 UA du Soleil dans laquelle la vitesse d'expansion est 1 km s~ . Les

taux de production sont Qco = 2 x 103% molécules s™! et Qu,s = 1,35 x 102° molécules s 1.

Formule de Haser

Dans le modele 1-D, la densité locale est donnée par la formule de Haser, qui s’écrit pour
une molécule mere (provenant des glaces du noyau) :

Q o

ny(r) = ———=e¢e Vvew 3.2
P( ) 47TVexp r2 ( )
Pour une molécule fille, I'expression devient :
_ Bpr _Byr
na(n) = ——— P (i e i) (3.3)

47TVexp r? Bd _Bp

Les indices p (parent) réferent aux molécules meres, d (daughter) aux molécules filles.
L'évolution de la densité avec la distance au noyau est composée de deux phases : d'abord
une décroissance en r—2 liée a I'expansion du gaz. Lorsque r ~ L la photodissociation des
molécules devient significative et la densité décroit exponentiellement. Ceci est illustré sur la
Figure 3.1 pour les molécules CO et H,S. Pour les molécules dont le taux de photodissociation
est faible (comme CO, avec Bco = 6,66 x 107 s~ 1) la phase de décroissance en r—? est
bien plus longue que pour les molécules dont le taux de photodissociation est fort (comme
H,S avec B,s = 2,5 x 1074 s71).

3.2.2 Extension du modele 1-D

Les observations de cometes, depuis la Terre ou bien in situ, ont souvent montré que
le dégazage depuis le noyau n'est pas isotrope. |l est possible de simuler de facon simpliste
les structures observées en adaptant le modele a une dimension. Le profil de densité le long
d'une direction radiale dans la coma suit la formule de Haser, mais le taux de production
dépend de la direction considérée.
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Fig. 3.2: Distribution du taux de production local de molécules a la surface du noyau. A gauche :
modele incluant une asymétrie jour/nuit, le point subsolaire est le point (0,0); A Droite : modele
incluant un jet de demi ouverture 20° situé au niveau de I'équateur du noyau (latitude A = 0), a une
longitude de 90°.

Assymétrie jour/nuit

On observe souvent que le dégazage est plus fort du coté du noyau illuminé par le Soleil.
Le chauffage des glaces étant plus intense sur cette partie de la surface, la sublimation y
est plus importante. Une facon simple de représenter cela consiste a définir deux valeurs du
taux de production : Qjo,r Pour I'hémisphere du noyau exposé au Soleil et Qi+ pour |'autre,
avec Qjour > Qnuir (Figure 3.2). Les taux de production sont normalisés de telle sorte que
M = Rtot, le taux de production qui reproduit au mieux les observations dans un
modele 1-D. Nous utiliserons le parametre rj, = Qjour/Qnuit POUr quantifier I'asymétrie
jour/nuit de la coma. La Figure 3.3 présente la coupe d'une coma synthétique présentant
une asymétrie jour/nuit. L'angle de phase (Terre-Comeéte-Soleil) est de 45° (c'est celui de
la comete Hale-Bopp lors des observations au Plateau de Bure). A gauche (respectivement
a droite) de la ligne pointillée la projection de la vitesse relative des molécules sur la ligne de
visée est négative (resp. positive).

Jet conique

Comme le montrent les observations cométaires (par exemple celles in situ des cometes
Halley ou 19P/Borrelly), il arrive que des zones tres localisées sur le noyau émettent plus
de gaz que le reste de la surface : c'est ce que I'on appelle un jet. En supposant qu'un jet
est constant au cours du temps, il est possible de le représenter simplement par une région
conique de la coma ou la densité est plus importante qu'ailleurs. Comme dans le cas de
I'asymétrie jour/nuit, il faut délimiter une zone du noyau otl le dégazage (Qjer) est plus fort
que sur le reste de la surface (Qjsor). Le jet est défini par une position sur le noyau (qui
définit son orientation par rapport a la ligne de visée), un angle de demi ouverture 9 et une
intensité J (qui représente la proportion de molécules libérées dans le jet). On a

J = & Qjet
4 Qiot
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Soleil

Fig. 3.3: Schéma d'une coma présentant une asymétrie jour/nuit. L'ensemble des directions pour
lesquelles le taux de production vaut Qjour (respectivement Qn,i+) est présenté en gris sombre (res-
pectivement gris clair).

ol Q; = 2m(1 — cos®) est I'angle solide couvert par le jet. Pour une intensité de jet donnée,
on calcule les taux de production dans et hors du jet en utilisant les expressions :

4
Qjet = 6} J Qrot
4
Qisot = m (1 - J) Qtot

J

Il est ensuite possible d'insérer une asymétrie jour/nuit dans la contribution de la surface du

noyau hors jet. Il suffit pour cela de définir les taux de production Qjour €t Qpuir tels que
Qjour+Qnuit . Q
- 2 - i1sot -

Les limites de ces modeles

Les modeles utilisant la formule de Haser sont tout a fait appropriés a des études assez
globales des observations. lls sont en général utilisés pour effectuer les mesures de taux de
production des différentes espéces observées dans une comete. Lorsque I'on veut aller plus
loin dans I'analyse, il est bon de se rappeler que I'on a fait quelques approximations radicales :

1. On n'a jamais observé de noyau cométaire sphérique. Un noyau allongé en rotation au
sein d'une coma peut créer des structures dont I'analyse sera faussée si I'on suppose
que le noyau est sphérique (voir Chapitre 5).

2. La vitesse des molécules n'est pas constante. D'une part, les modeles hydrodynamiques
prévoient une accélération du gaz avec la distance au noyau (Combi et al., 1999).
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D’autre part si le dégazage présente une asymétrie, cela se traduit également dans la
distribution de vitesses.

3. Les noyaux des cometes sont en rotation. La rotation d'un jet présent a la surface du
noyau crée dans la coma une structure spirale différente du cone que I'on modélise dans
I"hypothese d'un jet statique.

Il est possible de compliquer encore les modeles décrits ci-dessus en incluant |'accélération
du gaz et la rotation du noyau. Cependant cela représente des modifications lourdes qui ne
sont pas nécessaires dans le cadre d'une analyse au premier ordre de la structure de la coma
telle que celle que nous avons menée sur les observations de CS, H,S et SO. Pour I'analyse
des observations de CO, un modele de ce type (développé par Henry (2003)) montre que la
présence d'un jet important de CO peut expliquer les observations. Il reste a vérifier que cela
reste vrai lorsque I'on utilise un modele hydrodynamique de la coma.

3.2.3 Les modeéles hydrodynamiques

Le principe des modeles physiques de coma est de calculer a chaque instant et en tous
les points de la coma la densité du gaz, sa température, les fractions molaires des espéeces
considérées, et les composantes (vy, vy, v;) de la vitesse des molécules (voir la revue de Crifo
et al., 2004) En général ces modeles prennent en compte un noyau de forme quelconque, dont
seulement les couches externes sont modélisées. Une fois que le gaz est libéré par le noyau,
I"écoulement est calculé en respectant les lois hydrodynamiques. Je n'ai pas développé un tel
modele au cours de ma these, par contre, j'ai simulé des observations du Plateau de Bure a
partir des sorties des simulations numériques de Rodionov et Crifo (2006). Leur modeéle sera
décrit en détail dans le Chapitre 5, consacré a I'étude de la coma de CO.

3.3 Excitation des niveaux rotationnels

Afin de simuler les observations de raies rotationnelles dans le millimétrique, il est nécessai-
re de modéliser I'excitation des niveaux rotationnels des molécules considérées. Les conditions
d'excitation et de température dans la coma interne sont telles que les molécules méres sont
pour la plupart dans leur état électronique fondamental. Les premiers niveaux vibrationnels et
rotationnels peuvent cependant étre significativement peuplés. Les populations des niveaux
rotationnels impliqués dans les transitions observées ont été calculées a I'aide du modele
d'excitation décrit dans Biver et al. (1999) et Biver (1997). Quel que soit le modele de
coma utilisé, nous faisons I'hypothése que les populations ne dépendent que de la distance au
noyau. L'excitation est calculée le long d'une direction dans la coma en prenant en compte
I'évolution des parameétres locaux (densité et température) et les différents modes d’excitation
possibles. Le calcul est réalisé séparément du calcul de transfert de rayonnement et la loi de
température (constante ou variable) est choisie a priori. Bien que le modele physique de
Rodionov et Crifo (2006) donne une valeur de la température du gaz en tous les points de
la coma, nous ne l'utiliserons pas dans le calcul de I'excitation. Nous utiliserons une loi de
température constante (T = 120 K) ou variable, prenant en compte une augmentation de
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Fig. 3.4: Haut : Densité locale d’eau n(H,Q), densité électronique n. et température électronique
Te dans un modele de coma ou la température du gaz est 50 K et le taux de production de I'eau est
Qn,0 = 10%° molécules s~*. Bas : Population des niveaux rotationnels de HCN calculée par le modele
d'excitation. Figure extraite de Bockelée-Morvan et al. (2004).
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la température avec la distance au noyau, comme le suggerent certaines observations (voir
section 5.2.2). Notre approche est justifiée car calculer les populations en tous les points de
la coma est une procédure trés coliteuse en temps de calcul qui n'est pas indispensable dans
le cadre de notre étude, comme nous le verrons dans le Chapitre 5.

Plusieurs phénomenes participent a I'excitation des niveaux rotationnels des molécules
dans une atmosphere cométaire : une molécule peut changer d’'état rotationnel aprés une
collision ou bien en émettant ou absorbant un rayonnement. Nous donnons ici une bréve
description des différents régimes d'excitation, chacun d'eux étant prédominant dans une
région de la coma; la revue de Bockelée-Morvan et al. (2004) et les articles qui y sont cités
contiennent plus de détails.

3.3.1 Collisions avec les neutres

L'énergie perdue ou recue lors d'une collision peut changer I'état rotationnel des molécules
impliquées. Prés du noyau d'une comete la densité de gaz est trés importante (elle décroit en
r=?) et les collisions entre les molécules neutres sont tres fréquentes ; I'excitation collisionnelle
est dominante. Le taux de collisions s’écrit :

te =n(r) vi(T)ocon

n est la densité de gaz, qui est calculée selon la formule de Haser.
v,(T) est la vitesse relative des molécules et dépend de la température du gaz.

Ocoy €st la section efficace de collisions neutre-neutre. Cette grandeur n'est pas connue
et des estimations déduites de mesures de I'élargissement de raies réalisées en labora-

toire conduisent a des sections efficaces de I'ordre de 1 — 5 x 10~ cm?.

Les nombreuses collisions thermalisent la coma interne et les populations des niveaux
rotationnels suivent une distribution de Boltzmann a la température du gaz. La population
du niveau / s'écrit alors :

pin _ 9 xP(—Ei/KT)
’ Z(T)

avec Z(T) =Y _g; exp(—E;/kT) (3.4)

Dans I'hypothese ol les effets d'opacité sont faibles, I'intensité d'une raie rotationnelle
est proportionnelle a 1a population du niveau supérieur et les observations de différentes raies
permettent de déterminer la température du gaz. C'est ce qui est fait en général en observant
plusieurs raies voisines du méthanol (Bockelée-Morvan et al., 1994a,b).

On présente sur la Figure 3.4 les populations des premiers niveaux de HCN calculés en
supposant une température constante de 50 K dans une coma ou le taux de production de
I'eau est Qu,0 = 1 x 1029 s71. Les populations sont constantes jusqu'a ~ 2 000 km, c'est
la région dominée par les collisions neutres-neutres de la coma de HCN.

3.3.2 Collisions électroniques

Plus loin du noyau, quand la densité des especes neutres diminue et que celle des ions
augmente, I'effet des collisions électroniques se fait sentir et peut dominer I'excitation des
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niveaux rotationnels. Ceci a été démontré lors de I'analyse des observations in situ de la
comete Halley par Xie et Mumma (1992).

La modélisation de cette excitation est encore sujette a une incertitude conséquente car,
bien que les sections efficaces des collisions électroniques soient relativement bien modélisées,
ni la densité électronique ni la température des électrons ne sont bien connues (Biver, 1997).
Les valeurs utilisées dans le modele d'excitation sont des adaptations des mesures effectuées
dans la coma de Halley a la comete étudiée (en terme de taux de production et de distance
héliocentrique). En particulier, le parametre x,e est un facteur multiplicatif de la densité ; en
le prenant égal a 1 on utilise ce qui a été mesuré dans la comete Halley. Comme on peut le
voir sur la Figure 3.4 le profil de densité électronique connait deux phases de décroissance
séparées par un sursaut a la distance ou I'on observe également un saut de la température
électronique. Dans la région précédant cette discontinuité, les électrons sont thermalisés par
les collisions avec les molécules de la coma et leur température est de I'ordre de la température
du gaz (~ 100 K). Plus loin, les collisions ne sont plus suffisantes pour refroidir les électrons
et leur température est nettement plus élevée.

Sur la figure 3.4 les collisions électroniques se traduisent par le saut des populations
relatives a 2 000-3 000 km.

3.3.3 Excitation radiative

Les niveaux rotationnels d'une molécule peuvent étre excités par différents rayonnements :

e | e rayonnement solaire dans l'infrarouge excite les bandes fondamentales de vibrations
des molécules, qui peuplent en se relaxant les niveaux roationnels. C'est le phénomene
de pompage infrarouge.

e Certaines molécules sont sensibles au pompage ultraviolet : les niveaux rotationnels
sont peuplés lors de la relaxation des niveaux électroniques excités par le flux UV
solaire.

e Lorsque la densité de la coma est tres élevée (c'est souvent le cas pour I'eau), un photon
émis dans la coma peut étre absorbé avant d’en sortir et participer a I'excitation des
autres molécules de son espéce (phénomene d'auto-absorption). L'effet principal est de
prolonger I'équilibre thermique de la coma au dela de la zone concernée dans le cas d'une
coma optiquement mince. Cela a été modélisé dans |'approximation locale (on suppose
que le rayonnement émis par une molécule ne peut étre absorbé que par une molécule de
son environnement immédiat) et le modele d'excitation que nous avons utilisé en tient
compte en utilisant la méthode des probabilités d'échappement (Bockelée-Morvan,
1987). Récemment, des simulations Monte Carlo concernant |'excitation de I'eau ont
montré que, bien qu'inexacte, la méthode des probabilités d'échappement donne des
résultats satisfaisants dans le cadre de I'analyse d'observations a distance de cometes
(Zakharov et al., 2007).

e Le rayonnement de fond cosmologique a 2,7 K peut jouer un roéle significatif pour les
cometes situées loin du Soleil (r, > 3 UA).

Dans la coma externe, la densité du gaz est tres faible et c'est I'excitation radiative par

le rayonnement solaire qui détermine les populations. La balance entre le pompage UV ou
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Fig. 3.5: Populations relatives des premiers niveaux rotationnels de CS calculées dans le cas d'une
température constante ou variable dans la coma de Hale-Bopp.

infrarouge et I'émission spontanée crée un équilibre de fluorescence dans les régions externes
de la coma ol les collisions deviennent négligeables. Le coefficient d'émission spontanée des
niveaux rotationnels est d'autant plus grand que le moment dipolaire u de la molécule est
élevé. Pour les espéces dont le moment dipolaire est fort, la désexcitation spontanée des
niveaux de rotation est plus rapide que leur excitation via le pompage IR ou UV des bandes
de vibration ou électroniques : les niveaux rotationnels les plus peuplés sont les niveaux de
faible énergie. On dit que I'on a un équilibre de fluorescence froid car cela correspond aux
populations des niveaux dans le cas d'un équilibre collisionnel a faible température. Inverse-
ment, pour les molécules dont le moment dipolaire est faible les niveaux rotationnels hauts
tardent a se dépeupler par émission spontanée et un équilibre chaud s'installe.

Sur la Figure 3.4, dans les régions les plus externes (r > 50 000 km), les populations
sont a I'équilibre de fluorescence.

3.3.4 L’excitation dans Hale-Bopp lors des observations au Plateau de Bure

Loi de température : Les observations du méthanol dans la cométe Hale-Bopp en spectro-
scopie millimétrique indiquent que la température du gaz était de I'ordre de 120 K a
environ 10 000 km du noyau (Biver et al., 2002b). Cette valeur est cohérente avec
celles déduites d'observations dans I'infrarouge de HCN (Magee-Sauer et al., 1999) et
de CO (Disanti et al., 2001). Ces observations bénéficient d'une meilleure résolution
spatiale que les observations millimétriques et ont montré que la température semblait
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augmenter avec la distance au noyau. Cette augmentation de température, due au
chauffage photolytique de la coma, est également prédite par les modeles physiques de
coma (Combi et al., 1999; Rodionov et Crifo, 2006) : comme on s'éloigne du noyau,
la densité d'atomes d’hydrogéne énergétiques créés par la photodissociation de I'eau
augmente et leurs collisions avec les molécules chauffent le gaz. Dans le modele d'ex-

citation, nous envisageons deux cas :
1. Température constante : T =120 K

2. Température variable : T=20K pour r < 100 km
T =20+ 501l0g (4&m])  pour 100 < r < 10 000 km
T =120 K pour r > 10 000 km

Avec la loi de température variable, on a T = 70 K a 1 000 km du noyau. Cette
valeur est légerement inférieure aux mesures effectuées dans l'infrarouge, avec une
ouverture de 1” (soit 1 000 km, Magee-Sauer et al., 1999; Disanti et al., 2001). Le
fait de prendre un gradient de température aussi fort permet de mieux caractériser
I'effet d'une augmentation de température dans la coma.

Collisions avec les neutres : Le taux de collisions est directement proportionnel a la densité
de molécules et a leur section efficace de collision. La densité est calculée en utilisant
la formule de Haser (voir Section 3.2.1) dans laquelle les taux de production et de
photodissociation sont des variables. La vitesse d'expansion utilisée est 1,05 km s~1
pour CO, 1,02 km s~! pour CS et 1,03 km s~! pour H5S et SO. La modélisation de
cette excitation repose sur des estimations indirectes des sections efficaces de collision.
Nous avons utilisé ocoy ~ 5x 107 cm? pour CO, 2x 10~ cm? pour CS et 1 x 10~ 14
cm? pour H,S et SO. Etant donné le taux de production colossal de la comete, la densité
de la coma est élevée jusqu'a de grandes distances et la région collisionnelle s'étend
jusqu'a ~ 20 000 km (Figure 3.5).

Collisions électroniques : Comme nous l'avons vu précédemment les parametres du modele
concernant I'excitation rotationnelle due aux collisions électroniques sont incertains.
Nous avons pris le facteur multiplicatif x,e égal a 1. Notons qu'en comparant les
résultats de plusieurs simulations il apparait que l'influence de ce parameétre sur les
populations des molécules CO, CS, H,S et SO dans Hale-Bopp n'est pas trés impor-
tante. L'effet des collisions électroniques se manifeste par une augmentation locale des
populations relatives a r = 20 000 — 40 000 km (Figure 3.5).

Excitation radiative : L'activité du pompage UV dans I'excitation de CS est démontrée par
la détection de raies de fluorescence dans I'ultraviolet. Ce phénomeéne est donc pris en
compte dans le modele. Le pompage infrarouge n'est pris en compte dans le modeéle
d’'excitation que pour les molécules CS et CO. Pour SO et H5S, dont les durées de
vie sont courtes, cela n'est pas nécessaire car, étant donnée I'extension de la région
collisionnelle de la coma, ces molécules seront photodissociées avant d'étre soumises
au rayonnement solaire. Par ailleurs, I'effet de I'auto-absorption dans I'excitation des
molécules que nous avons étudiées est faible dans les régions sondées par les observa-
tions. Cette auto-absorption est beaucoup plus importante pour la molécule d'eau en
raison de son abondance et est prise en compte dans I'analyse des observations de sa
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Plan du ciel

Fig. 3.6: Schéma de la grille utilisée pour calculer la distribution de brillance : le plan du ciel est divisé
en pixels, chacun d'eux définissant une ligne de visée, sur laquelle I'intégration est effectuée en suivant
un pas logarithmique.

raie fondamentale a 557 GHz effectuées avec le télescope spatial Odin (Biver et al.,
2007).

3.4 Intégration sur la ligne de visée

3.4.1 Principe général

La simulation des observations a partir d'un modele de densité peut étre séparée en deux
étapes : dans un premier temps, la distribution de brillance sur le plan du ciel et calculée
avec un modele de transfert de rayonnement qui utilise les sorties du modele d'excitation
(Section 3.3). Par la suite, des données comparables aux données réelles sont simulées en
tenant compte des caractéristiques des instruments. La distribution de brillance ne dépend
que des caractéristiques de la coma synthétique et des parametres géométriques du systeme
Terre-Comete (distance, orientation). Pour la calculer, on divise la zone du ciel concernée
en pixels dont la taille est a ajuster de maniére a optimiser les performances du modele sans
allonger démesurément le temps de calcul. Dans les régions voisines du noyau, la décroissance
de la densité est trés rapide et il est nécessaire d'effectuer le calcul dans des pixels plus petits
que dans les régions les plus éloignées, ol la variation de densité est moins violente.

La méthode habituelle utilisée pour calculer des spectres ON—OFF consiste a centrer les
pixels sur des positions dont la distance au centre de la carte suit une loi de puissance. La
taille de la zone ol I'on calcule la distribution de brillance doit étre nettement supérieure a la
taille du lobe ON-OFF pour lequel on souhaite simuler des observations (a une distance de
100/0pe la sensibilité de I'antenne peut étre considérée nulle, voir section 3.4.3). Nous avons



72 — CHAPITRE 3. MODELISATION

défini une grille telle que le /€€ pixel dans la direction +x ou 4y est positionné a la distance
di = dpmin x 10P3%1 Avec dpi, = 2 km et pas = 0,04 et en utilisant une grille de 250 x 250
pixels, le flux est calculé jusqu'a 200 000 km du noyau. Ces valeurs sont adaptées a notre
étude puisque le lobe le plus grand que I'on considérera est celui des observations de la raie
J(2-1) de CS pour lequel on a 0jope = 20", ce qui correspond a 20 000 km dans la coma de
Hale-Bopp.

Cette grille ne peut pas étre utilisée lorsque I'on souhaite par la suite calculer des visibilités
car les programmes que nous utilisons (programmes GILDAS, développés par I''lRAM) exigent
une carte faite de pixels régulierement répartis. Mé&me si I'émission des molécules que I'on
observe est concentrée dans une partie restreinte de la carte (de I'ordre de 20"), il est né-
cessaire de créer une carte assez grande pour que la simulations de visibilités (qui utilise
une transformation de Fourier) soit correcte. Apres plusieurs simulations de test, nous avons
opté pour une carte couvrant une région de 128" x 128" divisée en npjx X npjx = 256 x 256
pixels carrés de 0,5” de coté, soit ~ 362 km étant donné la distance géocentrique de la
comete Hale-Bopp. La position centrale (0,0) se trouve au pixel (129,129) afin d'avoir une
adaptation simple au format de lecture des programmes GILDAS que nous avons utilisés. Afin
de tenir compte de la variation de la densité dans un pixel, le flux résultant est la somme des
flux calculés dans des “sous-pixels”. Le nombre de sous-pixels définis dépend de la distance
au centre de la carte :

e |e pixel central est divisé en 50 x 50 sous-pixels de ~ 7 km de cOté.

e Les pixels situés a moins de 1 000 km du centre sont divisés en 20 x 20 sous-pixels de
~ 18 km de coté.

e |es pixels situés a moins de 5 000 km du centre sont divisés en 5 x 5 sous-pixels de ~
70 km de cOté.

e |es pixels situés au dela de 5 000 km sont divisés en 2 x 2 sous-pixels de ~ 180 km de
coté.

En procédant ainsi, on adapte la résolution du calcul a la rapidité de la variation de la
densité avec la distance au noyau de la comete. Les intervalles de distance et le nombre
de sous-pixels utilisés ont été choisis empiriquement pour optimiser le temps de calcul de la
distribution de brillance ( 15 min pour les modéles 1-D et 1 h pour les modeles 3-D) tout en
obtenant un résultat compatible avec des modeles utilisant un pas logarithmique sur le plan
du ciel.

Chaque pixel (ou sous-pixel) définit une ligne de visée le long de laquelle le flux résultant
est calculé en résolvant I'équation de transfert du rayonnement (voir équation 3.5) dans
Nean = 40 canaux de 0,1 km s~ 1 (approximativement I'échantillonage en vitesse des observa-
tions au Plateau de Bure), sur un intervalle spectral de 4 km s~1. A chaque canal correspond
une fréquence v voisine de la fréquence au repos de la raie considérée qui correspond a la
vitesse v = 0 km s~ !. La Figure 3.6 schématise la grille sur le plan du ciel et la ligne de visée
correspondant a I'un des pixels.
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3.4.2 Equation du transfert de rayonnement

Le long de la ligne de visée (coordonnée z variable) correspondant a la position (x,y)
sur le plan du ciel, I'équation de transfert de rayonnement décrit la variation de l'intensité
spécifique a la fréquence v lors d'un déplacement infinitésimal dz :

dl,

o= Kl (3.5)

K, est le coefficient d’absorption et J, I'émissivité dans |'intervalle dz.

On considére une émission liée a la transition rotationnelle d’'une molécule entre le niveau
supérieur u (pour up) et le niveau inférieur / (pour low) dont les populations sont respecti-
vement p, et p;, et les poids statistiques g, et g;. La fréquence au repos de cette raie est
Vg et son coefficient d'émission spontanée (coefficient d'Enstein) A,;. Les fréquences, les
poids statistiques ainsi que les coefficients d'émission spontanée des raies moléculaires sont
disponibles dans des bases de données comme le CDMS (Cologne Database for molecular
spectroscopy, Miiller et al., 2001, 2005) ou bien la base de donnée du JPL (Jet Propulsion
Laboratory, Pickett et al., 1998). Les populations sont calculées dans chaque cellule a I'aide
du modele décrit dans la Section 3.3.

Si I'on se place dans la coma, a la position donnée par le vecteur r par rapport au noyau,
ol la densité est n(r), I'émissivité s'écrit :

hv

D py n(r) Au ¢(v) (3.6)

S = A

h est la constante de Planck, c la vitesse de la lumiere. L'émission due aux molécules situées
dans une cellule d'intégration n'a pas lieu a la fréquence au repos de la raie considérée,
mais a une fréquence voisine vp décalée par I'effet Doppler lié a la vitesse radiale v, des
molécules. On a v, = Veyp cOs(a) ol a est 'angle entre le vecteur vitesse et la ligne de
visée et vp = v+ % vg. D'autre part I'agitation thermique des molécules fait que toutes les
molécules présentes dans une cellule n'ont pas la méme vitesse. En conséquence, le flux émis
par une cellule suit une distribution gaussienne centrée sur la fréquence vp et représentée
dans I'équation 3.6 par la fonction normalisée ¢(v).

Les molécules dans |'état de rotation inférieur / présentes sur le trajet du rayonnement
peuvent |'absorber pour passer dans |I'état supérieur u. Localement le coefficient d'absorption

s'exprime :
2

c Ju
v = ST U% EPI - pu) n(r) Aul ¢(’/) (37)
On définit la profondeur optique d7, = —Kdz (voir Figure 3.6). La résolution de

I"équation 3.5, en intégrant sur la ligne de visée et en supposant que le rayonnement de
la source observée se superpose seulement au rayonnement du fond du ciel (/59, le rayonne-
ment du fond cosmologique) donne la brillance /,(x,y) (en W m~2 sr=1 Hz 1) :

tot too
l(x.y)=19e"™ +/ Ju(z)e ™ Pdz (3.8)
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ou T,(z) I'épaisseur optique traversée par le rayonnemment émergeant a la position z sur la
ligne de visée avant d'arriver a I'observateur s'écrit :

+oc
T,(2) :/ K,(z)dz (3.9)
z
Le rayonnement du fond cosmologique traverse I'épaisseur optique correspondant a la totalité
de la coma 7ot
“+o0o
Thot = / K,(z)dz (3.10)
— 00

Dans le modele, I'intégration est effectuée par sommation discréte de la contribution de
cellules définies avec un pas logarithmique sur la ligne de visée (Figure 3.6). Les cellules sont
centrées sur les position zj = zmi, x 10P?5%/ Nous avons choisi zy;, = 2 km et pas = 0,03 et
I'intégration s'arréte a z = £10 x L. Pour les molécules meres, L est simplement la longueur
d'échelle. Pour la molécules filles, c'est la somme des longueurs d'échelle de la molécule
et de son parent : L = L, 4+ Ly4. On considere qu'a 10 x L la plupart des molécules sont
photodissociées et que le flux émis a des distances supérieures est négligeable. En pratique,
on inteégre “a I'envers” sur la ligne de visée, c'est a dire en partant de |'observateur et en
allant vers le fond du ciel. De cette facon, au cours de I'intégration on calcule le flux émis par
chaque cellule ainsi que la profondeur optique qu'il traverse avant d'arriver a I'observateur,
et donc I'absorption qu'il subit (Biver, 1997).

A partir de la distribution de brillance /,(x, y) on peut calculer la distribution de flux
Fu(x,y)en W m~2 Hz ! (1020 Jy) :

Fu(x,y) = 1L(x,y)Q (3.11)

ouQ = dXAX—Qdy, est I'angle solide couvert par un pixel (de cotés dx et dy) de la carte. A est
la distance géocentrique de la comete. Par définition, la température de brillance Tj, (en K)
s'écrit :

c2

To,(x.y) = lu(x.y)

ou k est la constante de Boltzmann.

3.4.3 Calcul de spectres ON-OFF synthétiques

Pour calculer un spectre ON-OFF synthétique il faut intégrer le flux canal par canal
dans le lobe des antennes de 15 m, représenté par une gaussienne a 2-D sur le plan du ciel
dont la largeur est oj,pe €t qui est centrée sur la direction de pointage. Etant donné que les
observations sont réalisées en mode ON-OFF, il faut lors de I'intégration sur le plan du ciel
retrancher la contribution du fond du ciel ,59_ Comme nous l'avons vu au Chapitre 2, c'est
la température de lobe principal T, qui est en général utilisée lors de I'étude des cometes.
C'est la température moyenne dans le lobe principal de I'antenne. T, la température de
lobe dans le canal /, de fréquence v s'écrit :

2

1 +oo  ptoo c? o
Ty —— I(x,y)— 109 — dx d 3.13
mb; 2m UIQObe [oo [oo ( U(X y) v ) 2 kv? exp( 2 lgobe) xay ( )
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oll p = /x2 + y? représente la distance au centre du lobe. Dans la pratique cette intégrale
est remplacée par une sommation discrete. On considére que lorque p > 10 0,pe alors la
contribution des molécules au signal est négligeable.

3.4.4 Calculs de visibilités synthétiques

La modélisation des observations interférométriques a été effectuée en utilisant la collec-
tion de programmes GILDAS. Plusieurs étapes sont requises :

1. Conversion en format compatible GILDAS : a la sortie du code de transfert, on a un
tableau de valeurs a 3 colonnes (x,y, F(x,y)) et npix X Npix X Ncap lignes. Les neap
blocs de npix X npix lignes donnent la distribution de brillance dans les nc,, canaux de
vitesse considérés. Ce tableau de valeurs est lu par un programme propre a GILDAS
qui le transforme en cube de données au format GILDAS.

2. Effet du lobe primaire : le lobe primaire définit un profil gaussien (décrit par gjope).
Pour simuler des observations interférométriques, on tient compte de cela en atténuant
le flux synthétique en suivant le profil du lobe.

3. Calcul des visibilités : un programme calcule la transformée de Fourier de cette dis-
tribution de brillance aux points (u, v) pris dans une table-uv de référence. On prend
en général comme référence la table des observations réelles de sorte que la carte in-
terférométrique que I'on réalise par la suite est directement comparable a celle déduite
des visibilités observées. Au point de coordonnées (u, v) la visibilité dans le canal de
fréquence i s'écrit, en W m~—2 Hz 1 :

4o ptoo 2 oh
) = [ [ TRy a5 5) en(- =1 (ux+ ) dxdy (314)
-0 J 0 Olobe ¢

ol p=+/x2+y2.
Il est également possible de calculer les visibilités sur une grille réguliere dans le plan-uv,

ce qui permet d'utiliser un algorithme de transformée de Fourier rapide et d'obtenir des
visibilités réparties uniformément, entre le centre de phase et I'infini.

Variations temporelles Lorsque I'on veut simuler des tables-uv a partir de modeles qui
dépendent du temps, la tache se complique quelque peu. Il faut se rappeler que les différentes
visibilités présentes dans la table-uv ont été enregistrées a des heures distinctes. Pour tenir
compte de cela, nous avons utilisé la méthode décrite dans Henry (2003).

La période de rotation est divisée en n, intervalles. Nous disposons des parametres de la
coma pour chacune de ces périodes. Pour simuler les observations du CO dans Hale-Bopp a
partir des modeles de Rodionov et Crifo (2006) nous avons pris n, = 12.

Comme la période de rotation est de 11,4 h, cela revient a considérer que la coma
est stable sur une échelle de temps de ~1 h. On calcule les n, distributions de brillance
correspondantes puis les n, tables-uv. Finalement on reconstitue une table-uv composite en
prenant chaque visibilité dans la table instantanée qui correspond a I'heure a laquelle elle a
été observée.
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Chapitre 4

Etude des observations des composés
soufrés

Nous présentons ici I'analyse des observations des molécules H>S, CS et SO dans la
coma de la cométe Hale-Bopp réalisées au Plateau de Bure en mars 1997. On étudie d’abord
I’extension radiale de ces composés : il s'agit de déterminer leur origine (nucléaire ou étendue)
et de mesurer leur taux de photodissociation en utilisant un modéle 1-D. Ensuite, on va
s'intéresser aux déviations a ce modeéle pour caractériser le profil du dégazage depuis le
noyau, a la recherche d'anisotropies et de jets éventuels.

4.1 Les composés soufrés dans les cometes

Les premiers composés soufrés détectés dans une comete furent CS et S, grace a des
observations de la comete 1975 V1 (West) dans I'ultraviolet avec un spectromeétre embarqué
a bord d'une fusée (Smith et al., 1980). Par la suite, le satellite International Ultraviolet
Explorer (IUE) a permis d'observer ces especes dans de nombreuses cometes. La comparaison
des distributions radiales de CS et de S suggere que le Soufre n’est pas créé uniquement par
la photodissociation de CS. Il semble au contraire que ces deux especes sont les produits
de la photodissociation d'une molécule mere commune, dont le temps de vie est court, et
qui pourrait étre CS, (Jackson et al., 1982, 1986). Le radical CS est également observable
dans le millimétrique, grace a plusieurs raies de rotation. Les premiéres détections ont eu lieu
dans la coma de la comete C/1996 B2 (Hyakutake) (Biver et al., 1999). Les abondances
observées de CS varient entre 0,04 et 0,3 %.

Le satellite IUE a également permis de découvrir la molécule S, dans la cométe C/1983
H1 (IRAS-Araki-Alcock) (A'Hearn et al., 1983). Cela constituait la premiére détection de
cette espéce dans un objet astronomique. Cette espece a été observée dans d'autres cometes,
mais les abondances déduites des observations sont tres variables et dépendent fortement du
taux de photodissociation choisi pour la molécule. Il semble peu probable que S, soit présent
lui-méme dans le noyau, le soufre a I'état solide étant en général sous la forme de Sg.

Grace au développement de I'instrumentation millimétrique, la molécule H,S a pu étre
indentifiée dans les cometes C/1989 X1 (Austin) et C/1990 K1 (Levy) sur des spectres

7
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Fig. 4.1: Répartition temporelle des observations de CS, H,S et SO les 12 et 13 mars 1997 au Plateau
de Bure. Les segments représentent les périodes d'intégration en mode interférométrique, les étoiles
les moments ou des spectres ON—OFF ont été enregistrés.

réalisés au radiotélescope de 30 m de I'lRAM (Bockelée-Morvan et al., 1991; Crovisier et al.,
1991). Cette molécule a été retrouvée dans plusieurs cometes depuis, avec des abondances
entre 0,12 et 1,5 %.

OCS a été observé dans la coma de la comete C/1996 B2 (Hyakutake) avec une abon-
dance de 0,1 % (Woodney et al., 1997) puis dans celle de la comete Hale-Bopp (abondance
de 0,4 %) grace a des observations de plusieurs raies millimétriques (Lis et al., 1999; Bo-
ckelée-Morvan et al., 2000). Des observations dans I'infrarouge suggérent que sa distribution
est étendue dans la coma de Hale-Bopp (dello Russo et al., 1998).

Enfin, de nouvelles molécules contenant du Soufre ont été identifiées dans le domaine mi-
croonde lors du passage de Hale-Bopp : SO et son parent présumé SO», avec des abondances
0,3 et 0,2 %, respectivement (Bockelée-Morvan et al., 2000) ; H,CS, 0,05 % (Woodney et al.,
1999; Woodney, 2000); NS, ~ 0,2% (Irvine et al., 2000). Notons d'ailleurs que I'origine du
radical NS n'est toujours pas déterminée, malgré des travaux de simulation de la chimie des
especes soufrées dans les atmospheres cométaires (Rodgers et Charnley, 2006).

Comme le montre cette énumération, de nombreux composés soufrés sont observés
dans les cometes. Il n'en reste pas moins que la chimie globale de ces especes n'est pas
completement comprise. En incluant I'ensemble de ces espéces dans un modele de chimie de
la coma, on ne retrouve pas I'abondance du Soufre atomique observé dans I'UV (Meier et
A'Hearn, 1997; Woodney, 2000). Cela peut indiquer que I'on ne comprend pas bien la chimie
(notamment la photochimie) des espéces observées ou qu'il existe une source additionnelle
de Soufre dans les comeétes.

Les observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure que nous présentons ici peuvent
contraindre la distribution radiale des espéces H»S, CS et SO, et en cela participer a la
compréhension globale de la chimie du Soufre dans les comae.
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Tab. 4.1: Caractéristiques des observations des composés soufrés dans Hale-Bopp au Plateau de Bure.

Raie TU At Lobe S/T,  Aire de raie Av
v? (GHz) b c d @) Jy/Ke  Jykms! km s?

CS J(5-4) | 6h31-15h30 5,9 h 19x%x1,3 63,1 544+0,8 —0,104+ 0,02
244,935557 O 6h24-14h03 16 min 19,7 30,4 213,2+0,6 —0,079 + 0,003
CS J(2-1) | 8h47-15h30 4.7 h 44 x 2,8 23.5 1,47+ 0,09 —0,194+0,02
97,980953 O 8h41-14h03 12 min 49,0 21,1 152+0,2 —0,064+0,02

H»S | 4h25-15h27 6,6 h 2,0 x 1,5 37,6 3,51+0,15 —0,054+0,01
216,710435 O 4h19-14h37 24 min 22,1 27,0 18,9+0,3 —0,06 4+ 0,02
SO | 4h25-15h27 6,6 h 1,9 x 15 37,6 0,44+ 0,04 —0,054+0,09
219,949442 O 4h29-15h27 24 min 21.9 27,0 16,9+0,3 —0,134+0,02

7 Les fréquences des transitions sont prises dans la base de données moléculaires de Cologne (CDMS,
Cologne Database for molecular spectroscopy, Miiller et al., 2001, 2005) ou bien dans la base de donnée
du JPL (Jet Propulsion Laboratory, Pickett et al., 1998).

b Mode d’observation : | pour mode interférométrique et O pour mode ON—OFF.
¢ Intervalle de temps recouvert par les observations
4 Temps d'intégration sur la comete

¢ Valeur moyenne des facteurs de conversion des 5 antennes calculés a partir des efficacités de lobe avant
et principal pour les mesures ON-OFF et déduits d'observations d'étalonnage pour les observations en
interférométrie
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4.2 Les observations

4.2.1 Description

Les observations de composés soufrés en mode interférométrique au Plateau de Bure ont
été réalisées les 12 (CS) et 13 (H,S, SO) mars 1997 lorsque la comete Hale-Bopp était a
A = 1,36 UA de la Terre et r, = 0,98 UA du Soleil. Les caractéristiques des observations
sont présentées dans la Table 4.1.

Le 12 mars, deux unités du corrélateur comptant 256 canaux de 78 kHz étaient uti-
lisées simultanément pour observer la raie J(2—1) de CS a 97,98 GHz avec une résolution
équivalente (1,3 fois la largeur des canaux) de 0,31 km s~ ! et la raie J(5—4) a 244,94 GHz
avec une résolution de 0,12 km s~1. Le 13 mars, les raies (2,0—211) de H,S 3 216,71 GHz et
N, (56—45) de SO a 219,95 GHz ont été observées en utilisant la méme unité du corrélateur
de 256 canaux de 78 kHz d’espacement. La résolution correspondante est de 0,14 km s ',
Cela a été possible en optimisant le réglage du récepteur de maniére a observer la raie de
H,S dans la bande signal et celle de SO dans la bande image. Cela était possible car ces
raies sont séparées de ~3 GHz, ce qui correspond a I'intervalle séparant la bande image de
la bande signal des récepteurs utilisés au Plateau de Bure lors de observations de la comete
Hale-Bopp. Dans tous les cas la résolution spectrale est suffisante pour résoudre les raies
d'émission, dont la largeur est de I'ordre de 3-4 km s~ 1.

En raison de problemes techniques, les observations de la raie J(2-1) de CS ne sont
pas utilisables avant 8h41 TU le 12 mars. Par ailleurs, on note que le facteur de conversion
moyen pour les observations interférométriques de la raie J(5-4) de CS est élevé (la valeur
moyenne est de 63,1 Jy/K, quand on a en général des valeurs de I'ordre de 35-40 Jy/K), ce
qui indique que le niveau de bruit sera conséquent sur les cartes interférométriques. Cela peut
étre expliqué par la haute fréquence de la raie pour le récepteur utilisé et par des conditions
météorologiques relativement médiocres, surtout vers la fin des observations.

Comme on peut le voir sur la Figure 4.1, les observations interférométriques sont frag-
mentées en périodes d'intégration de 1 —2 h séparées par des périodes plus courtes d'observa-
tions d'étalonnage. Les couvertures-uv obtenues les 12 et 13 mars 1997 sont présentées sur
la Figure 4.2. Les sources d'étalonnage observées lors des observations furent : 2 200+420
pour corriger les variations d'amplitude et de phase et MWC349 pour déterminer le facteur
de conversion S/T.

Pendant les observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure, des spectres ON—OFF étaient
réalisés pendant les périodes d'étalonnage. On dispose donc de spectres ON-OFF (1—2 min
ON) tout au long de la période d'observation (Figure 4.1). Pour ces observations, le facteur
de conversion S/ T est calculé a partir des efficacités de lobe avant (Ferr) et de lobe principal
(Befr). Les valeurs dépendent de la fréquence et nous avons utilisé (Ferr; Berr) = (0,93
0,83), (0,89; 0,62), (0,89; 0,55) a 98, 220 et 245 GHz, respectivement.

4.2.2 Spectres ON-OFF

Pour les observations ON-OFF, le spectre de sortie du Plateau de Bure est la somme
des cing spectres enregistrés individuellement par les cing antennes. La remarquable activité
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Fig. 4.2: Couvertures-uv des observations réalisées les 12 et 13 mars 1997. Le 12 mars les points
(u, v) représentés en gris sont valables pour les observations de la raie J(5-4) de CS, mais pas pour
la raie J(2-1).

de la comete, associée a la grande surface que représente |'association des 5 antennes,
permet d'obtenir des spectres avec un rapport signal sur bruit assez élevé (> 10) dans un
temps d'intégration de I'ordre de la minute pour les raies d'émission dont nous présentons
ici I'analyse. Il est donc possible de s'intéresser aux variations temporelles des spectres. Les
observations ON-OFF ont été réparties sur un intervalle de temps trés Iégerement inférieur
a la période de rotation du noyau (11,4 h) : il est donc possible de chercher une évolution
liée a cette rotation, comme cela a été étudié en détail pour les observations de CO (voir
Chapitre 5).

La Figure 4.3 présente a la fois les spectres instantanés et |'évolution temporelle de leur
principales caractéristiques : I'aire de la raie (T pdv en K km 5*1) et son décalage Doppler
(Av en km 5*1). L aire de raie représente la quantité totale de flux recu dans le lobe primaire
de I'antenne et permet d'estimer la quantité totale de molécules libérées par le noyau dans
la coma :

Tmpdv = Trp,dv (4.1)

ol 7 est le numéro de canal et dv la résolution spectrale. Le décalage spectral (ou décalage
Doppler) moyen est en fait le barycentre de la raie :

_ ZI Tmb, Vi
Zi Tmb;
Dans aucun cas on ne détecte une variation significative de |'aire de raie liée a la rotation

du noyau. Les décalages spectraux sont toujours négatifs. Cela signifie qu'il y a en permanence
plus de molécules qui se déplacent en direction de la Terre, et donc du Soleil étant donné

Av (4.2)
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Fig. 4.3: Evolution des spectres ON-OFF des raies J(5-4) et J(2—-1) de CS observées le 12 mars (en
haut) et des raies (220—211) de H,S et N, (55—45) de SO observées le 13 mars (en bas). a—b : Spectres
ON-OFF instantanés (en température de brillance) décalés en fonction de I'heure d'observation,
donnée a droite de chacun d'eux. Le nouveau niveau zéro est matérialisé par la ligne horizontale. Les
temps d'intégration 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) a
8,69 h et 14,04 h et H,S et SO a 4,32 h et 14,62 h). ¢ : Evolution temporelle des aires de raie. d :
Evolution temporelle des décalages spectraux moyens des raies. Les lignes horizontales représentent
les niveaux moyens.
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Fig. 4.4: Evolution du décalage spectral des raies J(2—1) de CO et J(5-4) de CS. Pour CS, la courbe
a été décalée dans le temps de sorte a étre directement comparable a celle de CO.

I'angle de phase voisin de 45°. Ceci indique que le dégazage est plus intense du coté éclairé
du noyau.

L'incertitude sur les mesures du décalage spectral des raies N;(56—45) de SO, (20—
211) de HoS et J(2-1) de CS est plus grande que les variations observées. Nous ne sommes
donc pas en mesure de conclure quant a une éventuelle relation avec la rotation du noyau. En
revanche, le décalage de la raie J(5—4) de CS décroit jusqu'a 10 h TU puis réaugmente. L'am-
plitude de cette variation (Acs = AVmax — AVimin = 0,1 km 5*1) est nettement supérieure a
I'incertitude des mesures (oa, ~ 0,02 km s~1), et pourrait indiquer qu'un jet est présent 2 la
surface du noyau. Dans les observations de CO une évolution semblable, bien que nettement
plus importante, est observée. L'amplitude de la variation est de Aco = 0,3 km s~ ! avec une
valeur maximale nettement supérieure a3 0 (Avyax ~ 0,15 km s~1). Ceci, ainsi que d'autres
caractéristiques des observations, a été interprété comme le signe de la présence d'un jet fort
de CO proche de I'équateur du noyau et actif tout au long de la rotation. Nous présentons
les grandes lignes de cette analyse dans le Chapitre 5, I'étude compléte est disponible dans
Henry (2003) et Henry et al. (2002).

La Figure 4.4 présente les évolutions du décalage spectral des raies J(2-1) de CO et
J(5-4) de CS, ol celle de CS a été décalée de deux périodes pour que la phase relative
des deux courbes soit conservée. En considérant que : (/) les deux évolutions ne sont pas
en phase, (i) les valeurs moyennes sont différentes et (iii) I'amplitude des variations du
décalage spectral dans le cas de CS est nettement plus faible que dans le cas de CO, on
conclut que I'origine des modulations du décalage spectral de CS n’est pas associée au jet
de CO décrit par Henry et al. (2002).

Si c'est un jet contenant du CS qui cause cette modulation, I'utilisation des résultats
des simulations numériques développées par Henry (2003) pour analyser les données de CO
permet de contraindre sa position et son intensité : I'amplitude de la variation temporelle
du décalage spectral du spectre ON-OFF de la raie J(5—4) de CS et sa valeur moyenne
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Fig. 4.5: Spectres ON—OFF moyens des raies J(5—4) et J(2—-1) de CS, (250—211) de H,S et N, (56—
45) de SO. Les temps d'intégration ON+OFF sont 16, 12, 24 et 24 min, respectivement. Un profil
synthétique, obtenu avec un modele isotrope, est également présenté (en gris).

sont cohérentes avec la présence d'un jet en rotation placé a haute latitude sur le noyau et
contenant 30-50 % de la production totale du gaz.

La Figure 4.5 présente les spectres ON—OFF moyens des quatre raies observées. Leurs
caractéristiques sont répertoriées dans la Table 4.1.

4.2.3 Cartes de flux intégré

Pour une molécule donnée, les visibilités observées, une fois étalonnées, sont rassemblées
dans une table-uv. C'est un fichier qui contient des informations relatives aux observations
(date et heure, coordonnées (u, v)), ainsi que les parties réelles et imaginaires de toutes les
visibilités, canal par canal. Dans un premier temps, on s'intéresse aux visibilités intégrées sur
tous les canaux ol la raie est détectée. Cela permet d'avoir un apercu global de I'émission,
avec un meilleur rapport signal sur bruit. La Figure 4.6 présente les cartes obtenues, leurs
caractéristiques sont données dans les Tables 4.1 et 4.2. || est intéressant de noter que, alors
que leurs spectres ON—-OFF sont comparables, les cartes de SO et de H»S ne le sont pas : le
flux mesuré au centre de la carte de H»S est nettement supérieur a celui mesuré sur la carte
de SO (FH25 > 5x F29). Ceci montre que la distribution de SO est plus étendue que celle de
H»S. L'extension radiale de I'émission des différentes molécules observées fera I'objet d'une
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Fig. 4.6: Cartes de flux intégré des raies J(5-4) et J(2-1) de CS, (220—211) de HyS et N,(5¢—4s) de
SO. Les temps d’'intégration sont 5,9, 4,7, 6,6 et 6,6 h et les intervalles spectraux sur lesquels le signal
a été intégré 3,67, 4,32, 2,8 et 3,1 km s~ !, respectivement. Le lobe synthétique des observations
est présenté dans le coin inférieur gauche, la fleche indique la direction du Soleil projetée sur le plan
du ciel. Les contours représentent 10% (H,S, CS J(2-1)) ou 20% (CS J(5-4), SO) de I'intensité
mesurée au centre de la carte. Ces niveaux correspondent a 1,3 et 1,6 ¢ pour les raies J(5-4) et
J(2-1) de CS et a 2 o pour HyS et SO. La valeur du flux au centre de la carte et le niveau de bruit
de celle-ci sont donnés dans la Table 4.1, les positions absolues des pics de brillance sont répertoriées
dans la Table 4.2.



86 — CHAPITRE 4. CS, H,S ET SO DANS HALE-BOPP

Tab. 4.2: Positions des pics de brillance de CS, H,S et SO

Line date RA Dec (O-cont)? (0-C)°
en mars (6RA,0Dec) (6RA,0Dec)
h m|n S o ! n (Il /I) (/I I/)
CS J(2-1) 12,62500 22:41:28,643 41:36:31,11 ¢ (+0,42,42,13)
CS J(5-4) 12,29167 22:38:43,424 41:24:11,52 ¢ (+0,37,42,48)

HoS (220-211) 13,33333  22:57:25,371 42:02:02,88 (+0,06,40,05) (+0,92,42,87)
SO Nj(5¢-4s) 13,08333 22:46:21,868 41:57:35,54 (—0,03,—1,34) (+0,83,+1,48)

[?]Décalage mesuré entre les positions apparentes de I'émission de la molécule (O) et
de I'émission continue (Cont) observée simultanément.

Décalage entre la position observée de I'émission continue (Cont) et la position du
noyau donnée par I'éphéméride JPL 220 (C).

B 1l n'y a pas eu d'observation du continuum le 12 mars.

étude détaillée dans la section 4.3.

Les cartes ont été recentrées de sorte que le pic d'intensité de la distribution de brillance
apparaisse au centre de la carte. Sa position absolue (O, en coordonnées géocentriques
apparentes) est donnée dans la Table 4.2. Les positions ont été mesurées sur les cartes apres
déconvolution. On estime que la précision de ces mesures est de I'ordre de la taille du lobe
synthétique divisée par le rapport signal sur bruit des observations. En opérant ainsi on obtient
une précision de l'ordre de 0,1 — 0,2"”. Etant donné que les coordonnées géocentriques de
la comeéte Hale-Bopp évoluent au cours d'une journée, les positions absolues données dans
la Table 4.2 sont accompagnées de |'heure précise a laquelle elles se réferent. Aussi, la
comparaison directe des positions absolues n'a pas de sens. Dans la section 4.2.4 nous le
faisons en prenant pour référence la position du maximum de I'émission continue due au
noyau et aux poussiéres ou a la position du noyau donnée par une éphéméride.

Il est également possible d'estimer la position du maximum d'intensité en étudiant les
visibilités, en supposant que la coma est axisymétrique : une procédure GILDAS permet
d'ajuster aux visibilités un profil typique d'une distribution de brillance gaussienne, en loi de
puissance ou d'une source ponctuelle. Aucune de ces fonctions ne correspond vraiment au
cas des cometes, mais ce genre d'analyse permet de vérifier que la position du pic de brillance
sur les cartes n'est pas affectée par le processus de déconvolution. Les positions obtenues
en supposant que la distribution de brillance est une gaussienne sont tout a fait cohérentes
avec les positions mesurées sur les cartes.

4.2.4 Astrométrie

La campagne d'observation de Hale-Bopp au Plateau de Bure comprenait, en plus des
observations de raies moléculaires, la cartographie de I'émission continue des poussieres et
du noyau. L'analyse des observations du continu est présentée dans Altenhoff et al. (1999).
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Fig. 4.7: Positions du centre de brillance sur les cartes de raies moléculaires (points) et de I'émission
continue a 1,3 mm (croix) par rapport a I'éphéméride JPL 220 (C). Les ellipses représentent la
précision des mesures astrométriques (la taille du lobe synthétique divisée par le rapport signal sur
bruit des observations). Le cadre en bas a droite présente la position moyenne de I'émission continue
a 1,3 mm (croix) ainsi que les projections sur le plan du ciel de la direction du Soleil et du pdle nord
du noyau.
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On trouve notamment les positions astrométriques du maximum d’émission continue (Cont),
jour apres jour. L'analyse détaillée de ces observations (Altenhoff et al., 1999) montre que
la moitié du flux observé est I'émission thermique du noyau.

Des jets de poussiere étroits ont été observés dans la coma de Hale-Bopp, le plus fort
d'entre eux provenant d'une source située a haute latitude sur le noyau, c'est a dire a 20° du
plan du ciel étant donnée I'orientation de la comete (voir Chapitre 1, Jorda et al., 1999). De
tels jets peuvent avoir pour effet de décaler la position apparente du maximum de brillance
de I'émission continue. Afin d'étudier dans quelle mesure la position donnée par Altenhoff
et al. (1999) correspond a la position réelle du noyau, nous avons simulé les observations du
Plateau de Bure. L'émission continue est représentée par la somme d'une source ponctuelle
(représentant le noyau) et de la contribution d'une coma de poussiere qui inclut un jet étroit
(20—40°d'ouverture), situé dans le plan du ciel, et dont on peut faire varier I'intensité. Il
apparait que lorsque toute |'émission est concentrée dans le jet, la position du maximum de
brillance est décalée de ~ 0,6” par rapport au noyau. Si le jet et le noyau contribuent de
maniere équivalente, comme dans les observations, le décalage est de I'ordre de 0,3". Nous
en concluons que les positions du continu publiées dans Altenhoff et al. (1999) correspondent
a la position réelle du noyau a une fraction de seconde d'arc pres.

La Figure 4.7 présente, pour les différents jours d’'observations, les positions de |'émission
du continu a 1,3 mm (Cont) et celles des raies moléculaires (O) par rapport a la position
attendue de la comete d'aprés une éphéméride (C) actualisée basée sur des observations
dans le visible réalisées entre le 27 avril 1993 et le 4 aolit 2005 et prenant en compte
les perturbations gravitationnelles des planetes et les forces non gravitationnelles (solution
n°220 du service de calcul des éphémérides HORIZONS du JPL). Les écarts (O-Cont)
(respectivement (O-C)) entre les observations des raies moléculaires et celles du continu
(respectivement les positions de I'éphéméride JPL 220) sont donnés dans la Table 4.2.

On note que le pic d’émission continue est toujours décalé de pres de (+1”,+3") en
(RA, Dec) par rapport a I'éphéméride. Certaines molécules présentent un maximum d’émission
tres proche du pic d'émission continue, donc du noyau (CO, CH30H, H,S) ; d'autres (H,CO,
HCN, CS, HNC, SO) sont plus éloignées, avec des décalages entre 0,5" et 1,4" toujours
dans la direction du pdle nord de la comete.

Selon notre interprétation, les molécules dont la distribution de brillance est décalée par
rapport a la position du noyau sont présentes dans un jet qui pourrait étre la contrepartie
gazeuse du jet de poussieres situé pres du pole nord du noyau de la comete et détecté par
Jorda et al. (1999). Dans cette hypothése, on peut penser que les observations astrométriques
réalisées dans le visible, qui observent la lumiére du Soleil réfléchie par les particules de
poussieres, sont biaisées par la présence du jet. D'ailleurs, des calculs de Brian Marsden
(décrits dans Boissier et al., 2007) ont montré que |'utilisation des positions astrométriques
du pic d'émission continue a 1,3 mm en lieu et place des mesures effectuées dans le visible
au moment du passage au périhélie permet de calculer une orbite de la comete Hale-Bopp
plus précise que les précédentes, sans faire appel a des forces non gravitationnelles (que I'on
attend faibles étant donnée la taille du noyau de Hale-Bopp).
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4.2.5 Cartes spectrales

Les cartes spectrales (Figures 4.8-4.9), quant a elles, concentrent toute I'information
obtenue lors des observations. Pour les obtenir, on traite les visibilités canal par canal. On a
ainsi un cube de données qui peut étre lu de deux facons différentes : on a une carte pour
chaque canal de vitesse ou bien un spectre pour chaque position sur la carte. Les cartes
spectrales présentent les données sous cet angle. On remarque des différences notoires entre
les différentes raies observées.

Sur I'ensemble des cartes, bien que ce soit moins marqué dans le cas de H»S, I'aile de
la raie aux vitesses négatives est nettement plus forte que I'aile des vitesses positives dans
la région Nord (Dec > 0). Cela signifie que dans ces régions il y a un exces de molécules se
déplacant en direction de I'observateur. Principalement sur les cartes de CS, on observe dans
la région Sud (Dec < 0) une émission centrée autour de la vitesse nulle. C'est particulierement
visible sur la carte de la raie J(5-4) (Figure 4.9), ol les spectres présentent un pic étroit et
fort a la vitesse ~0. Ceci correspond a des molécules qui se déplacent dans le plan du ciel,
probablement au sein d'un jet. Sur cette méme carte, on note que la rangée de spectres a
Dec = —2" ne contient aucun flux. Ceci est également observé sur la carte de flux intégré
(Figure 4.6). Etant donnés le faible rapport signal sur buit de ces observations et la fréquence
d'observation (244,94 GHz) il est possible que cela soit dii a un biais observationnel. En effet,
les structures étendues dans la distribution de brillance correspondent dans le plan de Fourier
a des rayons-uv courts. Si la plus courte des lignes de base d'un interféromeétre est plus
longue que ces rayons-uv, alors il sera insensible a sa contribution, c'est ce que I'on appelle
le filtrage des sources étendues. Ce phénomene est d'autant plus sensible que la fréquence est
élevée. La carte de HyS semble plus symétrique que les autres. Nous avons tenté d’expliquer
I'ensemble de ces caractéristiques en utilisant des modeles simples. Ce travail est détaillé
dans la section 4.4.

4.3 Etude de I'extension radiale des molécules

Nous allons dans un premier temps supposer que la symétrie sphérique est vérifée dans la
coma pour étudier I'extension radiale du gaz. L'étude de I'extension radiale d'une molécule
permet de déterminer si elle provient du noyau ou si elle est créée dans la coma et dans
certains cas de mesurer son taux de photodissociation G, le parametre physique qui indique
I'efficacité de la photodissociation (voir Chapitre 3). Le taux de photodissociation est en
général calculé pour une distance héliocentrique de 1 UA (voir Chapitre 3) et il faut calculer
sa valeur effective Berr = B rh’2 dans I'atmosphere de la comete que I'on étudie. Ce taux de
photodissociation correspond a une durée de vie photodissociative 7 = Bgflf. En supposant
que la vitesse des molécules vey, est constante, on définit ensuite la longueur d'échelle de
photodissociation L = T vexp qui caractérise la taille de la coma de I'espece que I'on observe.

[l est possible d'utiliser deux méthodes indépendantes pour étudier |'extension radiale du
gaz dans la coma :

Avec les cartes interférométriques : L'aire de raie sur les spectres ON-OFF correspond au
flux Fsp (SD pour Single Dish, antenne unique en anglais). Il correspond a I'intégration
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Fig. 4.8: Cartes spectrales des raies (250—211) de H,S (en haut) et N,(56—45) de SO (en bas).
Le temps d'intégration est de 6,6 h. Les positions des spectres sont données dans le coin supérieur
gauche des cadres. La position (0,0) correspond au pic d'intensité de la carte intégrée. La fleche
indique la direction du Soleil, et I'ellipse le lobe synthétique. Le rapport signal sur bruit des observa-
tions interférométriques de SO étant faible, nous avons dégradé la résolution spectrale afin que la
déconvolution des cartes sales soit meilleure. La résolution spectrale de spectres de SO présentés ici
est de 0,32 km s *.
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Fig. 4.9: Cartes spectrales des raies J(2—1) (en haut) et J(5-4) (en bas) de CS. Les temps
d'intégration sont de 4,7 et 5,9 h, respectivement. Les positions des spectres sont données dans le
coin supérieur gauche des cadres. La position (0,0) correspond au pic d'intensité de la carte intégrée.
La fleche indique la direction du Soleil, et I'ellipse le lobe synthétique.
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du signal dans le lobe primaire des antennes, dont la taille est de I'ordre de 20-50" sur
le plan du ciel selon la fréquence d'observation, soit ~ 20 000 — 50 000 km dans la
coma de Hale-Bopp. Le flux interférométrique Fjn est lui intégré dans un lobe beaucoup
plus petit, de I'ordre de 1,6-3,5”, soit ~ 1 600 — 3 500 km. Le rapport R = %Sﬁ est
un indicateur de |'extension radiale des molécules. La premiére méthode consiste a
comparer la valeur observée de ce rapport a celle déduite d'un modele dont on peut
changer certains parametres affectant |'extension radiale du gaz (origine nucléaire ou

étendue, taux de photodissociation).

Avec les visibilités : La deuxieme méthode consiste a s'intéresser a la variation de I'ampli-
tude des visibilités en fonction du rayon-uv (r,, = vu? + v?). On inclut aux données
observées le point r,, = 0, ou I'amplitude correspond a la valeur Fsp. Cette méthode
a I'avantage d'étre appliquée sur les données brutes, et n'est pas affectée par l'inter-
polation et la déconvolution nécessaires a la reconstruction d'image.

Dans la pratique, nous avons utilisé les deux méthodes. La premiéere permet une approche
quantitative plus rapide, c'est avec celle-ci que les premiéres estimations sont effectuées.
On utilise I'évolution radiale des visibilités dans un second temps, afin de valider la premiere
approche.

La densité locale de gaz est calculée en utilisant la formule de Haser (voir Chapitre 3),
ol la vitesse d’expansion est de 1,02 km s~ pour CS et 1,03 km s~ pour HsS et SO. Ces
vitesses sont déduites de la loi exprimant la vitesse d'expansion des molécules en fonction
de la distance héliocentrique de la comete Hale-Bopp décrite dans Biver et al. (2002a).
L'excitation des niveaux rotationnels est calculée comme nous |'avons décrit au Chapitre 3
en considérant deux lois de température cinétique : I'une constante (T = 120 K) et I'autre
variable (T =20 K pour r < 100 km, T = 20 + 50 log (") pour 100 < r < 10000 km et
T =120 K pour r > 10000 km, ol r est la distance au noyau de la comeéte). Les populations
des niveaux impliqués dans les raies d'émission observées sont présentées sur la Figure 4.10.

Le taux de photodissociation (8) d'une molécule (et éventuellement celui de son parent)
est le parameétre que nous essayons de contraindre. Le taux de production @ est un parametre
libre, que I'on ajuste chaque fois que I'on change le taux de photodissociation pour que le
modele donne des flux (Fsp et Fint) en accord avec les valeurs observées. Cet ajustement
est opéré en faisant tourner itérativement le modele, car la relation de linéarité entre le taux
de production et les flux n'est plus valable lorsque les effets d'opacité sont significatifs. Nous
verrons par la suite que c'est le cas ici, en particulier pour les observations interférométriques.

Les spectres ON—OFF calculés par le modéle que I'on utilise ici sont superposés aux
spectres observés sur la Figure 4.5. Comme nous I'avons vu a plusieurs reprises dans la
section précédente, il est clair que I'hypothése de la symétrie sphérique de la coma n'est
pas vérifiée. L'étude des anisotropies de la coma fera I'objet de la section 4.4. Nous verrons
a cette occasion que la présence d'un jet ou d'une asymétrie jour/nuit dans le profil de
dégazage n'affecte que modérément le rapport R = % et I'évolution radiale des visibilités.
[l est donc tout a fait possible de procéder a I'analyse de la distribution radiale du gaz en
utilisant des modeles 1-D.
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Fig. 4.10: Populations des niveaux rotationnels des especes moléculaires CS (a gauche), H,S et SO
(a droite) calculées pour les conditions de la coma de Hale-Bopp en supposant une loi de température

constante (en haut) ou variable (en bas).

Tab. 4.3: Taux de photodissociation publiés (valeurs a 1 UA du Soleil).

Molécule B s Référence

H>S 2.5 x107%  Crovisier et al. (1991)

CS 1.0 x 107%  Jackson et al. (1982)
2.0 x 107  Biver et al. (2003)
1.0 x 107*  Snyder et al. (2001)

CS, 1.0 x 1073 Feldman et al. (1999)
1.7x 1073 Jackson et al. (1986)

SO 1.5x 107™*  Kim et A'Hearn (1991)
4.9 x 107  Summers et Strobel (1996)
6.2 x 107*  Huebner et al. (1992)

SO, 2.1x107%  Kim et A'Hearn (1991)
2.1 x107%  Huebner et al. (1992)
2.3x10%  Kumar (1982)
2.9 x 107** Summers et Strobel (1996)

* valeur calculée pour le maximum d'activité solaire, contrairement aux autres valeurs de la table qui corres-
pondent au minimum d'activité (ce qui était le cas au moment des observations de Hale-Bopp au Plateau de

Bure).
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4.3.1 Sulfure d’hydrogéne H,S

Le taux de photodissociation a 1 UA du Soleil de H,S a été déterminé par Crovisier et al.
(1991) a partir de mesures de laboratoire (voir Table 4.3). C'est la seule valeur disponible
dans la littérature, elle n'a jamais été remise en cause. Dans la coma de Hale-Bopp le 13
mars 1997, le taux de photodissociation correspond a une longueur d'échelle de I'ordre de
4 000 km. Cette valeur est inférieure a la taille du lobe en mode ON-OFF (~ 22 000 km)
et supérieure a celle du lobe synthétique (~ 1 700 km). Dans ces conditions le rapport des
flux R doit étre sensible a la valeur du taux de photodissociation de H5S.

La Figure 4.11 présente I'évolution du rapport Ry,s obtenu avec le modele en fonction de
la valeur de Bu,s utilisée. Notre modele reproduit le rapport observé (a 1 o pres) en prenant
un taux de photodissociation de H,S dans I'intervalle 1,5 — 3,0 x 1074 s~ 1. Ceci est tout a
fait en accord avec la valeur de Crovisier et al. (1991). Les valeurs des flux Fsp et Fj,; et du
rapport Rp,s obtenus en utilisant cette valeur (2,5 x 10~% s~1) dans le modele sont données
dans la Table 4.4. On y trouve les résultats obtenus avec les deux lois de température, en
prenant en compte ou pas les effets d'opacité (cas optiquement mince ou épais). L 'excellente
concordance entre les valeurs des flux mesurées et calculées, lorsque I'on tient compte des
effets d'opacité montre que la distribution spatiale de H>S peut étre reproduite en supposant
que les molécules proviennent du noyau. Cette table montre également le bien-fondé d'utiliser
un modele qui tient compte des effets d'opacité. En effet, les observations interférométriques
sont significativement affectées : les effets d'opacité atténuent le flux interférométrique Fnt
de 23 % en considérant une température constante, et de 40% si I'on utilise une loi de
température variable. La valeur du taux de production qui reproduit au mieux les observations
est 1,35 x 1022 s—! pour une loi de température constante et 1,2 x 10%° s~ pour une loi de
température variable. Ces valeurs correspondent a des abondances de H,S de 1,35 et 1,20%,
respectivement (en prenant Qu,0 = 1 x 103! molécules s™1).

La Figure 4.11 montre I'évolution de I'amplitude des visibilités observées et simulées (avec
Bh,s = 2,5 x 1074 5*1) en fonction du rayon-uv, dans le cas d'une température constante
et variable, en prenant en compte les effets d'opacité. Quelle que soit la loi de température
utilisée, I'accord entre les modeles et les observations est évident. On peut remarquer qu'au
niveau des longues lignes de base, les résultats sont meilleurs avec une température variable.
Les barres d'erreur sont présentées sur chaque visibilité : les écarts au modele sont dus a
des anisotropies dans la coma. Cette approche confirme les résultats déduits de I'étude des
flux ON—OFF et interférométrique : la distribution radiale de H5S est bien reproduite par un

modele ou HoS provient du noyau avec By,s = 2,5 x 1074 s L.

4.3.2 Sulfure de carbone CS

L'analyse des observations du satellite IUE a montré que CS était vraisemblablement
créé par la photodissociation de CS, dans la coma interne (Jackson et al., 1982, 1986).
Cette hypothese a été récemment renforcée par I'analyse de spectres UV de CS, réalisés
en laboratoire qui indique que CS», pourrait étre a I'origine de certaines raies non identifiées
dans des spectres de la comete 122/P de Vico obtenus dans le domaine visible (Jackson
et al., 2004). Le taux de photodissociation de CS, est élevé, on a Bcs, = 1,0 x 1073 571
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Fig. 4.11: Haut :Rapport de flux Ry,s en fonction de Bu,s pour une température constante ou variable.
La ligne continue représente le rapport observé, les lignes pointillées délimitent I'intervalle situé a 1
o. Bas : Amplitude des visibilités observées (points) et simulées (courbes) en fonction du rayon-uv,
dans le cas d'une température constante (gris) et variable (noir). Les simulations ont été menées avec
Bh,s = 2,5 x 107* s71. L’amplitude des visibilités a été moyennée par intervalles de 5 m de rayon-uv
afin de réduire la dispersion.
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Tab. 4.4: Flux observés et calculés (en Jy km s 1) et rapport de flux

Observations? Modeles?
T= 12Q K T varial?le
Mince Epais Mince Epais

HoS 250211

Fsp 18,9+ 2,8 19,14 17,20 19,40 16,60
Fint 3,561+ 0,55 4,89 3,96 5,15 3,60
R 5,38+1,16 3,91 4,34 3,76 461
s J(2-1)

Fsp 152+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 97 10,6
CS J(5-4)

Fsp 213 £ 32 231 213 227 201
Foe  54+11 11,4 822 147 7.0
R 39+ 10 20,3 259 15,4 27,5
SO Ny(56 — 4s)

Fsp 16,9 +25 — 17,4 — 17,3
Fint 0,44 + 0,08 — 0,64 — 0,82
R 38+9 — 27 — 21

7 Aire intégrée de la raie sur les spectres ON—-OFF(Fsp), flux au centre de la carte interférométrique( Fint)
et leur rapport R = Fsp/Fin. Contrairement aux Tables 4.1 et 4.2, les barres d'erreur données tiennent
compte des 15% d’incertidude liées a la calibration de données.

Valeurs de Fsp et de Fj,: obtenues dans les modeéles en supposant une température constante ou
variable. La mention épais (respectivement mince) indique si les effets d'opacité ont été pris en compte
dans le modele ou non. Dans le cas de SO les effets d'opacité sont faibles et les valeurs minces n'ont

pas été calculées.

Les calculs ont été réalisés avec Bu,s = 2,5 x 107 *s! Bes, =1,7x 1072 57", Bes =2 x 107° s,

Bso, =21 x10*s ' etBso=15x10"s"

Les taux de production correspondants sont Qu,s = 1,35 X 10% molécules s}, Qcs = 2,0 x 107
molécules s et Qso = 2,7 x 10?® molécules s~ pour les calculs avec une température constante
(T =120 K) et Qu,s = 1,2 x 10%? molécules s', Qcs = 1,8 x 10?® molécules s ' et Qso = 2,4 x 107
molécules s™! avec une température variable.
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d'apres I'analyse de mesures de laboratoire (Feldman et al., 1999) et Bcs, = 1,7 x 1073 57!

d'apres I'analyse d'observations de la comete C/1999 H1 (Lee) (Jackson et al., 1986). Cela
correspond a une longueur d'échelle de photodissociation de I'ordre 500—1 000 km dans la
coma de la comete Hale-Bopp.

Il n'existe pas de données de laboratoire permettant de calculer correctement le taux de
photodissociation de CS. En effet, il faut mettre en place un protocole expérimental parti-
culier pour isoler ce radical en laboratoire et effectuer les expériences nécessaires. Plusieurs
valeurs contradictoires, toutes déduites d'observations de cometes, sont disponibles dans la
littérature (voir Table 4.3) :

1. La plus ancienne, Bcs = 1,0 x 107° s~ a été obtenue lors de I'analyse d’observations
cométaires avec IUE (Jackson et al., 1982).

2. Plus récemment I'analyse de la distribution radiale de brillance de la raie J(2-1) de
CS dans les observations de Hale-Bopp en interférométrie millimétrique avec I'in-
terférometre de BIMA a conduit a une valeur bien plus élevée : Bcg = 1,0 x 1074
s~ (Snyder et al., 2001).

3. Lorsqu'une comeéte passe tres pres du Soleil, il est possible d’estimer la valeur du taux
de photodissociation des molécules observées. L'analyse des observations ON-OFF des
cometes C/2002 X5 (Kudo-Fujikawa) et C/2002 V1 (NEAT), a respectivement 0,19
et 0,10 UA du Soleil, conduit 2 une valeur de ~ 2.0 x 10~% s~ (Biver et al., 2003).

Dans la coma de Hale-Bopp, ces différentes valeurs correspondent a une longueur d'échelle
de CS entre 10 000 et 100 000 km.

Deux raies rotationnelles de CS ont été observées, a 98,0 GHz et 244,9 GHz. A ces
fréquences, la résolution linéaire est de I'ordre de 25 000 et 10 000 km en mode ON-OFF
et de 2 000 et 750 km en mode interférométrique. En conséquence, la photodissociation
de CSy (L¢s, ~ 500 km) a lieu a des distances au noyau inférieures a notre résolution, et
il ne sera pas possible de contraindre la valeur de Bcs,. En revanche, les rapports de flux
correspondant aux deux raies observées Ry et Rs4 vont étre sensibles a la valeur de Bcs.
La Figure 4.12 présente I'évolution de ces rapports avec le taux de photodissociation de CS,
dans le cas d'une température constante ou variable et avec Bcs, = 1,7 X 1073 s~ 1 ou
Bcs,=1,0x 103571

Avec Bcs, = 1.7 x 1073 s~ 1, il est possible d’obtenir des rapports en accord avec les
observations (a 2 o pres) en prenant Bcg =2 — 7 X 1075 571 sj I'on utilise une température
constante, et Bcs = 0,7 — 6 x 107° s~ avec une température variable.

En prenant Bcs, = 1,0 x 1073 s1, avec une température variable, on peut reproduire les
valeurs observées (2 2 o pres) avec Bcs dans l'intervalle 1.2 — 7 x 107° s~ 1. Notons que pour
Bcs dans 2 — 5 x 107° s~ 1, on reproduit les valeurs observées des rapports a 1 o pres. Avec
une loi de température constante, I'accord est moins satisfaisant : I'intervalle 3,5 —-10x 10 °
s~ ! permet de reproduire simultanément Ro; et Rs4 (3 2 o pres).

En résumé, I'ensemble des données est compatible avec une distribution radiale de CS
provenant d'une source légerement étendue (photodissociation de CS,) avec Bcg =1 —5 X
1072 s71. Sil'on se base uniquement sur les observations de la raie J(2-1) de CS, dont la
qualité est supérieure, une valeur du taux de photodissociation de I'ordre de 2 — 3 x 107>
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Fig. 4.12: Rapports de flux synthétiques R»; (en haut) et Rs; (en bas) en fonction de B¢s pour une
loi de température constante (gris) ou variable (noir) en utilisant Bcs, = 1,7 x 1073 s~! (a gauche)
ou Bcs, = 1,0 x 1073 s7! (a droite). La ligne continue représente la valeur observée du rapport
R Les pointillés (respectivement les tirets) représentent les niveaux R°° + 1o (respectivement

Robs + 2¢7).
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s—1 donne les meilleurs résultats. Notons également que c'est en utilisant une température
variable dans la coma que I'on reproduit le mieux I'intensité relative des raies J(5-4) et J(2—
1). Avec ces parametres, le taux de production de CS déduit est Q ~ 2 x 10?® molécules
s~ et correspond a une abondance de 0,2%.

Les valeurs (observées et calculées) des flux ON-OFF et interférométrique ainsi que celle
du rapport R sont données dans la Table 4.4, pour les deux raies observées. Nous présentons
les résultats des modeles obtenus avec les deux lois de température, en tenant compte ou pas
des effets d'opacité et en utilisant Bcs, = 1,7 x 1073 s71 et Bcs = 2,0 x 107° s71. On note
que les effets d'opacité affectent de facon tres importante la valeur du flux interférométrique
de la raie J(5—4). Ceci vient du fait que la raie J(5—4) de CS est intrinsequement plus forte
que la raie J(2-1). De plus, étant donné qu'elle est située a une fréquence nettement plus
élevée, le lobe dans lequel le flux est intégré est plus petit. D'autre part, ces effets sont
plus marqués dans les modeles ou |I'on utilise une loi de température variable. Dans ce cas,
la température a 1 000 km du noyau (la résolution linéaire en mode interférométrique) est
de 70 K, ce qui est inférieur a la valeur utilisée lorsqu’on suppose que la température est
constante. Dans ces conditions, les niveaux inférieurs des transitions vont étre plus peuplés
et I'absorption du rayonnement sera plus efficace.

La Figure 4.13 présente I'évolution de I'amplitude des visibilités en fonction de la lon-
gueur des lignes de base pour les observations et certains jeux de parametres du modele. Les
modeles utilisant Bcs = 2,0 x 1075 s71 avec Bes, = 1,7 ou 1,0 x 1073 s~ reproduisent
correctement les observations, comme nous I'avons conclu en étudiant les flux ON-OFF
et interférométrique. Nous retrouvons sur les figures le fait que les modeles utilisant une
température variable donnent des meilleurs résultats que les autres, notamment pour les
rayons-uv de I'ordre de 20-40 m. Quel que soit le modele de température utilisé, la valeur
Bcs = 1,0 x 1074 s71, déterminée par Snyder et al. (2001) a partir de I'analyse des obser-
vations de la cometes Hale-Bopp avec I'interféromeétre BIMA, ne reproduit pas nos mesures.

Notre analyse des observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure suggere une valeur du
taux de photodissociation de CS de I'ordre de 2 —5 x 107° s~ significativement plus faible
que la valeur Bcs = 1,0 x 107* s~ proposée par Snyder et al. (2001). Nous avons essayé
d'expliquer ce désaccord, d'autant plus étonnant que leur analyse est, comme la notre, basée
sur des observations de la comeéte Hale-Bopp en interférométrie millimétrique. Snyder et al.
(2001) ont étudié la distribution radiale d'émission en faisant des moyennes azimutales sur
les cartes interférométriques. lls ne se sont intéressés ni aux observations ON-OFF acquises
par leur soin quasi simultanément, ni a I'évolution radiale des visibilités, qui contient pourtant
toute I'information, non altérée par les processus d'imagerie (interpolation, déconvolution).
Avec le taux de photodissociation qu'ils obtiennent, le taux de production de CS qui permet
de reproduire leurs observations ON-OFF est systématiquement 2,5-3 fois plus élevé que
celui déduit de leurs observations interférométriques. Nous avons calculé qu'en utilisant dans
les modeles un taux de photodissociation de I'ordre de 3,0 x 107> s~ ! les taux de production
déduits des observations ON-OFF et interférométriques publiés par Snyder et al. (2001)
étaient réconciliés.
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Fig. 4.13: Amplitude des visibilités observées (points) et simulées (courbes) en fonction de la longueur
projetée des lignes de base (rayon-uv) en utilisant dans le modele une température constante (T = 120

K, a gauche) ou variable (a droite). Les résultats de trois modeles sont présentés :

1) ,BC32 =

1,7x10 3 s et Bes =2,0x 107° s en trait plein; 2) Bes, = 1,0 x 107357 et Bes = 2,0 x 107°
s lentirets; 3) Bcs, = 1,7 x 1073 st et Bes = 1,0 x 1074 s71 en pointillés.



4.3 Etude de I’extension radiale des molécules — 101

4.3.3 Monoxyde de soufre SO

C'est dans la comete Hale-Bopp que le radical SO a été détecté pour la premiére fois
dans une atmosphére cométaire (Bockelée-Morvan et al., 2000). Avant cette détection des
tentatives d'observer SO dans I'ultraviolet (Kim et A'Hearn, 1991), avaient conduit a des
limites supérieures pour I'abondance de SO dans Hale-Bopp inférieures a celle déduite des
observations dans le millimétrique. Cette différence s'explique par le manque de données de
laboratoire pour modéliser I'excitation du SO dans I'UV.

On considére pour notre étude que SO est créé par la photodissociation de SO, qui
a également été observé dans la coma de Hale-Bopp (Bockelée-Morvan et al., 2000). Les
valeurs du taux de photodissocation de SO, convergent autour de Bso, = 2,1 x 1074 571
(voir Table 4.3). On ne considérera pas les valeurs 1,5 x 10~* s! Kumar (1982) et 2,9 x
10~% s~! Summers et Strobel (1996) : la premigre ne tient compte que d'une branche de
photodissociation, la deuxieme a été calculée pour un flux solaire typique d'un maximum
d’'activité du Soleil, ce qui n'était pas le cas au moment des observations de Hale-Bopp.

Le taux de photodissociation de SO est moins bien connu : pas moins de trois études
basées sur le méme spectre d'absorption mesuré dans I'ultraviolet en laboratoire (Phillips,
1981) aboutissent a des valeurs significativement différentes (les valeurs extrémes different
par un facteur 4, voir Table 4.3). A partir du méme spectre, des calculs plus récents montrent
que Bso = 1,5 x 107* s~ est une limite inférieure de la valeur du taux de photodissociation
de SO : une valeur plus satisfaisante serait 850 = 3,2 x 10~* s~ (Crovisier, communication
privée). Cette dispersion provient du fait que le spectre utilisé est d'une grande complexité
(il présente de nombreuses raies étroites) et n’existe pas en version digitale.

En comparant le rapport de flux de la raie (200~211) de HpS (Ru,s = 5.4+ 1,2) a celui
de la raie N, (5¢6—45) de SO (Rso = 38+ 10), on a déja une indication que la distribution de
SO est plus étendue que celle de H»,S. Cette comparaison a du sens puisque les deux raies
sont observées a des fréquences voisines, donc dans des lobes de tailles comparables et ont
des durées de vie voisines. Les flux ON-OFF sont du méme ordre de grandeur (~ 19 Jy km
s~! pour HoS et ~ 16,9 Jy km s~ ! pour SO) mais les flux mesurés au centre des cartes
interférométriques sont tres différents (~ 3,5 Jy km s~1 pour HyS et ~ 0,44 Jy km s~ pour
S0O).

Les taux de photodissociation de SO et SO, (son parent présumé) correspondent a des
longeurs d'échelle de I'ordre de 1 500-7 000 km. Les résolutions linéaires sont de ~ 850 et
~ 11 000 km en mode interférométrique et ON-OFF, respectivement. Le rapport des flux
Rso va donc dépendre significativement a la fois de Bso et de Bsp,. Nous avons calculé Rsg
pour un grand nombre de couples (Bso. Bso,). Les résultats sont présentés sous la forme
d'isocontours sur la Figure 4.14. Dans I'hypothése ol SO a pour seul parent SO», alors notre
analyse indique que le taux de photodissociation de SO doit étre faible (850 < 3 x 1074
s~ en supposant une température constante et Bso < 2 x 107% s~ ! en supposant une
température variable) pour avoir un rapport en accord (a 2 o) avec les observations. Parmi
les valeurs publiées, seule Bso = 1,5 x 10~* s~ (Kim et A'Hearn, 1991) convient ; les valeurs
supérieures a 3 x 10~* s~ (Huebner et al., 1992; Summers et Strobel, 1996) sont exclues.

L"évolution de I'amplitude des visibilités avec la longueur des lignes de base est présentée
sur la Figure 4.15 et méne aux mémes conclusions : une origine purement nucléaire de SO
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Fig. 4.14: Rapport de flux synthétique Rso (isocontours) en fonction de Bso et Bso, pour une loi
de température constante (a gauche) ou variable (‘a droite). La courbe rouge représente la valeur
observée du rapport (Rso = 38 +10). La zone en bleu sombre (respectivement bleu clair) représente
I'ensemble des couples (Bso. Bso,) qui consuisent a un rapport synthétique en accord avec les ob-
servations a 1 o pres (respectivement a 20 pres). Les cercles représentent les couples issus de la
littérature, le disque noir correspond a la valeur de Bso calculée récemment par J. Crovisier.

est exclue et les valeurs les plus faibles du taux de photodissociation de SO sont préférées,
quelle que soit la loi de température utilisée.

[l apparait donc que I'estimation de Bso a partir des observations de Hale-Bopp donne une
valeur plus petite que la stricte limite inférieure posée par I'analyse des données expérimentales
de SO. Cela signifie que sa distribution spatiale observée est plus étendue que celle que I'on
attend si SO est créé uniqguement par la photodissociation de SO,. Cela pourrait signifier
que les hypotheses ou les parametres utilisés dans le modele sont incorrects.

1. Comme le montre la comparaison des spectres observés et simulés (Figure 4.5), la
coma n'est certainement pas isotrope. Cependant, I'analyse de la structure de la coma
nous a conduits a utiliser des modeéles incluant un jet et une asymétrie jour/nuit dans le
dégazage. Nous avons vérifié avec ces simulations que ces anisotropies dans le dégazage
n'affectent pas I'étude de I'extension radiale du gaz menée ici : les changements induits
dans le rapport des flux ou dans I'évolution radiale des visibilités ne sont pas assez
importants (voir section 4.4.2).

2. Les deux lois de température utilisées pourraient ne pas étre représentatives des condi-
tions dans la coma de Hale-Bopp. La loi de température agit sur les populations des
niveaux rotationnels des molécules. Pour modifier ces populations de sorte que les va-
leurs théoriques et mesurées du taux de photodissociation soient réconciliées, il faudrait
une température nettement plus chaude dans la coma interne (~ 200 K a 2 000 km)
que dans la coma externe (~ 100 K a 20 000 km). Cela serait en totale contradiction
avec les contraintes déduites d'observations dans I'infrarouge (Magee-Sauer et al.,
1999; Disanti et al., 2001) et les prédictions des modeles hydrodynamiques (Combi
et al., 1999). De plus les bons résultats obtenus dans I'étude de CS et HyS confirment
que le profil de de température réel est probablement un intermédiaire entre les deux
profils que nous utilisons.

3. Sila valeur absolue du taux de photodissociation de Bso, semble fiable, il est possible
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Fig. 4.15: Amplitude des visibilités observées (points) et simulées (courbes) en fonction de la longueur
projetée des lignes de base (rayon-uv) en utilisant dans le modele une température constante (7 = 120
K, a gauche) ou variable (a droite). La courbe en point-tirets représente le résultat d'un modele ol
SO provient du noyau et Bso = 1,5 x 10™* s~1. Dans les trois autres modeles dont les résultats
sont présentés, on supose que SO et créé par la photodissociation de SO, avec Bso, = 2,1 x 10~*
s1. Trois taux de photodissociation de SO sont testés : 1) Bso = 1,5 x 10~% s ! en trait plein; 2)
Bso = 4,9 x 1074 s71 en tirets; 3) Bso = 6,2 x 107* s~! en pointillés.

que la valeur effective dans la coma de Hale-Bopp soit plus faible que celle que I'on
utilise. En effet, étant donnée la densité de la coma, il est possible que les molécules
d'eau (les plus nombreuses dans la coma) jouent un réle d'écran pour les molécules
de SO, en absorbant le rayonnement solaire. Cependant, nous avons estimé que ce
phénomene n'est significatif que dans les régions les plus proches du noyau et ne suffit
pas a exliquer la distribution radiale observée de SO.

Ces hypothese écartées, il nous reste deux éventualités : soit SO, n'est pas la seule source
de SO dans la coma, soit SO, est lui-méme créé par une source étendue, par exemple la
photodissociation d'une molécule plus complexe ou bien la dégradation de grains. Ceci est
d'autant plus plausible que la chimie globale des composés soufrés dans les atmospheres
cométaires est mal comprise.

Avec Bso = 1,5 x 107% s71 et Bso, = 2,1 x 107% s 1, le taux de production de SO
utilisé est 2,4 x 1028 s71 avec une température variable et 2,7 x 1028 s7! avec T = 120 K.
Lors d'une analyse des observations ON—OFF de SO, Bockelée-Morvan et al. (2000) avaient
mesuré un taux de production plus élevé, de I'ordre de 4 x 1028 s—1. Cette différence est due
a I'utilisation de parametres différents pour les efficacités de lobes (parametre matériel des
antennes) et pour la température de la coma. Dans ce méme travail, I'analyse des spectres
ON-OFF de SO, obtenus au Plateau de Bure et au télescope de 30 m de I'lRAM montre que
I'on a Qso/Qso, ~ 2. Avec les parametres utilisés au cours de notre analyse, ce rapport est
inchangé. D'apres Bockelée-Morvan et al. (2000), il se peut que le taux de production de SO»
soit sous-estimé car le modele d'excitation de SO» ne tient pas compte du pompage UV : les
bandes électroniques sont excitées et peuplent en se désexcitant les niveaux vibrationnels et
rotationnels depuis lesquels les transitions spontanées sont lentes. Une autre explication peut
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étre I'existence d'une autre source de SO dans la coma. Comme évoqué précédemment, cela
pourrait également expliquer la distribution radiale de SO observée.

4.4 Analyse de la structure de la coma

4.4.1 Les déviations par rapport au modele a 1-D

Comme nous I'avons déja évoqué dans la section 4.2, de nombreuses caractéristiques des
observations montrent que le dégazage depuis le noyau de Hale-Bopp n'est pas isotrope :

e Sur les spectres ON-OFF (Figure 4.5), pour I'ensemble des raies observées, le décalage
spectral moyen est négatif (Table 4.1) : cela montre qu'il y a globalement plus de
molécules qui se déplacent avec une vitesse radiale dirigée vers la Terre (et donc vers
le Soleil étant donné que I'angle de phase était de 45° en mars 1997).

e Sur les cartes interférométriques (Figures 4.8-4.9), les spectres situés au Nord du
centre de brillance présentent un pic du c6té des vitesses négatives. Leur décalage
spectral moyen est négatif.

e |es spectres situés au Sud des cartes interférométriques de CS présentent un pic au
niveau de la vitesse nulle (Figures 4.9). Cette émission correspond a un ensemble de
molécules qui se déplacent dans le plan du ciel.

e Les différentes distributions de brillance observées ne piquent pas toutes au méme
endroit : certaines (CO, CH3OH, H,S) sont centrées sur le maximum de |'émission
continue (donc sur le noyau), d'autres (H,CO, HCN, HNC, CS, SO) sont significati-
vement décalées (Figure 4.7). Un tel décalage peut étre induit par un jet de molécules
situé dans le plan du ciel, perpendiculairement a la ligne de visée.

En résumé, il semble qu'il y ait a la fois une asymétrie jour/nuit dans la coma, avec plus
de molécules libérées du coté jour du noyau, et un jet de molécules (contenant SO et CS
mais pas H»S) situé dans le plan du ciel et globalement orienté dans la direction du pdle nord
de la comete. Nous avons voulu vérifier cette interprétation par des simulations numériques.

4.4.2 Les modeles utilisés
Asymétrie jour/nuit

Nous avons simulé des observations a partir d'un modele de coma dans lequel le dégazage
est plus fort du coté jour que du coté nuit du noyau. Le degré d’asymétrie est donné par le
M Nous avons considéré plusieurs cas en faisant

Jjour

parametre rj, = g“w_t avec Qior =
varier rj, entre 1,5 et 10.

Lorsque I'asymétrie est significative, la densité de molécules est plus importante dans
la direction du Soleil et la position du centre de brillance sur les cartes interférométriques
ne coincide plus avec la position du noyau. Cependant les décalages (O—Nucl) sont faibles,
inférieurs a 0,5" pour rj, = 2 — 10, ce qui est bien en deca des valeurs (O—Cont) observées.

Les profils ON-OFF synthétiques (Figure 4.16) présentent, comme les observations, un
décalage spectral moyen négatif. Lorsque I'on prend une forte asymérie jour/nuit (rj, > 7)
I"allure des spectres ne reproduit plus ce qui est observé, le décalage spectral est trop élevé.
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Fig. 4.16: Spectres ON-OFF synthétiques obtenus avec un modele incluant une asymétrie jour/nuit
dans le dégazage (rj, = 2 en noir et rj, = 5 en gris).

Sur les cartes spectrales (Figure 4.17) on retrouve le pic aux vitesses négatives dans la partie
Nord (Dec > 0). Pour H5S, la carte observée (Figure 4.8) est qualitativement reproduite
avec rj, = 2. Pour les deux raies de CS, la partie Sud (Dec < 0) n'est pas satisfaisante car
la composante étroite 3 v = 0 km s~ ! n’est pas reproduite.

Jet a haute latitude

Nous avons émis |I'hypothese que le décalage entre les distributions de brillance de cer-
taines raies moléculaires et celle de I'émission continue pouvait étre dii a la présence d'un
jet sur le noyau, qui serait la contrepartie gazeuse du principal jet de poussiére observé dans
le visible. D'aprés Jorda et al. (1999) ce jet prend son origine a une latitude A = 60° sur le
noyau et a une demi ouverture ¢ = 10°. L'axe de rotation étant proche du plan du ciel en
mars 1997 (angle d'aspect de 70°, angle de position de 210°, voir Figure 1.6), nous allons le
modéliser par un jet plus large (demi ouverture entre 20 et 40°), dont la direction principale
est dans le plan du ciel et qui n'évolue pas au cours du temps. Nous choisissons une ouver-
ture plus importante pour le gaz que pour la poussiéere car |'exploration spatiale des cometes
Halley et 19P/Borrelly a montré que les jets de poussieres sont en général plus collimatés
que les jets de gaz associés, qui sont élargis par des effets hydrodynamiques. De plus, les
observations couvrent un intervalle de temps (8-10 h) comparable a la période de rotation
du noyau (11,35 h) et I'intégration de la contribution du jet étroit sur une période complete
est un jet large (sa demi ouverture est Yo = 90 — X + 1 = 40°) et centré sur la direction
du pdle nord.

Astrométrie : Le décalage (O—Nucl) dépend de la demi ouverture du jet (¢) et de la
proportion de molécules dans le jet J (Figure 4.18). On rappelle la définition de ce parametre,
introduit au Chapitre 3 :

J = & Qjet

AT Qtot
ol Q; = 2m(1 — cosy) est I'angle solide couvert par le jet. La Figure 4.18 montre que
la présence d'un jet a la surface du noyau dont la direction centrale est dans le plan du
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Fig. 4.17: Cartes spectrales obtenues pour un modele de coma incluant une asymétrie jour/nuit avec

rin =2 (en rouge) et rj, =5 (en bleu).



4.4 Analyse de la structure de la coma — 107

W7 T T T T T T T T T [T T T T T T T T ]
r 4 = 20 deg 1r ¥ = 40 deg 1
r e SO 1 e SO 1
3 ® H,S 4 F ® HS —
- e CS J2-1) 1 F e CSuy2-1) 1
= F CS J(5-4) 1F e CSu5-4) g
o 2 . _
3

ZI - 4 F B
e [ 1t ]
1+ - -
0 J I -

1 L L L 1 L L L L 1 1 L L L L 1 L L L |

0 0.5 1 0 0.5 1

Proportion de molecules dans le jet (J)

Fig. 4.18: Décalages (O-nucl) obtenus avec les modeles incluant un jet dans le plan du ciel de demi
ouverture 20° (a gauche) et 40° (a droite).

d

5

Ccs J(5-4) o8| €S S2-1)] C H,S (220=24) C SO Ny(56=4s5) -

6 — ] | = |06 |_| -

— 1 C - r h C J ]
=y 404 Fh Jos|- J" LL — 04 | L -
2 ] ™ L 1 [ S 1 F r 0 ]
- 4021 1 I r n 1oz -

-2 4] 0 2 -2 0 -2 o] 2

vitesse [km s7']

2 -2

Fig. 4.19: Spectres ON—OFF synthétiques produits par un modele incluant un jet orienté dans le plan
du ciel (¢ =20, J=10,3 en noiret ¢ =40, J = 0,5 en gris).

ciel conduit a un décalage conséquent de la position du maximum de brillance sur les cartes
interférométriques. Il est possible de reproduire les décalages observés pour CS et SO (~ 0,8"
et ~ 1,4”, respectivement) avec ¢ = 20° et J = 0,3 ou ¥ = 40° et J = 0,5. Etant donné
la faible valeur de I'écart entre la position du maximum de la distribution de brillance de H,S
et celle du noyau (on a (O-Nucl) < 0,2"), la proportion de molécules de H,S libérées dans
le jet ne doit pas excéder J = 0,2.

Les spectres ON-OFF simulés a partir de ces modeles (Fi-
—1

Spectres synthétiques :
gure 4.19) ne conviennent pas du tout : ils sont symétriques autour d'un pica v =0km s
Sur les cartes spectrales (Figure 4.20, recentrées sur la position du maximum de brillance),
le jet se manifeste également par un pic d'émission centré sur v = 0 km s~ sur les spectres
situés au sud.
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Tab. 4.5: Valeurs du rapport R obtenus avec les modeles isotropes ou incluant un jet

Observations Modele 1-D  Modele avec jet

HoS (220-211) 5.38+1,16 4,61 4,56 2
CS J(2-1) 10,3423 10,6 10,4 b
CS J(5-4) 39+ 10 28 26 b
SO N,(5¢—4s) 38+ 10 21 18 ¢

Dans les modeles, on utilise toujours une loi de température variable dans la coma et on prend en compte les
effets d'opacité. Les taux de photodissociation utilisés sont :
Bh,s =25 x 107*s™!
Bes, =1,7x107% st et PBes=20x10""s7"
Bso, =21 x10*s! et PBso=15x10"s"
Les parametres du jet et de I'asymétrie jour/nuit sont ceux qui donnent le meilleur accord avec les observations
(détails en section 4.4.2) :
lin = 1,5 1/)2400 J:0,2
rin=1>5 Y =20 J=0,25
rin=2>5 Y=40° J=05

Asymétrie jour/nuit et jet a haute latitude

[l est clair que I'on ne reproduit pas correctement les cartes observées avec des modeles
représentant seulement une asymétrie jour/nuit du dégazage ou bien seulement un jet dans
le plan du ciel. La distribution de brillance observée pour CS et SO semble étre le résultat
de la superposition de ces deux phénomenes. Nous les avons inclus simultanément dans le
modele de coma pour réaliser les simulations que nous présentons ici.

Afin de déterminer la meilleure combinaison entre asymétrie jour/nuit et jet dans le plan
du ciel, plusieurs jeux de parametres ont été testés jusqu’a trouver celui qui reproduit au
mieux |'ensemble des observations. Il apparait que les meilleurs résultats sont obtenus pour
CS avec une jet de demi ouverture 9 = 25°, contenant 25% de la quantité totale de CS
(Figure 4.21). En dehors du jet le dégazage est 5 fois plus intense du coté éclairé de la
coma (rj, = 5). Pour SO la meilleure représentation de la coma inclut un jet plus large
(¥ = 40°) qui contient environ la moitié des molécules libérées dans la coma (Figure 4.22).
L'anisotropie du dégazage en dehors du jet est similaire a celle utilisée pour CS (rj, = 5).
Les observations de H,S sont correctement reproduites avec une anisotropie jour/nuit moins
marquée que pour les molécules CS et SO (Figure 4.22), ce a quoi I'on peut s'attendre étant
donné que la température de sublimation de H»S est plus faible que celle des molécules CS,
et SOy, les parents de CS et SO : on a TsHuf)S =57 K, Tsilsf =78 K et TSSU(EZ =83 K. Si une
partie des molécules de H5S est libérée dans le jet, sa contribution doit étre faible, inférieure
a 20 % dans un jet large (¢ = 40°).

Validité de I'étude 1-D

Toute I'étude décrite dans la section 4.3 est basée sur I'hypothése que la coma est a
symétrie sphérique puisqu’'on y utilise des modeles 1-D pour calculer les profils de densités.
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Nous venons d'étudier dans cette section les anisotropies significatives que |I'on observe. Il est
bon de vérifier que les résultats obtenus dans I'approximation 1-D ne sont pas pour autant
remis en cause. Pour cela, nous avons calculé les rapports de flux R = % obtenus avec les
modeles qui incluent une asymétrie jour/nuit et des jets dans le plan du ciel. Les résultats
sont fournis dans la Table 4.5 pour trois jeux de parametres (rj,, 9, J).

Les rapports calculés dans les modeles tenant compte des anisotropies sont trés proches
de ceux obtenus avec les modeles isotropes. L'écart entre les deux rapports est toujours
nettement inférieur a la barre d'erreur du rapport mesuré sur les observations. La différence
est insignifiante pour les raies (250—211) de HoS et J(2-1) de CS puisqu'elle représente moins
de 10% de la valeur du rapport. La différence est Iégérement plus importante dans le cas de
SO (15%).

Une autre facon de visualiser la différence de distribution radiale des molécules entre les
modeles isotropes et anisotropes consiste a étudier I'évolution des visibilités avec le rayon-uv
(Figure 4.23). Etant donné que les simulations que I'on a utilisées ne tiennent compte ni de
|'orientation exacte de la comeéte lors des observations ni des variations temporelles, il n'est
pas possible de comparer les visibilités osbervées et simulées dans le détail. D'un point de vue
qualitatif, I'écart entre les visibilités simulées avec un modele anisotrope et celles simulées
avec un modele isotrope est plus faible ou de I'ordre de grandeur des variations locales des
visibilités observées. On note que dans le cas de SO, comme pour les rapports de flux, I"écart
entre le modele isotrope et le modele non isotrope est [égerement plus important que pour les
autres molécules. Notre étude de I'extension radiale n'est donc pas affectée par la présence
d'un jet ou d'une asymétrie dans la coma.

4.4.3 Vision d’ensemble

Avec nos modeles nous arrivons a expliquer les principales caractéristiques des observa-
tions. Cependant, les différences entre nos résultats et les observations sont encore nom-
breuses. Nous ne cherchons pas a reproduire exactement les observations mais a déterminer
qualitativement quels phénomenes peuvent les expliquer. Le principal défaut de notre modele
est de considérer que le jet est fixe, constant au cours du temps alors qu'en réalité il est
en rotation avec le noyau. Afin d'étudier I'évolution temporelle des observations, il faut que
le rapport signal sur bruit des observations soit assez élevé, et ce n'est pas le cas pour les
observations des composés soufrés.

Notre analyse des observations suggere que le dégazage depuis le noyau est plus intense
du coté éclairé par le Soleil. La différence entre les deux cOtés pourrait étre moins marquée
pour les molécules dont la température de sublimation est faible (comme H5S). Il semble par
ailleurs que certaines espéces moléculaires soient présentes dans un jet de gaz qui serait la
contrepartie gazeuse du jet de poussieres situé a une haute latitude sur le noyau et observé
dans le visible (Jorda et al., 1999). Sur une période de rotation complete, ce jet crée un
surplus de poussiéeres et de gaz dans la direction de I'axe de rotation et explique les écarts
observés entre les positions des maxima de brillance de |I'émission continue et de certaines
raies moléculaires. La position du maximum de |I'émission continue dans le millimétrique
(Altenhoff et al., 1999) est, a peu de chose pres celle du noyau ; les mesures astrométriques
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dans le visible sont toutes décalées dans la direction moyenne du fort jet de poussiere et
apparaissent a pres de 3” de la position réelle du noyau (ceci est détaillé dans la section de
Boissier et al., 2007, consacrée a I'étude des positions astrométriques du noyau de la comete
Hale-Bopp mesurées avec le Plateau de Bure) ; les molécules présentes dans la contrepartie
gazeuse de ce jet apparaissent a une position intermédiaire entre celle du noyau (continu
millimétrique) et les positions astrométriques obtenues dans le visible. La position exacte
dépend de la proportion de molécules dans le jet et de I'extension radiale de I'espéce que
I'on considere : les décalages sont plus forts pour les molécules filles comme SO et pour les
molécules qui ont un temps de vie long dans la coma comme CS. Etant donnée I'orientation
de I'axe de rotation de la comete, ce jet est trés proche du plan du ciel et les molécules ont
une vitesse radiale tres faible voire nulle. Cela explique la présence d'un pic d'émission centré
sur 0 km s~ sur les cartes spectrales de CS. Par ailleurs, la variation temporelle du décalage
spectral ON-OFF de la raie J(5—4) de CS est cohérente avec la présence d'un jet en rotation
qui prend son origine a une haute latitude sur le noyau. Il semble que H,S n’est pas présent,
ou présent en tres faible quantité dans ce jet. Il est un peu plus difficile de conclure la dessus
car cette espeéce est confinée dans les régions internes de la coma et la présence d'un jet
ne décale pas aussi fortement la position apparente de I'émission que pour d'autres especes
comme CS et SO. Il ne semble pas que le fort jet de CO situé a basse latitude sur le noyau
(Henry, 2003) contienne une partie des molécules de H,S, SO ou CS.

Le fait que les différentes molécules observées dans la coma de Hale-Bopp n'ont pas
toutes le méme profil de dégazage suggere que la production de gaz depuis la surface n'est
pas homogene. Etant donné que toutes les molécules ne sont pas observées simultanément,
on ne peut exclure |'éventualité de variations temporelles de I'activité, mais cela nous parait
moins vraisemblable que I'hypothese de I'inhomogénéité de composition du noyau. Cette
hypotheése a par ailleurs été avancée par d'autres équipes :

e Les décalages observés entre I'émission de certaines molécules (HNC, DCN, HDO) et
I"émission continue dans des observations dans le millimétrique avec I'interférométre de
OVRO ont été interprétés comme étant dus a des jets enrichis en ces especes (Blake
et al., 1999).

e Des simulations Monte Carlo indiquent que les jets de molécules observés dans le visible
(OH, CN, Cy) proviennent de différentes zones du noyau dont les compositions sont
différentes (Lederer et Campins, 2002).

e Dans les observations a 3 mm de longueur d'onde effectuées avec I'interférometre
BIMA, Woodney (2000) met en évidence des différences dans I'évolution temporelle
des données concernant CS et de HCN. Cela suggere que leurs profils de dégazage
depuis le noyau ne sont pas semblables et que le noyau de la comete Hale-Bopp n'est
pas homogene (Woodney, 2000).



Chapitre 5

Etude des observations du monoxyde
de carbone

Nous nous intéressons ici aux observations de la molécule CO dans la cométe Hale-Bopp
effectuées avec I'interférométre du Plateau de Bure de I'IRAM. L’analyse des données par
Henry (2003) avait suggéré la présence d’un fort jet de CO en rotation avec le noyau. Afin de
tester cette hypothése, nous avons utilisé les résultats d'un modéle hydrodynamique de coma
pour simuler les observations du CO au Plateau de Bure. Aprés avoir décrit les observations
et I'analyse de Henry (2003), nous présentons le modeéle physique utilisé et analysons les
résultats qu'il fournit.

5.1 Les observations du monoxyde de carbone dans Hale-Bopp

5.1.1 Description

Les raies J(2-1) et J(1-0) de CO, aux fréquences 230,538 GHz et 115,271 GHz res-
pectivement, ont été observées simultanément au Plateau de Bure le 11 mars 1997. La
comete Hale-Bopp se trouvait alors a A = 1,37 UA de la Terre et r, = 0,99 UA du So-
leil. L'intégration en mode intérférométrique sur la comete s'étend entre 4h25 et 12h30 UT
(Figure 5.1). La couverture-uv obtenue est présentée sur la Figure 5.2.

Elle est composée de cing sessions d'environ 1,5 h, séparées par des périodes d'ob-
servations d'étalonnage (Figure 5.1). Les sources d'étalonnage observées furent 3C273 et
2200+420 pour corriger les variations de phase et d’amplitude, et CRL618 et MWC349 pour
mesurer le facteur de conversion S/T, (Jy/K) qui détermine I'échelle absolue de flux. Pour
les observations du 11 mars 1997 sa valeur moyenne est 36,8 et 25,0 Jy/K a 230,538 GHz
et 115,271 GHz, respectivement.

Des observations ON—OFF de Hale-Bopp ont été réalisées pendant les périodes d'étalon-
nage ce qui donne environ 2 min d'intégration ON toutes les 1,5 heures entre 4h25 et 13h46
UT. Le facteur de conversion est également nécessaire dans les observations ON-OFF. Il est
déterminé a partir des valeurs des efficacités du lobe avant (Ferr) et du lobe principal (Berr).
On a Berr = 0,58, Forr = 0,89 et S/TZ = 30,0 a 230,538 GHz et Berr = 0,83, Forr = 0,93

115



116 — CHAPITRE 5. LE CO DANS HALE-BOPP

Spectres ON—OFF

* * * * *
D D GRID GEND $EEmD ¢

Interferometrie

IIIIIIIIIIIIIIIIIII
*
*
IIIIIIIIIIIIIIIIIII

10

TU [h]

Fig. 5.1: Répartition temporelle des observations ON-OFF (étoiles rouges) et interférométriques
(segments) des raies J(2—1) et J(1-0) de CO le 11 mars 1997.

Tab. 5.1: Caractéristiques des spectres ON—OFF des raies de CO observées le 11 mars 1997

Raie v Lobe S/T; Tgdv? Av?® Ac
(GHz) " Jy/K K km s1 km s~1 km s~!

CO J(2-1) 230,538 000 21 30,0 4,25+0,03 —0,0724+0,009 0,352+0,076

CO J(1-0) 115,271 202 42 22,0 0,538+0,02 -0,12+0,03 0,38 + 0,25

? Valeur moyenne de I'aire de raie mesurée sur le spectre présenté en Figure 5.3.
b Valeur moyenne du décalage spectral mesurée sur le spectre présenté en Figure 5.3.
¢ Amplitude de la variation du décalage spectral mesuré sur les spectres individuels (Figure 5.5).

et S/T, =22,0a 115271 GHz.

Pour la raie J(2-1) (respectivement J(1-0)) de CO, une unité du corrélateur de 256
cannaux de 78 (respectivement 39) kHz a été utilisée. En terme de vitesse radiale, cela
donne des canaux de 0,1 km s~ !, soit une résolution spectrale effective de 0,13 km s !
pour les deux raies en mode interférométrique et ON-OFF et permet de résoudre les raies
d'émission, qui sont détectées entre —2 et +2 km s~ ! et se trouvent réparties sur une
quarentaine de canaux (Figure 5.3).

L analyse des observations ON-OFF et interférométrique du CO dans Hale-Bopp au
Plateau de Bure a fait I'objet de la these de F. Henry (2003) et a donné lieu a une publication
(Henry et al., 2002); nous allons maintenant rappeler comment les observations suggerent
la présence d'un jet de CO pres de I'équateur du noyau de Hale-Bopp.

5.1.2 Observations ON-OFF

Les spectres ON-OFF globaux (Figure 5.3) correspondent a 13 min d'intégration sur
la comete. Les 7 spectres individuels qui ont été moyennés pour obtenir ces spectres sont
répartis tout au long des 9 h d'observations de Hale-Bopp le 11 mars (Figure 5.1). Etant
donné le bon rapport signal sur bruit (en particulier a 230,538 GHz), il est possible de
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Fig. 5.2: Couverture-uv des observations interférométriques de Hale-Bopp au Plateau de Bure le 11
mars 1997.
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Fig. 5.3: Spectres ON-OFF moyens des raies J(2—1) et J(1-0) de CO obtenus en sommant toutes
les observations acquises le 11 mars 1997. Le temps d'intégration sur la comete est de 13 min.
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Fig. 5.4: Orientation du noyau de la comete Hale-Bopp déduite des observations de Jorda et al.
(1999). Figure 5.6 de Henry (2003).

s'intéresser a I'évolution temporelle du spectre. Le profil de la raie change radicalement au
cours des observations et le pic d'émission passe des vitesses positives aux vitesses négatives.
Le décalage spectral varie de facon trés importante, comme le montre la Figure 5.5. Son
évolution temporelle semble suivre une sinusoide a la période de rotation du noyau, avec une
valeur moyenne Av = —0,072 + 0,009 km s~ ! et une amplitude A = 0,352 + 0,076 km
s—! (Table 5.1). Etant donné que I'aire de raie est trés stable au cours du temps (variations
inférieures a 10%), la fluctuation du décalage spectral n'est pas due a une variation de
I"activité de la comete : le nombre total de molécules libérées dans la coma est toujours le
méme, mais leur répartition spatiale évolue.

[l est possible d’expliquer cela par la présence d'un jet de CO en rotation avec le noyau.
Etant donnée I'orientation de la comete (I'axe de rotation est situé a seulement 20° du plan
du ciel, voir Figure 5.4), si le jet est situé pres d'un pdle du noyau, le décalage spectral
devrait étre constant. Un jet équatorial, actif tout au long de la rotation, crée des variations
importantes, autour d'une valeur moyenne proche de 0 km s~!. Le décalage spectral est
négatif lorsque le jet pointe vers la Terre, positif lorqu'il pointe dans la direction opposée
et nul lorsqu'il est dans le plan du ciel. Au cours de sa these, F. Henry a développé des
simulations numériques pour contraindre les parametres de ce jet, comme nous le présentons
en section 5.1.4.

5.1.3 Observations interférométriques
Cartes de flux intégré

Sur les cartes de flux intégré (Figure 5.6) le signal a été intégré sur la totalité de la
période d'observation (soit 5,25 h sur la source entre 4h25 et 12h30 UT le 11 mars) et sur
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Fig. 5.5: a—b : Evolution du spectre ON-OFF des raies J(2—1) et J(1-0) de CO observées le 11
mars. Les spectres instantanés (en température de brillance) sont décalés en fonction de I'heure
d’observation, donnée a droite des spectres de la raie J(2—1). Le nouveau niveau zéro est matérialisé
par la ligne horizontale. Le temps d'intégration sur la comete est de 2 min excepté pour les sectres
enregistrés a 4,44 h (1 min). c : Evolution temporelle de I'aire de raie. L'aire de raie des spectres
de la raie J(1-0) a été multipliée par un facteur 6 afin d'apparaitre sur la méme figure que celle de
la raie J(2-1). d : Evolution temporelle du décalage spectral de la raie J(2-1) de CO. e : Evolution
temporelle du décalage spectral de la raie J(1-0) de CO.

Tab. 5.2: Caractéristiques des cartes interférométriques des raies J(2—1) et J(1-0) de CO

Raie Heure ? RA Dec Lobe Flux
TU h:min:s o ! Jy km s71!
J(2-1) 07:00:00 22:30:38,056 40:46:03,03 2,00 x 1,38 4,99 +0,18°
J(1-0)  04:00:00 22:29:38,471 40:41:10,01 2,57 x 3,58 0,99 + 0,06°

? Heure de référence pour la position mesurée.

b Nous donnons ici I'incertitude de mesure. Lincertitude introduite par I'étalonnage en flux (15%) n’est
pas prise en compte.
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Fig. 5.6: Carte des raies J(2—1) et J(1-0) de CO réalisées a partir de la totalité des visibilités, soit
5,25 h d’intégration entre 4h25 et 12h30 UT le 11 mars 1997 (Figure analogue a la Figure 5.9 de
Henry 2003). Le lobe synthétique est représenté par I'ellipse noire présentée dans le coin inférieur
gauche de chaque carte. La projection de la direction du Soleil sur le plan du ciel est indiquée par
la fleche. Les distributions de brillance ont été décalées de sorte que le pic d'intensité apparaisse au
centre des cartes. Les positions absolues et les flux mesurés sont donnés dans la Table 5.2.

I'ensemble des canaux ol la raie est détectée, soit un intervalle spectral de 2,95 km s~ pour
la raie J(2-1) et de 3,05 km s~ ! pour la raie J(1-0). Ces cartes présentent un bon rapport
signal sur bruit, mais sont déduites de visibilités observées a différentes phases de la rotation
puisque l'intervalle de temps recouvert par les observations est du méme ordre de grandeur
que la période de rotation du noyau. Afin d'examiner les variations temporelles éventuelles des
observations interférométriques, F. Henry (2003) a divisé les visibilités observées pour la raie
J(2-1) en cing échantillons correspondant a une heure d'observation. Pour chacun d'eux, la
position du maximum de brillance est mesurée en ajustant aux visibilités la transformée de
Fourier d'une gaussienne a deux dimensions. Cette méthode donne les mémes positions que la
mesure directe sur la carte, mais la précision est bien meilleure (< 0,1") car on travaille dans
le plan-uv et la mesure n'est pas affectée par I'interpolation et la déconvolution nécessaires
a la réalisation des cartes, présentées en Figure 5.7.

[l apparait que le pic d'émission n'est pas a la méme position sur les cartes successives.
Lorsque I'on reporte I'écart entre ces positions et la position mesurée sur la carte moyenne,
on se rend compte que |'évolution n'est pas aléatoire : le centre de brillance suit une direction
globalement perpendiculaire a la direction de I'axe de rotation. Cela peut €tre expliqué par
la présence d'un jet proche de I'équateur : le maximum d’'intensité d'une carte réalisée avec
une heure d'intégration va étre décalé dans la direction moyenne du jet pendant cet intervalle
de temps. Au cours de la rotation, le jet tourne autour de I'axe de rotation du noyau et le
centre de brillance des cartes dessine une ellipse sur le plan du ciel. Il semble que les centres
de brillances successifs se situent sur cette ellipse (voir Figure 5.14 dans Henry, 2003).
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Fig. 5.7: Cartes successives de la raie J(2—1) de CO réalisées avec une heure de temps d'intégration
centrée autour de : 1) 5h UT, 2) 6h30 UT, 3) 7h50 UT, 4) 9h20 UT et 5) 11h15 UT. L'écart entre
la position du maximum de brillance de ces 5 cartes par rapport a sa position sur la carte globale
est reporté dans le cadre inférieur droit. La fleche représente la projection de I'axe de rotation du
noyau sur le plan du ciel (N est le p6le nord du noyau). Les positions ont été mesurées en ajustant la
transformée de Fourier d'une gaussienne aux visibilités observées et la précision obtenue est inférieure
a 0,1”. Figure analogue aux Figures 5.13 et 5.14 de Henry (2003).
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Fig. 5.8: Evolution de I'amplitude des visibilités observées (moyennées par intervalles de rayon-uv
de 3m) avec le rayon-uv. La courbe bleue représente I'évolution attendue dans le cas d'une coma
isotrope.

Visibilités intégrées

Une autre facon d'étudier la structure de la coma est de s'intéresser a I'évolution de
['amplitude des visibilités mesurées avec la longueur des lignes de bases. Sur la Figure 5.8,
tous les écarts a la courbe attendue dans le cas isotrope (dont I'amplitude est nettement
supérieure a l'incertitude de mesure des visibilités) montrent que la coma de CO n'est pas
isotrope. Il est cependant difficile d'aller plus loin dans I'analyse directe de I'évolution des
visibilités mesurées par les différentes lignes de bases. En effet, pour une ligne de base donnée,
cette évolution dépend a la fois de la rotation de la Terre et de celle de la comete.

Spectres de visibilités

Les spectres de visibilités (Figure 5.9) présentent, pour chaque ligne de base, I'amplitude
des visibilités en fonction de la fréquence. Comme pour les spectres ON-OFF, le signal émis a
des vitesses négatives provient de molécules se déplacant vers |'observateur. Nous retrouvons
la méme évolution que sur le spectre ON-OFF avec un pic d'émission qui passe d'un coté a
I"autre de la raie. Nous ne présentons que les 5 plus courtes lignes de bases car, sur les plus
longues, le rapport signal sur bruit est bien plus faible. Comme sur les spectres ON-OFF, on
peut mesurer le décalage Doppler des spectres de visibilités pour étudier son évolution, ligne
de base par ligne de base (Figure 5.10). On retrouve |'évolution sinusoidale autour d'une
moyenne proche de 0 km s~1. Notons que les évolutions pour les différentes lignes de bases
ne sont pas en phase puisque les heures d'annulation ascendantes s'échelonnent entre 7 et
12 h TU le 11 mars 1997 (voir Table 5.4 dans Henry 2003).

La encore, ces courbes d'évolution traduisent la combinaison de la rotation des lignes de
bases et de celle de la comete au cours de observations et il est difficile d'en tirer directement
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une inteprétation.

5.1.4 Modele phénoménologique

Henry (2003) a développé un modele phénoménologique de coma incluant une com-
posante isotrope et un jet de CO en rotation pour reproduire I'ensemble des observations
décrites ci-dessus. Dans ce modele, le jet est conique et défini par trois parametres : I'angle de
demi ouverture v, sa latitude / a la surface du noyau et la fraction de molécules émises dans
le jet fco. Les angles 8, pay. qui définissent I'orientation de I'axe de rotation par rapport
a la ligne de visée sont tous les deux libres d'évoluer dans un intervalle de 30° incluant les
différentes valeurs publiées. La densité est calculée avec une formule de Haser dans laquelle le
taux de production dépend de la direction considérée. Etant donnée la rotation de la comete,
la position du jet par rapport a la ligne de visée dépend de la distance au noyau et il apparait
une spirale de surdensité de CO dans la coma.

La rotation est divisée en 12 périodes pour lesquelles la distribution de densité puis la
distribution de brillance sur le ciel sont calculées. Pour chacune de ces périodes, un spectre
de CO est obtenu en intégrant la distribution de brillance dans le lobe primaire des antennes.
La TF de la distribution de brillance aux points (u, v) sondés lors des observations donne
une table-uv instantanée. On extraira de cette table les visibilités effectivement observées
pendant cette période pour composer la table-uv finale.

En utilisant dans le modele 8, = 80° et pa, = 220°, ¥ = 20°, | = 20° et fco = 35%,
les caractéristiques principales des observations sont correctement reproduites :

- la courbe d'évolution des décalages spectraux ON-OFF (Figure 5.10)

- I"évolution de la position du maximum de brillance sur les cartes interférométriques

- |'évolution des visibilités avec la longueur des lignes de bases.

Le modele génere également une évolution sinusoidale du décalage spectral des spectres in-
terférométriques, cependant les courbes des lignes de bases sont en phase, contrairement a
ce qui est observé (Figure 5.10). Cela indique que la coma réelle est plus complexe que celle
décrite par le modele phénoménologique.

5.2 Un modele physique

5.2.1 Introduction

Des structures spirales dans la coma de Hale-Bopp ont été également détectées sur des
images prises dans le visible et interprétées comme les signes que des jets (de gaz ou de
poussieres) sont présents a la surface du noyau (Jorda et al., 1999; Lederer et al., 1999).
Rodionov et Crifo (2006) ont développé un modele physique de coma (de H,O et CO) créée
par un noyau non sphérique en rotation afin de déterminer si ces spirales peuvent étre créées
par des effets de forme et de topographie du noyau. Leurs simulations montrent que le noyau
crée au cours de la rotation des structures de chocs dans le gaz qui se propagent jusqu'a créer
des spirales a grande échelle dans la coma, similaires a celles observées dans la comete Hale-
Bopp, et ceci méme si le noyau est homogeéne (sans localisation de la production gazeuse).
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Fig. 5.9: Evolution temporelle des spectres de visibilités mesurés avec les 5 lignes de bases les plus
courtes. Figure analogue a la Figure 5.18 de Henry (2003).
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Figure extraite de Henry (2003).
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Fig. 5.11: Noyau utilisé dans le modele de Rodionov et Crifo (2006) a deux moments distincts (séparés
de 3,8 h, soit un tiers de période) au cours de la rotation dont |'axe moyen est vertical. La forme choisie
est celle du noyau de la comete de Halley dont la taille a été augmentée pour étre en accord avec les
estimations de la taill du noyau de la cométe Hale-Bopp. Les couleurs représentent I'illumination de
la surface par le Soleil, situé vers la droite.

La question s'est donc posée d'étudier si ce phénomene suffit a expliquer les observations du
Plateau de Bure ou s'il faut, en outre, localiser la production de CO sur le noyau.

Ce modele, dont le principe est décrit en détail dans Rodionov et al. (2002), fournit la
densité totale de gaz, les fractions molaires des différents éléments considérés, la température
et le vecteur vitesse des molécules en tous les points de la coma et a 72 instants au cours
de la rotation. Depuis la publication de Rodionov et Crifo (2006), de nouvelles solutions ont
été calculées par ces auteurs a notre demande, avec différents jeux de parametres (asymétrie
jour/nuit du dégazage de I'eau, dégazage uniforme de CO ou présence d'une région active...)
pour simuler les observations du CO dans la comete Hale-Bopp au Plateau de Bure.

5.2.2 Description du modele

Le modele de Rodionov et Crifo (2006) décrit les conditions dans une coma (jusqu'a
300 000 km du noyau) créée par la sublimation d'eau et de monoxyde de carbone depuis un
noyau non sphérique en rotation. La forme adoptée (Figure 5.11) pour le noyau est celle du
noyau de la cométe de Halley, dont les dimensions ont été augmentées pour étre semblables a
celles du noyau de la cométe Hale-Bopp (rayon moyen de 25 km). La surface est un mélange
de poussieres et de glace; la proportion de glace exposée est soit uniforme (si le noyau est
supposé homogeéne), soit variable avec la position (noyau inhomogéne) et sa valeur est ajustée
de maniere a obtenir le taux de production voulu. La rotation du noyau est choisie identique
a la rotation complexe de la comete Halley accélérée pour que la quasi-période corresponde
a la période de rotation apparente déduite des observations de Hale-Bopp (soit 11,4 h).

La sublimation de I'eau dépend de la température a la surface du noyau qui est calculée
en faisant le bilan énergétique de la surface du noyau sur des cellules de 5° de coté, soit
environ 2 km. La surface est chauffée par I'illumination directe du Soleil et par le flux solaire
diffusé par les particules de la coma interne. La proportion de flux diffusé est un parametre



5.2 Un modéele physique — 127

libre qui a (si on le désire) un effet important sur la température (et donc sur la sublimation)
sur le c6té nuit du noyau de la comete. En placant la comete a 1 UA du Soleil (la distance
de Hale-Bopp lors des observations au Plateau de Bure), le taux de production de I'eau subit
des modulations étant donné que les dimensions de la surface chauffée par le Soleil changent
au cours du temps. Le taux de production moyen de I'eau est de I'ordre de 1,3 x 103!
molécules s~!. La photodissociation de I'eau dans la coma crée les especes OH, O et H qui
sont également prises en compte dans le modele.

Le monoxyde de carbone étant beaucoup plus volatil que I'eau, on suppose qu'il n'est
plus présent dans les couches superficielles du noyau. Son dégazage est di a la diffusion du
gaz depuis des couches plus profondes (quelques cm), indépendamment de la température
de la surface (Prialnik et al., 2004). Le taux de production de CO est choisi constant tout
au long de la rotation. Le faible taux de photodissociation de CO correspond dans la coma
de Hale-Bopp a une longueur d'échelle de 1 500 000 km, nettement supérieure a la distance
maximale pour laquelle les parameétres de la coma sont calculés dans le modele (300 000
km) ; les produits de la photodissociation de CO n’entrent donc pas en jeu.

Le modele peut simuler une production homogeéne de CO sur I'ensemble du noyau ou bien
inclure une zone ol la production est plus forte qu'ailleurs, zone que nous appelerons le “jet”
de CO. Dans ce cas, le jet est situé a une latitude faiblement négative et est décrit par une
gaussienne de demi largeur 20°. Il contient ~ 30% de la production totale de CO depuis le
noyau. Les parameétres utilisés (largeur, latitude, fraction de CO dans le jet) sont ceux que
F. Henry (2003) a déduit de I'analyse phénoménologique des observations (voir 5.1.4). Il est
également possible d'inclure une zone ol la production d’eau est plus intense en supposant que
la fraction de glace exposée est localement plus forte que la valeur 0,4 utilisée initialement. La
distribution de la fraction de glace exposée est également une gaussienne de demi largeur 20°
et est associée au jet éventuel de CO. Dans les simulations (Solution 5, voir section 5.2.3),
la production gazeuse dans le jet d'eau représente 5% de la production totale en eau.

Les sorties de ces simulations sont utilisées en entrée de notre modele en suivant le pro-
cessus décrit dans le Chapitre 3. L'excitation des molécules de CO est calculée en supposant
une température constante dans la coma, T = 120 K, conforme aux observations dans |'in-
frarouge et le millimétrique (voir Chapitre 3). Le modele de Rodionov et Crifo (2006) fournit
la température du gaz en tout point de la coma mais utiliser cette valeur pour simuler les ob-
servations suppose que le calcul de I'excitation est effectué dans chaque cellule d'intégration
au cours du calcul de transfert de rayonnement, ce qui serait bien trop coliteux en temps de
calcul. De plus le modele suit une approche schématique pour le calcul de la température du
gaz puisque le chauffage et le refroidissement du gaz dans la coma sont représentés par une
relation arithmétique simple. Le modeéle conduit a des températures de I'ordre de 150-250 K
a 1 000-10 000 km (Figure 5.13) ce qui est trop élevé par rapport aux valeurs déduites des
observations dans I'infrarouge et le millimétrique (Disanti et al., 2001; Biver et al., 2002a;
Brooke et al., 2003). Par ailleurs, il est bon de noter que les phénomenes que |'on étudie
(variations temporelles des spectres ON—OFF et des cartes interférométriques) ne sont cer-
tainement pas liés a des effets d'excitation (dans les modeles la température du gaz ne varie
quasiment pas au cours du temps).

[l'y a trois directions importantes dans le systeme : celle du Soleil, de I'axe de rotation du
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noyau et de la ligne de visée. Dans les modeles, |'axe de rotation est choisi perpendiculaire au
plan Comete-Terre-Soleil. On définit le repere (O, x, y, z) dans lequel la direction du péle nord
du noyau occupe I'axe z et la direction du Soleil I'axe x. Lorsque le modeéle inclut un jet de CO
ou de HyO, celui ci est placé dans I'"hémisphére sud du noyau, a une faible latitude. Ceci n'est
pas strictement représentatif des conclusions de I'analyse des observations que nous venons
de décrire selon laquelle le jet se trouve dans I'hémisphere nord. Il nous appartient alors de
placer la ligne de visée de maniere a reproduire au mieux les conditions réelles des observations
de Hale-Bopp. Nous avons choisi de respecter I'angle de phase des observations (angle Soleil-
Comete-Terre). L'ensemble des directions possibles pour la ligne de visée occupent alors un
cbne de 46° de demi ouverture autour de I'axe x. Nous avons choisi sur ce céne de placer la
ligne de visée dans la partie située vers le sud, a une dizaine de degres du plan de I'équateur.
De cette facon, I'angle entre la ligne de visée et I'axe de rotation est respecté et le jet
est orienté conformément a I'interprétation de Henry (2003). La seule différence est que la
comete va tourner dans le sens opposé a celui des observations.

Notons qu'avec cette orientation de la ligne de visée, les angles de position réels (angles
entre le p6le nord céleste et les projections des directions du Soleil et du pdle Nord du
noyau sur le plan du ciel) ne sont pas respectés. Il est cependant préférable d'utiliser la
bonne orientation de I'axe de rotation et de la direction du Soleil par rapport a la ligne
de visée, car elles influencent la projection de la vitesse des molécules sur la ligne de visée
et par conséquent le profil des raies spectrales. |l nous est donc possible de comparer les
profils spectraux calculés a partir du modele aux profils observés. Avec des angles de position
différents des observations, les visibilités et les cartes interférométriques simulées ne seront
pas directement comparables aux observations puisque les différentes directions (du Soleil et
du pdle Nord) ne seront pas les mémes. Dans tous les cas, il ne faut pas oublier que I'on
ne cherche aucunement a reproduire exactement les observations de la raie J(2-1) de CO
dans Hale-Bopp au Plateau de Bure. Notre objectif est de déterminer qualitativement I'effet
de certaines propriétés du dégazage sur les observations en interférométrie millimétrique de
la coma. Il faudra seulement se rappeler que l'orientation des différentes directions dans
le modele n'est pas la méme que dans la réalité et en tenir compte lors de I'analyse des
simulations.

Nous avons simulé les observations a partir des résultats de plusieurs simulations numériques
utilisant des parametres différents :

Solution 1 : Production homogene de H,O et de CO. On suppose que la diffusion de la
lumiere par les poussiéres de la coma est faible : la distribution de température a la
surface du noyau est tres asymétrique. C'est la simulation présentée dans Rodionov et
Crifo (2006).

Solution 2 : Production homogéne de H,O et jet de CO (comptant pour ~ 30% de la
production totale en CO). Faible diffusion de la lumiére par les poussiéres de la coma.

Solution 3 : Production homogeéne de H,O et jet de CO. On suppose maintenant que la
diffusion de la lumiére par les poussieres de la coma est importante : la distribution de
température a la surface du noyau est quasi homogene.

Solution 4 : Production de H>O incluant une zone ou la production d'eau est plus forte que
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Tab. 5.3: Parametres utilisés dans le modele pour calculer les différentes solutions.

Sol  Fyir¢  Chauff. nuit  jet H,O jet CO i tot
a b c < molécules st molécules s~ 1
1 5% non 0% 0% 1,3 x 103! 3,2 x 10%°
2 5% non 0% 30% 1,3 x 103! 1,3 x 10%
3 50% non 0% 30% 1,3 x 103! 1,3 x 10%
4 50% non 5% 30% 1,3 x 10%? 1,3 x 1030
5  50% oui 5% 30% 1,3 x 103? 1,3 x 1030

? Ce parametre représente la proportion du flux solaire qui est diffusé vers le coté nuit du noyau. Avec
Fairr = 50%, I'illumination du c6té nuit du noyau est telle que la distribution de température sur le
noyau est quasi isotrope.

b Dans les solutions 1 a 4, le chauffage du gaz dans le c6té nuit de la coma est plus faible que dans le
coté jour. Le chauffage est homogeéne dans la solution 5.

¢ Proportion de molécules libérées dans le jet, décrit par une gaussienne de demi largeur 20°.

sur le reste du noyau (quelques % de la production totale) situé au méme endroit que
le jet de CO. Diffusion importante de la lumiére par les particules de la coma.

Solution 5 : Solution identique a la solution 4, mais le chauffage du gaz du c6té nuit de la
coma est supposé plus fort que précédemment.

5.2.3 Les différentes solutions

Nous présentons ici une description des résultats des simulations en terme de distribution
de densité de CO, d'eau et de température, sur la base des coupes de densité dans le plan
(xOy), perpendiculaire a I'axe de rotation (Oz). Le Soleil se trouve dans la direction Ox. Les
Figures 5.12 et 5.13 présentent ces distributions a différentes échelles : d'abord dans les 500
km entourant le noyau puis dans un champ de 30 000 km de coté, ce qui représente a peu
de chose prés le champ de vue des observations ON-OFF que I'on simulera. La Figure 5.14
présente, pour les solutions 1 et 3, la distribution de densité de CO a différentes phases de
la rotation. Cela permet de voir |'évolution temporelle des structures que I'on observe sur la
Figure 5.13.

Un autre facon de visualiser la structure de la coma consiste a s'intéresser au taux de
production équivalent. Cette grandeur s'écrit, en coordonnées sphériques :

Qeq(r,0,¢) =4mr-vn(r,0,¢)r (5.1)

C'est le taux de production qui crée, dans une coma isotrope, la densité n(r, 8, ¢) a la distance
r. Les figures concernant la distribution de taux de production équivalent en fonction de la
latitude (A = 5 — 6) et de la longitude (¢) a différentes distances nucléocentriques sont
présentées en Annexe A. La direction du Soleil est (A =0,¢ = 0), celle de I'axe de rotation
est A = 90° Nous utilisons cette grandeur car elle permet de bien visualiser comment la
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Solution 1
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Fig. 5.12: Densité de CO (gauche), de H,O (centre) et température (droite) dans le plan (xOy)
perpendiculaire a I'axe de rotation dans un champ de 1 000 x 1 000 km; Le Soleil est placé dans la

direction +x.
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Fig. 5.13: Densité de CO (gauche), de H,O (centre) et température (droite) dans le plan (xOy)
perpendiculaire a I'axe de rotation dans un champ de 30 000 x 30 000 km. Le Soleil est placé dans la
direction +x.
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structure de la coma se déforme lors de son expansion, puisque les figures tracant cette
quantité a différentes distances nucléocentriques sont directement comparables.

Solution 1 : Dans cette solution la diffusion du flux solaire dans la coma par les poussiéres est
supposée faible (5%, voir Table 5.3). Les zones qui ne sont pas directement illuminées
se trouvent a une température trop faible pour que la glace d'eau se sublime. Nous
avons donc une distribution de H,O qui présente une forte asymétrie jour/nuit, comme
on le voit sur les coupes de densité (Figure 5.12-5.13). Sur les coupes de densité de
CO on peut voir que la distribution n'est pas homogene et évolue au cours du temps
(Figure 5.14). Nos simulations ont pour but de mesurer I'effet de ces structures sur
les observations du Plateau de Bure. On remarque également que la décroissance de
la densité de CO avec la distance au noyau est plus faible dans la direction antisolaire :
bien que produit de facon homogeéne depuis le noyau, le CO est concentré dans le coté
nuit de la coma. Etant donnée la distribution asymétrique de I'eau, les molécules de
CO diffusent vers le c6té nuit de la coma ou la densité totale de gaz est tres faible.

On retrouve ce phénomene sur les figures tracant la distribution du taux de produc-
tion équivalent Qeq (Figure A.1). La distribution est assez homogéne a r = 50 km,
conformément a la production depuis le noyau, mais que ce n'est pas le cas a 500 et
5 000 km : le taux de production équivalent est plus important dans la direction anti
solaire. Cela montre qu'une partie significative des molécules de CO libérées du coté
jour du noyau ne suivent pas une trajectoire globalement rectiligne mais changent de
direction pour rejoindre le c6té nuit de la comeéte. Il ne semble pas y avoir une évolution
temporelle liée a la rotation du noyau. La distribution du taux de production équivalent
de I'eau (Figure A.2) est tres hétérogene, avec un maximum face au Soleil (¢ = 0)
et un minimum dans la direction opposée (¢ = 180°), quelle que soit la distance au
noyau a laquelle on calcule Qeq. On remarque que la taille de la zone ou le taux de
production équivalent de I'eau est le plus fort change au cours du temps : cela dépend
des dimensions de la surface exposée au rayonnement solaire.

Solution 2 : La seule différence avec la solution précédente est que la production de CO
depuis le noyau n'est pas homogene. Sur le noyau, a une latitude faiblement négative,
on suppose la présence d'une zone depuis laquelle la production est plus forte. La
proportion de CO créée dans ce jet est de |'ordre de 30%. Sur les coupes de densité
de CO (Figure 5.13) on observe une spirale de densité. Son orientation dépend de Ia
phase de rotation considérée. Indépendamment de la position du jet, on observe un
surplus de molécules de CO du c6té nuit, comme avec la solution 1.

Les cartes du taux de production équivalent de I'eau (Figure A.4) sont similaires a
celles de la solution 1. Sur celles de CO (Figure A.3) on observe en plus du phénomene
de migration vers la face arriere la présence d'une zone restreinte ot la production est
plus importante : c'est le jet CO dont la position dépend de la phase de la rotation du
noyau.

Solution 3 : A la différence des deux solutions précédentes, on suppose ici que la diffusion
de la lumiere dans la coma est assez efficace pour chauffer le c6té nuit de la surface du
noyau. Il en résulte une différence bien plus faible entre les taux de production de I'eau
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du coté jour et du coté nuit, comme on le voit sur les coupes de densité (Figure 5.13).
Ce changement dans la distribution des molécules de H,O a un effet sur la dynamique
du CO : sur les coupes de densité de CO, on voit que le jet de CO est plus collimaté
dans la région proche du noyau (Figure 5.12). A plus grande échelle, dans la région
antisolaire de la coma, la densité de CO est plus faible que pour les solutions 1 et
2. Avec une densité d'eau globalement homogéne, la distribution de CO est moins
perturbée : la spirale de CO est plus marquée (Figure 5.13).

Sur les cartes du taux de production équivalent (Figure A.6), la distribution de I'eau est
nettement plus homogene que dans les solutions précédentes. Pour CO (Figure A.5),
le jet apparait dans une région plus restreinte des cartes que pour la solution 2 ; hors
du jet, la production est homogeéne et la distribution n'évolue pas avec la distance au
noyau.

Solution 4 : On considére maintenant le cas ol un jet est présent dans le profil de sublimation

del'eau. Ce jet est représenté par une une gaussienne de 20° de demi largeur et contient
seulement ~5% de la quantité totale d'eau. Aussi, sur les coupes de densité de H,O,
contrairement a celles de CO, on ne voit pas apparaitre de spirale. La distribution de
densité de CO (Figures 5.12-5.13) n'est affectée que faiblement par la présence de
cette surproduction d’eau.
Le jet d'eau est visible sur les cartes du taux de production équivalent (Figure A.8).
On observe deux maxima sur les cartes calculées a 50 km du noyau : le premier est
toujours centré a (A = 0,¢ = 0) et correspond a la face éclairée du noyau, I'autre
se déplace au cours de la rotation, c'est le jet. Sur les cartes calculées a r = 500 ou
5 000 km, on ne voit pas le jet, dont les molécules ont été diffusées dans la coma. La
distribution de la production de CO (Figure A.7) est trés peu changée, le jet apparait
seulement un peu élargi par rapport a ce qu'il était. On peu probablement expliquer
cela par de la diffusion des molécules du jet car la densité totale y est tres élevée.

Solution 5 : On suppose maintenant que le chauffage de la coma est plus efficace du coté
nuit de la coma que ce qu'il n'était dans les solutions précédentes. La distribution de
température est plus homogene qu'avec les solutions précédentes (Figure 5.13). Dans
nos simulations, I'effet de cette augmentation de température va se faire sentir au
niveau de la vitesse des molécules qui sera globalement la méme des deux cotés (jour
et nuit) de la coma dans les régions situées au dela de quelques milliers de kilometres du
noyau. Sur les coupes de densité de CO, la spirale de CO est similaire a celle obtenue
avec la solution 3 (Figure 5.13). Cela indique que I'augmentation de la vitesse des
molécules qui accompagne I'augmentation de température diminue la dilution du jet
que nous observions dans la solution 4.

5.3 Résultats

Nous allons passer en revue ici les différentes observations simulées a partir des solutions
1-5 du modele physique décrit précédemment et mentionner les points d'accord et de diver-
gence avec les observations réelles. Nous introduisons ici certaines grandeurs qui permettrons
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Solution 1

Solution 3
t=0.16 h t = Loaig
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Fig. 5.14: Densité de CO dans le plan (xOy) a six instants différents au cours de la rotation (dont la
période est 11,4 h) pour les solutions 1 et 2. L'heure est indiquée dans le coin supérieur gauche des
figures.
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de comparer plus facilement les résultats des simulations aux observations et dont les valeurs
sont données dans la Table 5.4. Nous indiquerons en indice le numéro de la solution que I'on
considere, ou la mention obs lorsqu’il s'agit des valeurs observées.

Vmin €t Vmax définissent les bornes de I'intervalle spectral sur lequel la raie s'étend sur
le spectre ON-OFF.

Av est le décalage spectral moyen de la raie J(2-1) de CO au cours de la rotation.
A est I'amplitude de la modulation du décalage spectral au cours de la rotation.
Fsp est le flux (en Jy km s—1) mesuré sur le spectre ON-OFF.

AQO est I'amplitude du déplacement du centre de brillance au cours de la rotation. C'est
la distance entre les deux positions les plus éloignées.

Fint est le flux (en Jy km s—1) mesuré au centre de la carte interférométrique.

5.3.1 Solution 1

Profil moyen du spectre ON-OFF : Le spectre moyen obtenu avec notre modele est trés
différent du spectre observé puisque |'aile de raie située aux vitesses positives est bien
plus forte que I'autre (Figure 5.15). Le décalage spectral moyen (Av; = 0,22 km s 1)
est nettement supérieur a Q, alors qu'il est faiblement négatif dans les observations.
Ce décalage indique que dans la simulation il y a plus de molécules qui s'éloignent de
la Terre que de molécules qui s'en approchent. Cela confirme ce que I'on a mis en
évidence en étudiant la distribution de densité de CO : dans la simulation, certaines
molécules libérées au niveau de la face illuminée du noyau changent de direction pour
aller peupler le c6té antisolaire de la coma, ou la densité de gaz (dominée par I'eau)
est faible.

On observe également que les deux ailes de la raie spectrale n'ont pas la méme largeur :
ON a Vmin, = —2 €t Vmax, = 1,5 km s~1. Ceci est di a la différence de température qui
existe entre les cotés jour et nuit de la coma (comme on peut le voir sur la Figure 5.13) :
du coté nuit, la température est plus faible et il en va de méme pour la vitesse des
molécules. Cela contribue a faire apparaitre trées piquée |'aile de la raie correspondant
aux vitesses positives.

Le taux de production total de CO dans la solution 1 (3,2 x 103! molécules s—1)
est nettement plus fort que celui déduit des observations (2,0 x 103! molécules s—1).
L'aire de la raie mesurée sur le spectre ON-OFF moyen (Tgdv; = 9 K km s71, soit
Fsp, = 176 Jy km 5*1) est bien supérieure a celle mesurée sur les spectres observés
(Fsp,,, = 83 Jy km s™1).

Evolution du profil du spectre ON-OFF : On n'observe ‘“visuellement” aucune évolution si-
gnificative du profil de raie sur les spectres ON-OFF au cours de la rotation (Fi-
gures 5.15-5.17). Une variation du décalage spectral est pourtant mesurée, mais elle
est prés de 50 fois plus faible que celle observée (amplitude A; = 0,009 km s—! et
Aobs = 0,44 km s—1). Cela montre que la rotation du noyau crée des structures dans
la coma, mais qu’elles sont trop faibles pour expliquer I'évolution observée du spectre
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ON-OFF. L'aire de raie est presque constante, les variations mesurées sont inférieures
a 1% de sa valeur moyenne.

Carte interférométrique globale : Sur la carte interférométrique intégrée sur toute la journée

(Figure 5.16), la coma apparait moins allongée que dans les observations. Le flux au
centre de la carte interférométrique vaut Fp,, = 6,3 Jy km s—!. Cette valeur est
supérieure a la valeur observée car, comme nous I'avons vu le taux de production total
choisi dans les simulations était trop élevé. On remarque que le pic de la distribution de
brillance n'est pas a la position (0,0) : il est décalé dans la direction antisolaire. Nous
retrouvons ici encore les conséquences du flux de molécules vers le c6té antisolaire de
la coma qui est créé par le grand déséquilibre dans la densité de gaz entre le c6té jour
et le c6té nuit de la coma.

Déplacement du centre de brillance : Sur les cartes réalisées avec 1 h d'observations, les

positions successives du maximum de brillance sont tout a fait voisines (on a AO; <
0,2", voir Figure 5.17). La encore c'est différent de ce qui est observé (AOps = 0,8").

Evolution radiale des visibilités : Une ligne de base n'est sensible qu'a certaines strucutures

de la coma, celles qui ont une taille et une orientation qui lui correspondent. Etant
donné que la géométrie adoptée dans les simulations ne correspond pas exactement
a la configuration réelle, il n'est en aucun cas possible de comparer directement les
visibilités observées aux visibilités simulées. Il est plus prudent de s'intéresser aux cartes
interférométriques sur lesquelles on peut visualiser les projections de |'axe de rotation
du noyau et de la direction du Soleil.

L évolution des visibilités simulées en fonction du rayon-uv est présentée sur la Fi-
gure 5.18 sur laquelle les lignes de bases sont identifiées via un code de couleur. Nous
avons tracé la courbe de visibilités attendue dans le cas d'un modele purement iso-
trope : les visibilités simulées a partir du modele physique de coma suivent ['allure
générale de la courbe, mais on note certains écarts significatifs, qui montrent que bien
que la production de CO soit homogene a la surface du noyau, la coma de CO est
anisotrope.

Spectres interférométriques : Les spectres de visibilités sont tout a fait similaires aux spectres

Taux

ON-OFF, avec une aile de raie trés forte du coté des vitesses positives. Le décalage
spectral mesuré sur les spectres simulés évolue (Figure 5.19), mais I'amplitude de la
variation n'est pas aussi forte que celle qui est observée (Figure 5.10).

Cette dérive peut étre due a I'évolution de la projection des lignes de bases avec la
rotation de la Terre.

de production, effets d’opacité : Nous avons vu que les flux ON-OFF et interféromé-
trique produits par le modele sont nettement supérieurs aux valeurs observées. On
remarque également que le rapport des flux (R1 = Fsp,/Fint,; = 28) est différent du
rapport observé (Rops = 16,7 £ 3,6). Etant donné le fort taux de production, les effets
d'opacité jouent un rdle important, plus particulierement sur les observations interféro-
métriques puisque le lobe est plus petit. En effectuant les simulations en supposant que
la coma est optiquement mince, on montre que les effets d'opacité diminuent le flux
interférométrique d'un facteur ~2 alors que le flux ON-OFF est diminué de moins de
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10%. Avec un taux de production total de CO plus faible, comme c'est le cas pour les
solutions 2-5, les effets d'opacité sont similaires en mode ON-OFF mais plus faibles
en mode interférométrique (~ 40%). Cela peut expliquer que le rapport des flux obtenu
avec la solution 1 est plus élevé que le rapport observé. Cela indique d'une part que
les effets d’opacité jouent un réle tres important et d'autre part que le profil radial de
CO observé est compatible avec la production purement nucléaire supposée dans les
simulations. Ce point sera discuté dans la section 5.4.

5.3.2 Solution 2

Profil moyen du spectre ON-OFF : Le spectre moyen obtenu avec cette nouvelle solution
est encore tres différent du spectre observé et est tout a fait semblable a celui obtenu
avec la solution 1 (Figure 5.15). Le décalage spectral moyen vaut Av, = 0,14 kms ! et
I'intervalle spectral sur lequel la raie est détectée n'est pas symétrique (voir Table 5.4).
Ceci est encore di au flux des molécules de CO qui vont vers le co6té nuit de la coma
ol le gaz est moins dense et plus froid. Le taux de production total de CO dans cette
solution (QRY = 1,3 x 10%° molécules s™1) est Iégerement inférieur a celui déduit des
observations a partir d'un modele isotrope et le flux total mesuré en mode ON-OFF
(Fsp, = 65) est plus faible que la valeur mesurée dans les observations (Fsp, = 83).

Evolution du profil du spectre ON-OFF : La présence d'un jet de CO a la surface du noyau
fait que le profil de la raie sur les spectres ON-OFF évolue (Figure 5.15) : Alors que
I"aire de raie reste constante a 10% pres, I'amplitude de la variation du décalage spectral
est de Ay = 0,25 km s~1, ce qui se rapproche de la valeur observée (A = 0,44 km
s~ ! voir Table 5.4).

Carte interférométrique globale : Sur la carte interférométrique intégrée sur toute la journée
(Figure 5.16), la coma est étirée perpendiculairement a la projection de I'axe de rota-
tion, conformément aux observations. Comme avec la solution 1, I'excés de CO dans
la région antisolaire de la coma décale Iégerement la position du pic de brillance. La

valeur du flux a cet endroit est de Fjn, = 3,0 Jy km s 1,

Déplacement du centre de brillance : En réalisant des cartes avec des jeux de données réduits
a une heure d'observation, il apparait que la position du maximum de brillance change
significativement : on a AO, = 1,5”, alors que AO.,s = 0,8”. Comme dans les obser-
vations, ce déplacement semble perpendiculaire a I'axe de rotation (Figure 5.17).

Evolution radiale des visibilités : Les visibilités obtenues avec la solution 2 sont différentes de
celles obtenues avec la solution 1 (Figure 5.18). Ces différences sont dues a la présence
du jet. En particulier on remarque que pour la ligne de base la plus courte (rayon-uv
~ 30 m) les visibilités présentent deux pics voisins alors qu'il n'y en avait qu'un avec
la solution 1. Le nouveau pic correspond au jet. Sur les autres lignes de bases, on peut
retrouver des phénomenes similaires, mais la différence est moins évidente.

Spectres interférométriques : Si I'allure globale des spectres interférométriques n'est pas sa-
tisfaisante (elle ressemble en tout point a celle des spectres obtenus avec la solution 1)
on observe quand méme une évolution périodique du décalage spectral (Figure 5.19).
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Contrairement a ce qui est observé, les courbes d'évolution du décalage spectral des
spectres mesurés par les différentes lignes de bases sont globalement en phase.

5.3.3 Solution 3

Profil moyen du spectre ON-OFF : Le spectre ON—OFF synthétique obtenu avec la solution
3 est proche du spectre observé. Les parties a v < 0 et v > 0 de la raie ont des aires
comparables méme si la raie n'est pas exactement symétrique : on détecte du signal
entre Vmin, = —2 €t Vmax, = 1,5 km s~ (Figure 5.15).

L"aire de raie correspond a un flux total Fsp, = 54 Jy km s—1 et le décalage spectral
moyen est Avs = —0,1 km s~ 1.

Evolution du profil du spectre ON-OFF : Le profil du spectre ON-OFF synthétique évolue
de facon similaire au profil observé : le maximum d'émission passe des vitesses négatives
aux vitesses positives. Les variations de |'aire de raie sont inférieures a 10% de sa valeur
moyenne et la courbe d'évolution temporelle du décalage spectral suit une sinusoide a la
période de rotation du noyau (Figure 5.17). L'amplitude de la variation est Az = 0,27

km s 1.

Carte interférométrique globale : Sur la carte interférométrique, comme avec la solution 2,
la présence du jet de CO étire la distribution de brillance perpendiculairement a la
direction de I'axe de rotation (Figure 5.16). La position apparente du maximum de la
distribution de brillance est légerement décalée (~ 0,2") dans la direction du pdle Sud
du noyau, qui correspond a la direction moyenne du jet sur une période compléte. Le

flux maximum vaut Fine; = 2,9 Jy km s 1.

Déplacement du centre de brillance : On observe au cours du temps un déplacement du
centre de brillance sur une ellipse perpendiculaire a I'axe de rotation (Figure 5.17)
et on a AO3z =1,2".

Evolution radiale des visibilités : L'évolution des visibilités avec le rayon-uv est tout a fait
semblable a celle obtenue avec la solution 2 (Figure 5.18).

Spectres interférométriques : L'évolution temporelle du décalage spectral des spectres inter-
férométriques semble périodique, comme avec la solution 2 et comme dans les obser-
vations (Figure 5.19). Cependant on ne détecte aucun déphasage entre les courbes qui
correspondent aux différentes lignes de bases.

5.3.4 Solution 4

Profil moyen du spectre ON-OFF : Le profil moyen est trés ressemblant au profil obtenu
avec la solution 3 (Figure 5.15). L"aire de raie correspond a un flux total Fsp, = 55 Jy
km s~ ! et le décalage spectral moyen est Avy = —0,07 km s~ (voir Table 5.4).

Evolution du profil du spectre ON—OFF : Les spectres instantanés sont similaires a ceux ob-
tenus avec la solution 3, méme si les deux pics a v < 0 et v > 0 sont un peu moins
marqués (Figure 5.15). Les variations de I'aire de raie au cours de la rotation sont
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inférieures a 10% de sa valeur moyenne, I'amplitude de la variation du décalage spec-
tral est Ay = 0,24 km s~ ! (Figure 5.17).

Carte interférométrique globale : La distribution de CO semble un peu moins étirée qu'avec
les solutions 2 et 3 (Figure 5.16). Le maximum de brillance vaut Fn, = 3,0 Jy km s~ !
et est Iégérement décalé vers le sud du noyau (0,2").

Déplacement du centre de brillance : Sur les cartes réalisées avec I'équivalent de 1 h d’obser-
vation, on observe un déplacement du centre de brillance sur une ellipse (Figure 5.17).
L'amplitude du déplacement (AO4 = 1,1”) est moins importante qu'avec la solution
3.

Evolution radiale des visibilités : L'évolution des visibilités avec le rayon-uv est similaire aux
précédentes (Figure 5.18).

Spectres interférométriques : L'évolution temporelle du décalage spectral des spectres inter-
férométriques semble périodique, comme avec les solutions 2 et 3 et comme dans les
observations (Figure 5.19). On ne remarque aucun déphasage entre les courbes des
différentes lignes de bases.

5.3.5 Solution 5

Profil moyen du spectre ON—OFF : La principale différence avec le spectre obtenu avec les
solutions 2, 3 et 4 est que la raie s'étend entre -2 et 2 km s~ ! (Figure 5.15, Table 5.4).
En effet, en supposant un chauffage du gaz presque identique dans toute la coma on
uniformise la vitesse des molécules. L aire de raie correspond a un flux total Fsp, = 52
Jy km s71 et le décalage spectral moyen est Avs = —0,14 km s~ (voir Table 5.4).

Evolution du profil du spectre ON—OFF : La encore le pic d'émission passe des vitesses né-
gatives aux vitesses positives (Figure 5.15). La courbe d’évolution temporelle du décalage
spectral suit une sinusoide a la période de rotation du noyau. L'amplitude de la variation
est As = 0,31 km s~ ! tandis que I'aire de raie subit des modulations inférieures a 10%
de sa valeur moyenne.

Carte interférométrique globale : La carte interférométrique est similaire a celles obtenues
avec les solutions 2 et 3 (Figure 5.16). Le flux maximum vaut Fjpy, = 2,9 Jy km s7!

Déplacement du centre de brillance : Les positions successives du maximum de brillance sont
a trés peu de choses pres les mémes que celles mesurées avec la solution 3 (Figure 5.17).
On mesure AOs = 1,2".

Evolution radiale des visibilités : L'évolution des visibilités avec le rayon-uv est similaire aux
précédentes (Figure 5.8).

Spectres interférométriques : L'évolution du décalage spectral des spectres interférométri-
ques est similaire aux précédentes, on ne voit pas de déphasage entre les lignes de
bases (Figure 5.19).
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Tab. 5.4: Caractéristiques des spectres et des cartes interférométriques observées et simulées.

Sol Fsp ? Fint © Vmin © Vimax © Av @ Ac AO T
Jykms™?t Jykms?t kms?!t kms! kms !t kms? "
1 176 6,3 —2.0 1,5 +0,22 0,01 0,2
2 65 3.0 —2.0 1,5 +0,15 0,25 1.5
3 54 2.9 —2.0 1.5 —0,10 0,27 1,2
4 55 3,0 —2,0 1,5 —0,07 0,24 1,1
5 52 2,9 —2,0 2,0 —-0,14 0,31 1,3
OBS. 83 50 —2,0 1,9 —0,07 0,44 0,8

Fsp est le flux total (en Jy km s™!) mesuré sur le spectre ON-OFF.

Fine st le flux (en Jy km s™') mesuré au centre de la carte interférométrique.

Vmin €t Vmax définissent I'intervalle spectral dans lequel la raie présente un signal significatif (Figure 5.15).
Av est le décalage spectral moyen de la raie J(2—-1) de CO au cours de la rotation.

A = AVmax — Avpin est 'amplitude de la modulation du décalage spectral au cours de la rotation du
noyau (Figure 5.17).

AO est I'amplitude du déplacement du centre de brillance au cours de la rotation. C'est la distance
entre les deux positions les plus éloignées (Figure 5.17).

5.3.6 Syntheése

e Les variations temporelles des données simulées a partir de la solution 1 (avec une
production homogene de CO) sont tres faibles.

e Avec les simulations 2-5 (incluant un jet de CO), on mesure des variations temporelles
du méme ordre de grandeur que dans les observations (voit Table 5.4) : I'amplitude de la
modulation du décalage spectral du spectre ON-OFF prend des valeurs A, 5 = 0,25 —
0,31 km s~ alors que la valeur mesurée sur les observations est Agps = 0.4 km s~ 1; le
centre de brillance des cartes interférométriques se déplace perpendiculairement a |'axe
de rotation de la comete et I'amplitude de ce mouvement est AOy_5 = 1,1 — —15"
quand la valeur observée est AOgps = 0,8”. Etant donnée que la géométrie du systeme
Terre-Comete-Soleil dans les simulations n'est pas la méme que dans les observations,
nous retiendrons seulement que ce déplacement reproduit qualitativement ce qui est
observé. Sur la carte interférométrique globale, conformément aux observations, la
distribution de brillance apparait étirée perpendiculairement a |'axe de rotation.

e Lorsque I'on suppose que la sublimation de I'eau est active sur toute la surface du
noyau (solutions 3-5), le profil de Ia raie sur le spectre ON—OFF moyen est globalement
symétrique, comme dans les observations.

e Sur les spectres réalisés a partir de la solution 5, dans laquelle la distribution de
température est uniforme, la raie occupe un intervalle spectral de 4 km s~! semblable
a celui sur lequel elle est effectivement observée.

e |La présence d'un jet de H,O associé a celui de CO atténue les effets du jet : c'est avec
la solution 4 que I'on obtient les valeurs les plus faibles de A et AO. Il semble que le
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jet d’eau, en augmentant la densité totale de gaz dans le jet, fait diffuser les molécules
de CO. Notons que cet effet n'apparait pas avec la solution 5. Il faudrait une solution
sans jet d'eau avec la méme distribution de température que la solution 5 pour mieux
appréhender ce phénomene.

Etant donné que I'orientation de la ligne de visée par rapport au jet n'est pas exac-
tement celle des observations, il n'est pas possible de comparer dans le détail les visi-
bilités simulées et observées. On retiendra cependant que les visibilités simulées sont
distribuées autour de la courbe attendue dans le cas d'une coma purement isotrope,
tout comme les visibilités observées.

Le déphasage observé entre les courbes d'évolution temporelle du décalage spectral des
spectres interférométriques mesurés avec les différentes lignes de bases n'est jamais
reproduit dans les simulations, quelle que soit la solution utilisée. Cela suggere que la
coma de CO est plus compliquée que celle que I'on simule.
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Fig. 5.15: Evolution des spectres ON-OFF synthétiques de la raie J(2—1) de CO au cours de la
rotation du noyau. Les spectres, en échelle de température de brillance, sont décalés en fonction de
I'heure d'observation indiquée, en heure, a leur droite. Un profil moyen de la raie est donné dans le
cadre inférieur.
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Fig. 5.16: Cartes globales (temps d'intégration de 5,25 h) de la raie J(2—1) de CO obtenues avec les
solutions 1-5. On présente dans le cadre inférieur droit les projections sur le plan du ciel des directions
de I'axe de rotation (pole nord N) et du Soleil.
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Fig. 5.17: Gauche : Evolution temporelle du décalage spectral mesuré sur les spectres ON-OFF
observés et simulés. Droite : Positions successives du centre de brillance des cartes interférométri-
ques réalisées avec 1 heure d'observation. Les positions indiquées sont relatives a la position mesurée
sur la carte globale. L'orientation de I'axe de rotation dans les simulations ne correspond pas a son
orientation réelle et est indiquée par la fleche pointant vers le péle nord N du noyau.
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Fig. 5.18: Evolution des visibilités simulées a partir des résultats du modele physique (solutions 1-
5). Le code de couleur qui permet d'identifier les lignes de bases est donné dans le cadre supérieur
gauche (la Figure 5.2 présente leurs projections dans le plan-uv). Sur I'ensemble des figures, la ligne
pointillée représente le profil de visibilités attendu dans le cas d’'un modele isotrope ol le CO provient
exclusivement du noyau. Le taux de production utilisé dans ce modele isotrope a été ajusté de facon
a ce que les valeurs des flux interférométriques et ON—OFF correspondent aux valeurs produites par
les simulations soit : QEX = 4,5 x 10%° molécules s~* pour la solution 1, QEX = 1,6 x 10°° molécules
s~ pour la solution 2 et QEY = 1,3 x 10%° molécules s* pour les solutions 3, 4 et 5.



146 — CHAPITRE 5. LE CO DANS HALE-BOPP

Solution 1 Solution 2 Solution 3 Solution 4 Solution 5
T P ] ]
[Y3 3-4 4 3-4 4 F P 3-4 = o% 3-4 4 oo 3-4
3 . .,'-o. E o’ . . E e’ ‘e o E ' o
O W twen, . JIE” ‘o ~ 3 - -~
—os8 3 3 3
L L 3 1 1 1 1 3 L L 3 1 1
I e e B R e T e o B e e T e a
o8 E e - 1753 -, 5] . 1753
() ’. L) ‘. Lo L)
o 09000 o o0 ] o* % " °e 3 -’ .'- 3 ‘. ®e
= 1fF* ‘e % ] ] -
-8 3 3 3
L L 3 1 1 1 1 3 1 1 3 1 1
AR A [ AL AR R T T T T L T TS
os -4 3 - -4 3 -4 3 -
E .’. .‘.ﬂo. E .'.n. E .'.-0.
Of wewt™tvee I o, e e, dF - o JFe
— E * . ‘s 3 ‘s ‘e
- s 3 3 3
Im L L 3 1 1 1 1 3 L L 3 1 1
£ T T T T T T
o8 -3 3 . -3 3 -3 3 .
4 E Ky o."‘.' E % ®e E ..lc”'..
—_— -."'...’ _: ‘O- . [ 4 ..~ _: 0... _: o...
® E - 3 E
3 =08 - - -
O 1 1 3 1 1 1 1 3 1 1 3 1 1
_.6 o5 T Iz-‘-: T Iz-4 T |2-‘-: T Iz-‘-: T . |2-4
£ . E o0, ‘o"..~ 3 i 3 e 1
S °F T Treew 1P ¢ S . ‘e *ey ‘w
F o 3 E
® -0 3 3 3
t L L E 1 1 1 1 3 1 1 3 1 1
k) T P T T P T T T
c o8 E ] ]
CJ CJ
= ] CJ oee E L E soee
—_ 0 (0T o % ¢ ‘e . 3 .‘b. 3 .~.
2 - 1F " ‘o ‘e 3 ‘e ] ‘e
+— _os 3 3 3
8 L L 3 1 1 1 1 3 L L 3 1 1
% o T ..‘_.5_5 T ..4_.5. T |.‘_.5._f T ..‘_.5_5 T ..4_.5.
> °F «° *nes® ] a'.w."' L El A ‘e, JE »° s,
- [ ] - -
o 3 - ‘e 3 ‘e ] ‘e
= es 3 3 3
8 L L 3 1 1 1 1 3 1 1 3 1 1
o L e o T e B L e e e e T e o e e e T e e e e e
O os 1-2 1-2 3 1-2 3 1-2 1-2 3
R PRSP '.'“o-. . 1| 1| ™0, 1 e, 3
° E *ew ‘e 3 ce oo
_os 3 3 3
L L 3 1 1 1 1 3 L L 3 1 1
e B T T T i
05 2-3 J 2-3 2-3 3 2-3 J 2-3
3 ®oe 0%, E 0% 3 % oqe,
of T ea, - o - = 3 ° ....' ‘e ¢ Rk
—os 3 3 3
L L 3 1 1 1 1 3 1 1 3 1 1
Ty T T P T [T T
os 2-5 3 2-5 3 2-5 3 2-5 3 2-5 3
%ee®®0, 0w o®*® oeoe, E oo, E 0000, E
»® we E e 08900 3 - CYY E 00,0
° 1% “ew ML “ew I Neem
_os 3 3 3
L L 3 1 1 1 1 E L L 3 1 1
s 10 s 10 s 10 s 10 s 10

TU le 11 mars [h]

Fig. 5.19: Evolution temporelle du décalage spectral mesuré sur les spectres interférométriques simulés
pour les 10 lignes de bases, classées verticalement de la plus courte (~30 m) a la plus longue (~150
m). Les numéros des antennes composant les lignes de bases sont indiqués dans le coin supérieur
droit des figures, la projection des lignes de bases dans le plan-uv est présentée en Figure 5.2.
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5.4 Conclusions

5.4.1 Contraintes sur la morphologie du dégazage

Avec les différentes solutions du modele physique calculées par Rodionov et Crifo, (la
solution 1 fait I'objet de la publication Rodionov et Crifo, 2006, les autres seront décrites
dans une publication a venir) que nous avons utilisées, nous voyons comment certaines ca-
ractéristiques du dégazage se traduisent sur les observations du Plateau de Bure. Aprés avoir
analysé en détail chacune des solutions, nous pouvons tirer quelques conclusions :

1.

La rotation d'un noyau non sphérique dans la coma génere des structures de gaz qui
sont trop faibles pour expliquer les variations que I'on observe tant sur les cartes inter-
férométriques que sur les spectres ON-OFF obtenus au Plateau de Bure en 1997.

. Au cours de la rotation de la comete, une zone a la surface du noyau ou la production

de CO est plus forte qu'ailleurs conduisant a un panache de CO de 20° de demi largeur
et comprenant ~ 30% de la production totale en CO crée une spirale de surdensité
dans la coma qui est assez intense pour créer des variations temporelles importantes
dans les observations.

. La symétrie du spectre moyen est plus fidelement reproduite quand la coma est globa-

lement uniforme en densité de H>O et en température.

. La présence d'un faible jet d'eau (quelques %) superposé au jet de CO ne change pas

significativement les résultats. On observe simplement une diffusion plus importante des
molécules de CO présentes dans le jet qui en diminue les effets. On peut subodorer que
si le jet d’eau était aussi fort que le jet de CO, la diffusion serait assez importante pour
que les variations temporelles soient peut-étre indétectables. Cependant de nouvelles
simulations seraient nécessaires pour s'en assurer. Dans cette hypothése, les profils de
dégazage de I'eau et du CO seraient différents, ce qui n'est pas surprenant dans la
mesure ou I'on pense que le monoxyde de carbone provient de la sous-surface du noyau
quand |'eau est libérée par la sublimation de glaces exposées au rayonnement solaire.
Notons que le décalage spectral du spectre ON-OFF de HCN, dont le dégazage devrait
étre lié a celui de I'eau, présente peu de modulations temporelles, suggérant que le jet
de CO n’est pas associé a un jet d’eau de méme amplitude.

. Le dégazage depuis le noyau de la comete Hale-Bopp était probablement plus complexe

que celui supposé dans le modele puisque certaines caractéristiques des observations
ne sont pas reproduites.

. Les profils spectraux sont trés sensibles a la distribution de vitesse dans la coma, qui est

lie a la distribution de température. Il serait donc bon d'améliorer notre étude en uti-
lisant des simulations numériques qui incluent une approche physique des phénomeénes
de chauffage et de refroidissement du gaz.

5.4.2 Extension radiale du gaz dans la coma

Dans les simulations numériques de Rodionov et Crifo (2006), le CO est libéré par des
glaces situées sous la surface du noyau. Pourtant, certaines observations de la comete Hale-
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Bopp dans I'infrarouge suggerent qu'une partie conséquente des molécules de CO (50-90%)
sont créées dans la coma par une source étendue (Disanti et al., 2001; Brooke et al., 2003).
La longueur d'échelle du parent éventuel serait de I'ordre de 5 000 km. Etant donnée la
résolution spatiale dont on bénéficie avec les observations de Hale-Bopp au Plateau de Bure
(~ 1900 km a 230 GHz) en 1997, les simulations que nous avons étudiées précédemment
pour analyser la structure de la coma peuvent étre utilisées pour étudier I'extension radiale du
monoxyde de carbone. Comme nous I'avons fait pour étudier I'extension radiale des molécules
soufrées (voir Chapitre 4) nous allons comparer le rapport des flux ON—OFF et interféromé-
triqgue (R = Fsp/Fint) déduit du modele au rapport mesuré sur les observations.

Avec les solutions 2-5 (avec Q¥ = 1,3 molécules s™1), on a R & 18, ce qui est en parfait
accord avec la valeur déduite des observations Rops = 16,7 4+ 3,6. Le cas de la solution 1
est particulier : le taux de production total de CO (QES = 3,2 molécules s~ 1) est beaucoup
trop important (les valeurs des flux sont nettement supérieures aux valeurs observées) et
les effets d'opacité dans la coma font que le rapport de flux est plus fort (R = 28). En
utilisant dans notre modele le tiers de la densité de CO lue dans les fichiers de sorties des
simulations numériques, on retrouve le rapport des flux observé. La distribution radiale de
CO observée dans la comete Hale-Bopp au Plateau de Bure est donc tout a fait compatible
avec une production exclusivement nucléaire du CO. Il est important de noter que les effets
d'opacité ne sont pas négligeables et qu'il est nécessaire de les prendre en compte lorsque
I'on étudie les observations de CO. La saturation de la raie dans les régions centrales des
cartes interférométriques fait apparaftre plus étendue la distribution de CO qu’elle ne I'est
en réalité.

Des résultats similaires ont été obtenus a partir d'une étude utilisant un modele de coma
isotrope (Bockelée-Morvan et al. en préparation). En revanche, Henry (2003), dont I'étude
ne prend pas en considération les effets d'opacité, suggere la présence d'une source étendue.

5.4.3 Comparaison avec les résultats du modele phénoménologique

Les résultats que nous avons obtenus en utilisant un modeéle physique de coma confirment
ce qui avait été déduit a I'aide d'un modele phénoménologique (Henry et al., 2002) : les
variations temporelles que I'on observe sont probablement dues a la présence d'un jet de CO
a la surface du noyau. La similitude des résultats existe jusque dans les désaccords avec les
observations. En effet, nous avons vu que, si les modeles physiques incluant un important jet
de CO reproduisent les variations temporelles des spectres ON—OFF et des cartes interféro-
métriques, ils n'expliquent pas le déphasage que I'on observe entre les courbes d'évolution du
décalage spectral des spectres de visibilités observées par les différentes lignes de bases. Ni
les effets d'opacité (non pris en compte dans Henry, 2003), ni les effets hydrodynamiques
ne reproduisent ce déphasage.

[l semble donc que lorsque I'on observe des structures trés marquées dans la coma comme
ce jet comprenant 30% de la quantité totale de CO, I'utilisation d'un modele phénoménolo-
gique, bien que simpliste (le noyau est supposé sphérique, on ne tient pas compte des effets
hydrodynamiques...), permet d'obtenir des résultats tout a fait satisfaisants.



Conclusion

Le travail que j'ai effectué au cours de cette theése consistait a analyser des données
interférométriques millimétriques obtenues dans la comete Hale-Bopp avec |'interférometre
du Plateau de Bure. Il s'agit de données uniques, en raison de |'exceptionnelle activité de
la comete Hale-Bopp. Dans le millimétrique, le principal intérét de I'interférométrie réside
dans le fait que la résolution spatiale est environ dix fois meilleure que celle des observations
avec une antenne unique. En observant les transitions rotationnelles des molécules présentes
dans la coma interne, on peut appréhender la morphologie de la coma dans I'environnement
immédiat du noyau de la comete et étudier les processus physico-chimiques qui y sont actifs.
Au cours de I'étude des observations de la comete Hale-Bopp au Plateau de Bure, réalisées
en mars 1997, je me suis intéressé a deux aspects de la structure de la coma : I'extension
radiale du gaz et le profil du dégazage a la surface du noyau.

L'étude de I'extension radiale d'une espece moléculaire permet de déterminer si elle pro-
vient des glaces du noyau ou si elle est créée dans la coma et de mesurer son taux de pho-
todissociation. Une bonne connaissance de |'extension radiale des molécules est nécessaire
pour déterminer de maniére fiable leur abondance et ainsi d'avoir une vision correcte de la
composition des noyaux cométaires.

Mes travaux montrent que les distributions radiales de I'émission de H,S et de CO sont
tout a fait cohérentes avec une origine purement nucléaire de ces molécules. Bien que ce
résultat soit attendu pour H»S, il s'agit de la premiere détermination observationnelle de son
origine et de son taux de photodissociation, dont la valeur mesurée est en parfait accord avec
la valeur calculée par Crovisier et al. (1991).

Le résultat obtenu pour CO est en contradiction avec |'analyse d'observations dans I'in-
frarouge qui suggere qu'une partie importante (50-90%) du monoxyde de carbone provient
d'une source étendue dans la coma (Disanti et al., 2001; Brooke et al., 2003). Ce résultat a
déja été remis en cause par Bockelée-Morvan et al. (2005) qui suggére que le fait de ne pas
prendre en compte correctement les effets d'opacité dans I'analyse des spectres infrarouges
peut fausser I'étude de I'origine du monoxyde de carbone.

L analyse de la distribution radiale de CS permet de mesurer son taux de photodissocia-
tion, pour lequel on ne dispose pas de valeur théorique. Nous obtenons une valeur de |'ordre
de 2 — 3 x 107° s7!. De nouvelles observations permettraient d'améliorer cette estimation
et, si la résolution spatiale le permet, de mesurer le taux de photodissociation de CS,, son
parent présumé, qui est photodissocié dans les premieres centaines de kilometres de la coma.
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Concernant le radical SO, sa distribution radiale apparait plus étendue que celle attendue
si c'est le produit de la photodissociation de SO,. Cela peut signifier qu'il existe une autre
source de SO, ou que SO, est lui méme créé par une source étendue dans la coma. Cepen-
dant, les valeurs “théoriques” du taux de photodissociation de SO que I'on trouve dans la
littérature peuvent différer d'un facteur 4 alors qu’elles sont toutes déduites du méme spectre
d'absorption réalisé en laboratoire dans I'ultraviolet (Phillips, 1981). De nouvelles mesures
expérimentales permettraient certainement d’avoir une valeur plus fiable et d'appréhender
plus sereinement le probleme de I'extension radiale du SO. De méme, de nouvelles observa-
tions de SO et SO, dans des comeétes avec une bonne résolution spatiale aideraient a mieux
contraindre I'origine de SO dans les atmosphéres cométaires. Malheureusement, ces deux
especes sont présentes en tres faible quantité dans les comae et il faut attendre une nouvelle
comete exceptionnelle comme Hale-Bopp ou bien le développement de nouveaux instruments
plus sensibles pour que ces observations soient possibles.

Des observations d'autres molécules ont été acquises avec le Plateau de Bure dans la
comete Hale-Bopp, et toutes n'ont pas été analysées. C'est par exemple le cas de HNC et
H,CO, et I'étude de leur distribution radiale permettra de contraindre leur origine.

En étudiant la répartition spatiale du gaz dans la coma, on peut contraindre la morphologie
du dégazage depuis la surface du noyau qui est ensuite interprétée en termes de structure et
d’homogénéité du noyau. L utilisation d'un modele physique de coma montre que la structure
spirale de CO en rotation dans la coma qui crée les variations temporelles détectées dans les
observations est due a une inhomogénéité dans le dégazage depuis la surface du noyau de Ia
comete Hale-Bopp. En effet, nous avons montré que les effets de forme et de topographie
du noyau généraient des structures trop faibles pour affecter les observations. Cela confirme
la présence d'un jet de CO a une faible latitude a la surface du noyau de Hale-Bopp, déduite
par Henry (2003) a partir d'un modele simple de coma.

L'étude de la structure du dégazage des especes soufrées montre que toutes n'ont pas le
méme comportement : H>S semble produit de facon homogéne, malgré une |égére asymétrie
jour/nuit; SO et CS sont au contraire présents dans un jet situé a haute latitude sur le noyau,
qui pourrait étre associé au jet de poussiéres détecté dans le visible par Jorda et al. (1999).
Le jet équatorial de CO ne semble pas étre associé a un jet d'une des espéce soufrées.

Nous interprétons le fait que les différentes espéces que nous observons ne sont pas
libérées dans la coma de facon similaire comme le signe que la composition du noyau de la
comete Hale-Bopp n'est pas homogeéne. Blake et al. (1999) sont arrivés a la méme conclusion
a partir de I'analyse d'observations de la comete Hale-Bopp effectuées avec I'interférometre
de OVRO dans lesquelles on observe des jets enrichis en HNC, DCN et HDO. Dans de obser-
vations réalisées avec I'interférometre BIMA, Woodney (2000) montre que les distributions
de brillance de HCN et de CS ne suivent pas la méme évolution temporelle, en conclut que
les profils de dégazage depuis la surface du noyau sont différents et que la composition du
noyau de la comete Hale-Bopp est inhomogene. Des simulations Monte Carlo montrent que
les jets de OH, CN, et C, détectés dans le visible proviennent de différentes régions du noyau
qui n'ont pas la méme composition (Lederer et Campins, 2002).

Les observations de deux fragments de la cometes 73P/Schwassmann-Wachmann 3
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conduisent a des conclusions différentes pour cette comete : la similitude des rapports d'abon-
dance mesurés dans les deux fragments indique une composition homogeéne de son noyau
(Dello Russo et al., 2007). Etant donnée la taille du noyau de la comete Hale-Bopp, on
peut imaginer qu'il est en fait I'agglomération de plusieurs pieces de composition différente.
L'analyse de la composition des grains cométaires suggere que des processus de mélange
a grande échelle étaient actifs dans la nébuleuse solaire. Les différents cométésimaux ag-
glomérés dans le noyau de Hale-Bopp ont pu étre formés a différentes distances du Soleil
avant d'étre regroupés, ce qui expliquerait leurs différences de composition. Les cometes
Hale-Bopp et 73P n’appartenant pas a la méme classe dynamique, les différences que nous
venons d'évoquer posent également la question du lien entre 'lhomogénéité des noyaux et
leur famille dynamique. En effet les membres des différentes classes se sont peut-étre formés
dans des régions différentes et n'ont pas connu la méme évolution. La question de I'ho-
mogénéité de composition des noyaux cométaires est importante car elle est directement liée
a leur processus de formation et aux conditions physico-chimiques de la région ou ils sont
apparus. La encore, c'est en étudiant un échantillon important de cometes, grace aux ob-
servations a distance et aux missions spatiales, que nous obtiendrons des éléments de réponse.

Un autre aspect important de I'étude des cometes en interférométrie millimétrique con-
cerne le noyau, que I'on étudie grace a son émission thermique. Les données concernant
Hale-Bopp sont présentées dans Altenhoff et al. (1999) et permettent d'estimer la taille du
noyau. Nous avons montré que la position astrométrique du maximum d'émission continue
correspond a la position réelle du noyau alors que les mesures astrométriques dans le visible
sont biaisées par la présence de jets de poussieres (Boissier et al., 2007). Ceci rajoute un
intérét supplémentaire a I'étude de I'émission continue d’'une comete dans le millimérique,
puisque elle permet d'obtenir la position de son centre de masse quand les autres mesures sont
moins précises et ainsi de calculer des meilleurs éléments orbitaux. Dans le cas de Hale-Bopp,
notre étude a permis de conclure que les forces non gravitationnelles étaient négligeables, ce
qui était attendu étant donnée la taille importante de son noyau.

Le modele que j'ai développé sera utile dans le futur pour préparer et interpréter de
nouvelles observations de cometes en interférométrie millimétrique. Il en va de méme pour
les méthodes utilisées, que ce soit pour étudier I'extension radiale (utilisation du rapport des
flux ON—OFF et interférométrique, analyse du profil radial des visibilités) ou la structure de la
coma (évolution spectre ON—OFF, position astrométrique de |'émission des raies moléculaires
par rapport a celle de I'émission continue du noyau).

Si a ce jour la quantité de ces données est limitée, ce ne sera pas le cas dans les années a
venir puisque les améliorations des instruments actuels (notamment le Plateau de Bure) vont
permettre d'observer plus fréquemment des cometes dans le domaine millimétrique avec une
bonne résolution spatiale. Il est clair qu'un grand pas sera franchi lorsque I'interféromeétre
ALMA sera mis en service (Biver, 2005; Bockelée-Morvan, 2006) :

e En gagnant un facteur 10 en sensibilité, il sera possible d'étudier la composition des

cometes faibles (notamment les comeétes de I'écliptique) et d'agrandir considérablement
I"échantillon sur lequel est basée I'étude de la diversité chimique des cometes.
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e Dans les cometes plus brillantes, ALMA permettra de détecter de nouvelles espéces,
dont les abondances sont trop faibles pour étre détectables actuellement.

e Les mesures de rapports isotopiques (D/H, MN/1°N, ..) seront également possibles
dans plusieurs cometes pour les molécules les plus abondantes (HCN, H,QO) et devraient
permettre de mieux contraindre I'origine de la matiere cométaire.

e La gain en résolution spatiale permettra d'étudier en détail la structure de la coma
interne des molécules meres et de la comparer a celle de la coma de poussiéres.

e |Legrand nombre d'antennes et leur répartition spatiale permettra d'avoir une couverture-
uv instantanée uniforme, et de reconstruire des cartes correctes avec un temps d'in-
tégration limité. L'étude des variations temporelles de la coma (qui sont dues parfois
a des jets) s'en trouvera beaucoup plus aisée et efficace.

e | 'analyse de I'extension radiale des molécules et de sa variation avec certains pa-
rametres comme la distance héliocentrique ou l'activité de la comeéte permettra de
caractériser les processus physico-chimiques qui les créent.

e || sera également possible d'observer des noyaux cométaires sans étre affecté par la
présence de la coma de poussieres, en particulier quand l'interférometre sera en confi-
guration intermédiaire ou étendue. Pour les plus gros, ou ceux passant assez pres de
la Terre, la réalisation de courbes de lumiere permettra d'étudier leur rotation et leur
forme. Si des observations complémentaires sont réalisées dans d’autres domaines de
longeur d'onde, I'albedo et la taille des noyaux pourront étre mesurés séparemment.



Bibliographie

A'Hearn M.F., Schleicher D.G., Feldman P.D., The discovery of 52 in comet IRAS-Araki-
Alcock 1983d, Astrophys. J., 1983, 274, L99-L103.

Altenhoff W_J., Bieging J.H., Butler B., Butner H.M., Chini R., et al., Coordinated radio
continuum observations of comets Hyakutake and Hale-Bopp from 22 to 860 GHz, Astron.
Astrophys., 1999, 348, 1020-1034.

Biermann L., Kometenschweife und solare Korpuskularstrahlung, Zeitschrift fur Astrophysik,
1951, 29, 274.

Biraud F., Bourgois G., Crovisier J., Fillit R., Gerard E., et al., OH Observation of Comet
Kohoutek (1973f) at 18 CM Wavelength, Astron. Astrophys., 1974, 34, 163.

Biver N., Molécules méres cométaires : observations et modélisations, Ph.D. thesis, These
de doctorat de |'Université Paris 7 Diderot, 1997.

Biver N., Comets with ALMA, in . The Dusty and Molecular Universe : A Prelude to Herschel
and ALMA, ed. A. Wilson, 2005 pp. 151-156.

Biver N., Bockelée-Morvan D., Boissier J., Crovisier J., Colom P., et al., Radio observations
of Comet 9P/Tempel 1 before and after Deep Impact, Icarus, 2007, 187, 253-271.

Biver N., Bockelée-Morvan D., Colom P., Crovisier J., Henry F., et al., The 1995 2002
Long-Term Monitoring of Comet C/1995 O1 (HALE BOPP) at Radio Wavelength, Earth
Moon and Planets, 2002a, 90, 5-14.

Biver N., Bockelée-Morvan D., Crovisier J., Colom P., Henry F., et al., Chemical Composition
Diversity Among 24 Comets Observed At Radio Wavelengths, Earth Moon and Planets,
2002b, 90, 323-333.

Biver N., Bockelée-Morvan D., Crovisier J., Colom P., Lecacheux A., et al., Radio Obser-
vations of comets C/2002 X5 (Kudo-Fujikawa) and C/2002 V1 (NEAT) at very small
heliocentric distances., in . Bulletin of the American Astronomical Society, vol. 35 of Bul-
letin of the American Astronomical Society, 2003 p. 968.

Biver N., Bockelée-Morvan D., Crovisier J., Davies J.K., Matthews H.E., et al., Spectro-
scopic Monitoring of Comet C/1996 B2 (Hyakutake) with the JCMT and IRAM Radio
Telescopes, Astrophys. J., 1999, 118, 1850-1872.

153



154 — BIBLIOGRAPHIE

Blake G.A., Qi C., Hogerheijde M.R., Gurwell M.A., Muhleman D.O., Sublimation from icy
Jjets as a probe of the interstellar volatile content of comets, Nature, 1999, 398, 213.

Bockelée-Morvan D., A model for the excitation of water in comets, Astron. Astrophys.,
1987, 181, 169-181.

Bockelée-Morvan D., Cometary science with ALMA, in . Science with ALMA : a new era for
Astrophysics, 2006 .

Bockelée-Morvan D., Boissier J., Crovisier J., Henry F., Weaver H.A., The Carbon Monoxide
Extended Source in Comet Hale-Bopp Revisited, in : Bulletin of the American Astronomical
Society, vol. 37 of Bulletin of the American Astronomical Society, 2005 p. 633.

Bockelée-Morvan D., Colom P., Crovisier J., Despois D., Paubert G., Microwave detection of
hydrogen sulphide and methanol in Comet Austin (1989c1), Nature, 1991, 350, 318-320.

Bockelée-Morvan D, Crovisier J., Colom P., Despois D., The rotational lines of methanol in
comets Austin 1990 V and Levy 1990 XX, Astron. Astrophys., 1994a, 287, 647-665.

Bockelée-Morvan D., Crovisier J., Mumma M.J., Weaver H.A., The composition of cometary
volatiles, Comets Il, 2004, 391-423.

Bockelée-Morvan D., Lis D.C., Wink J.E., Despois D., Crovisier J., et al., New molecules
found in comet C/1995 O1 (Hale-Bopp). Investigating the link between cometary and
interstellar material, Astron. Astrophys., 2000, 353, 1101-1114.

Bockelée-Morvan D., Padman R., Davies J.K., Crosivier J., Observations of submillimeter
lines of CH30OH, HCN, and H2CO in comet P/Swift-Tuttle with the James Clerk Maxwell
Telescope, Planet. Space Sci., 1994b, 42, 655—662.

Bockelée-Morvan D., Gunnarsson M., Biver N., Charnley S., Crovisier J., et al., New
constraints on the origin of HNC in comets, in : IAU Symposium 229, Asteroids, Comets,
Meteors, 2005 .

Boissier J., Bockelée-Morvan D., Biver N., Crovisier J., Despois D., et al., Interferometric
imaging of the sulfur bearing molecules H>S, SO and CS in comet C/1995 O1 (Hale-
Bopp)., Astron. Astrophys., sous presse, 2007.

Boissier S., Evolution Chimique et Spectrophotométrique des Galaxies Spirales, Ph.D. thesis,
Theése de doctorat de I'Université de Paris VII, 2000.

Brooke T.Y., Weaver H A, Chin G., Bockelée-Morvan D., Kim S_.J., et al., Spectroscopy of
Comet Hale-Bopp in the infrared, Icarus, 2003, 166, 167-187.

Combi M.R., Kabin K., Dezeeuw D.L., Gombosi T.l., Powell K.G., Dust-Gas Interrelations
In Comets : Observations And Theory, Earth Moon and Planets, 1997 (publié en 1999),
79, 275-306.



BIBLIOGRAPHIE - 155

Cremonese G., Boehnhardt H., Crovisier J., Rauer H., Fitzsimmons A., et al., Neutral Sodium
from Comet Hale-Bopp : A Third Type of Tail, Astrophys. J., 1997, 490, L199+.

Crifo J.F., Fulle M., Kémle N.I., Szego K., Nucleus-coma structural relationships : lessons
from physical models, Comets |, 2004, 471-503.

Crovisier J., The photodissociation of water in cometary atmospheres, Astron. Astrophys.,
1989, 213, 459-464.

Crovisier J., Photodestruction rates for cometary parent molecules, J. Geophys. Res., 1994,
99, 3777-3781.

Crovisier J., Biver N., Bockelée-Morvan D., Boissier J., Colom P., et al., Chemical diversity
of comets observed at radio wavelengths in 2003-2005, in . Bulletin of the American
Astronomical Society, vol. 37 of Bulletin of the American Astronomical Society, 2005 p.
646.

Crovisier J., Biver N., Bockelee-Morvan D., Colom P., Jorda L., et al., Carbon monoxide
outgassing from Comet P/Schwassmann-Wachmann 1, Icarus, 1995, 115, 213-216.

Crovisier J., Bockelée-Morvan D., Biver N., Colom P., Despois D., et al., Ethylene glycol in
comet C/1995 O1 (Hale-Bopp), Astron. Astrophys., 2004a, 418, L35-L38.

Crovisier J., Bockelée-Morvan D., Colom P., Biver N., Despois D., et al., The composition of
ices in comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) from radio spectroscopy. Further results and upper
limits on undetected species, Astron. Astrophys., 2004b, 418, 1141-1157.

Crovisier J., Bockelée-Morvan D., Colom P., Despois D., Paubert G., Microwave observations
of hydrogen sulfide and searches for other sulfur compounds in Comets Austin (1989c1)
and Levy (1990c), Icarus, 1991, 93, 246-258.

de Pater I, Forster J.R., Wright M., Butler B.J., Palmer P., et al., BIMA and VLA Obser-
vations of Comet Hale-Bopp at 22-115 GHz, Astrophys. J., 1998, 116, 987-996.

de Pater |., Palmer P., Snyder L.E., The brightness distribution of OH around Comet Halley,
Astrophys. J., 1986, 304, L.33-L36.

dello Russo N., Disanti M.A., Mumma M.J., Magee-Sauer K., Rettig T.W., Carbonyl Sul-
fide in Comets C/1996 B2 (Hyakutake) and C/1995 O1 (Hale-Bopp) : Evidence for an
Extended Source in Hale-Bopp, Icarus, 1998, 135, 377-388.

Dello Russo N., Vervack R.J., Weaver H. A, Biver N., Bockelée-Morvan D, et al., Compo-
sitional homogeneity in the fragmented comet 73P/Schwassmann-Wachmann 3, Nature,
2007, 448, 172-175.

Disanti M.A., Mumma M._J., Dello Russo N., Magee-Sauer K., Carbon Monoxide Production
and Excitation in Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) : Isolation of Native and Distributed
CO Sources, Icarus, 2001, 153, 361-390.



156 — BIBLIOGRAPHIE

Duncan M.J., Levison H.F., A scattered comet disk and the origin of Jupiter family comets,
Science, 1997, 276, 1670-1672.

Eberhardt P., Krankowsky D., Schulte W., Dolder U., Lammerzahl P., et al., To Co/ and n2
Abundance in Comet p/ Halley, Astron. Astrophys., 1987, 187, 481.

Farinella P., Davis D.R., Short-period comets : Primordial bodies or collisional fragments ?,
Science, 1996, 273, 938-941.

Feldman P.D., Cochran A.L., Combi M.R., Spectroscopic investigations of fragment species
in the coma, Comets Il, 2004, 425-447.

Feldman P.D., Weaver H.A., A'Hearn M.F., Festou M.C., McPhate J.B., et al., Ultraviolet
Imaging Spectroscopy of Comet Lee (C/1999 H1) with HST/STIS, in : AAS/Division
for Planetary Sciences Meeting Abstracts, vol. 31 of AAS/Division for Planetary Sciences
Meeting Abstracts, 1999 p. 35.02.

Ferndndez J.A., Gallardo T., Brunini A., The scattered disk population as a source of Qort
cloud comets : evaluation of its current and past role in populating the Qort cloud, Icarus,
2004, 172, 372-381.

Ferndndez Y.R., Kundu A., Lisse C.M., A'Hearn M.F., X-Band VLA* observations of comet
Hyakutake (C/1996 B2) and implications for nuclear properties, Planet. Space Sci., 1997,
45, 735-7309.

Fray N., Bénilan Y., Biver N., Bockelée-Morvan D., Cottin H., et al., Heliocentric evolution
of the degradation of polyoxymethylene : Application to the origin of the formaldehyde
(H> CO) extended source in Comet C/1995 O1 (Hale Bopp), Icarus, 2006, 184, 239-254.

Friedel D.N., Remijan A.J., Snyder L.E., A'Hearn M.F., Blake G.A., et al., BIMA Array
Detections of HCN in Comets LINEAR (C/2002 T7) and NEAT (C/2001 Q4), Astrophys.
J., 2005, 630, 623-630.

Fulle M., Motion of cometary dust, Comets I, 2004, 565-575.

Fulle M., Leblanc F., Harrison R.A., Davis C.J., Eyles C.J., et al., Discovery of the Atomic
Iron Tail of Comet MCNaught Using the Heliospheric Imager on STEREQ, Astrophys. J.,
Lett., 2007, 661, L93-L96.

Groussin O., A'Hearn M.F ., Li J.Y., Thomas P.C., Sunshine J.M._, et al., Surface temperature
of the nucleus of Comet 9P/Tempel 1, Icarus, 2007, 187, 16-25.

Guilloteau S., Delannoy J., Downes D., Greve A., Guelin M., et al., The IRAM interferometer
on Plateau de Bure, Astron. Astrophys., 1992, 262, 624—633.

Gurwell M A, Qi C., The SMA Team, Solar System Science with the Submillimeter Array,
in : Science with ALMA : a new era for Astrophysics, 2006 .



BIBLIOGRAPHIE - 157

Hanner M.S., Bradley J.P., Composition and mineralogy of cometary dust, Comets I, 2004,
555-564.

Harmon J.K., Nolan M.C., Ostro S.J., Campbell D.B., Radar studies of comet nuclei and
grain comae, Comets I, 2004, 265-279.

Henry F., La cométe Hale-Bopp a I'interférométre du Plateau de Bure : étude de la distri-
bution du monoxyde de carbone, Ph.D. thesis, These de doctorat de I'Université Paris 6
Pierre et Marie Curie, 2003.

Henry F., Bockelée-Morvan D., Crovisier J., Wink J., Observations of Rotating Jets of Carbon
Monoxide in Comet Hale Bopp with the Iram Interferometer, Earth Moon and Planets,
2002, 90, 57-60.

Huebner W.F., Keady J.J., Lyon S.P., Solar photo rates for planetary atmospheres and
atmospheric pollutants, Astrophys. Space. Sci., 1992, 195, 1-289.

I[rvine W.M., Senay M., Lovell A.J., Matthews H.E., McGonagle D., et al., NOTE : Detection
of Nitrogen Sulfide in Comet Hale-Bopp, Icarus, 2000, 143, 412-414.

Jackson W.M., Butterworth P.S., Ballard D., The origin of CS in comet IRAS-Araki-Alcock
1983d, Astrophys. J., 1986, 304, 515-518.

Jackson W.M., Halpern J.B., Feldman P.D., Rahe J., Production of CS and S in Comet
Bradfield (1979 X), Astron. Astrophys., 1982, 107, 385-389.

Jackson W.M ., Scodinu A., Xu D., Cochran A.L., Using the Ultraviolet and Visible spectrum
of Comet 122P/de Vico to Identify the Parent Molecule CS,, Astrophys. J., 2004, 607,
L139-L141.

Jorda L., Rembor K., Lecacheux J., Colom P., Colas F., et al., The Rotational Parame-
ters Of Hale-Bopp (C/1995 O1) From Observations Of The Dust Jets At PIC DU Midi
Observatory, Earth Moon and Planets, 1997 (publié en 1999), 77, 167-180.

Kim S.J., A'Hearn M.F., Upper limits of SO and SO2 in comets, lIcarus, 1991, 90, 79-95.

Kissel J., Brownlee D.E., Buchler K., Clark B.C., Fechtig H., et al., Composition of comet
Halley dust particles from Giotto observations, Nature, 1986a, 321, 336.

Kissel J., Sagdeev R.Z., Bertaux J.L., Angarov V.N., Audouze J., et al., Composition of
comet Halley dust particles from VEGA observations, Nature, 1986b, 321, 280-282.

Kolokolova L., Hanner M.S., Levasseur-Regourd A.C., Gustafson B.A.S., Physical properties
of cometary dust from light scattering and thermal emission, Comets Il, 2004, 577-604.

Kumar S., Photochemistry of SO2 in the atmosphere of lo and implications on atmospheric
escape, J. Geophys. Res., 1982, 87, 1677-1684.



158 — BIBLIOGRAPHIE

Lamy P.L., Toth I., Fernandez Y.R., Weaver H.A., The sizes, shapes, albedos, and colors of
cometary nuclei, Comets Il, 2004, 223-264.

Lederer S.M., Campins H., Evidence for Chemical Heterogeneity in the Nucleus of C/1995
O1 (Hale-Bopp), Earth Moon and Planets, 2002, 90, 381-389.

Lederer S. M., Campins H., Osip D.J., Schleicher D.G., Gaseous Jets in Comet Hale-Bopp
(1995 O1), Earth Moon and Planets, 1997 (publié en 1999), 78, 131-136.

Levison H.F., Duncan M.J., Dones L., Gladman B.J., The scattered disk as a source of
Halley-type comets, Icarus, 2006, 184, 619-633.

Lis D.C., Bockelée-Morvan D., Boissier J., Crovisier J., Biver N., et al., Hydrogen Isocyanide
in Comet 73P/Schwassmann-Wachmann (Fragment B), soumis a Astrophys. J., 2007.

Lis D.C., Mehringer D.M., Benford D., Gardner M., Phillips T.G., et al., New Molecular
Species in Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) Observed with the Caltech Ssubmillimeter
Observatory, Earth Moon and Planets, 1997 (publié en 1999), 78, 13-20.

Magee-Sauer K., Mumma M.J., DiSanti M.A., Russo N.D., Rettig T.W., Infrared Spectro-
scopy of the v3 Band of Hydrogen Cyanide in Comet C/1995 O1 Hale-Bopp, Icarus, 1999,
142, 498-508.

Meier R., A'Hearn M.F., Atomic Sulfur in Cometary Comae Based on UV Spectra of the S
| Triplet near 1814 A, Icarus, 1997, 125, 164-194.

Meier R., Eberhardt P., Krankowsky D., Hodges R.R., The extended formaldehyde source in
comet P/Halley, Astron. Astrophys., 1993, 277, 677.

Morbidelli A, Levison H.F., Gomes R., The Dynamical Structure of the Kuiper Belt and its
Primordial Origin, ArXiv Astrophysics e-prints, 2007.

Miiller H.S.P., Schloder F., Stutzki J., Winnewisser G., The Cologne Database for Molecular
Spectroscopy, CDMS : a useful tool for astronomers and spectroscopists, J. Mol. Struct.,
2005, 742, 215.

Miiller H.S.P., Thorwirth S., Roth D.A., Winnewisser G., The Cologne Database for Mole-
cular Spectroscopy, CDMS, Astron. Astrophys., 2001, 370, L49-L52.

Oort J.H., The structure of the cloud of comets surrounding the Solar System and a hypo-
thesis concerning its origin, Bull. Astron. Inst. Netherl., 1950, 11, 91-110.

Palmer P., de Pater |., Snyder L.E., VLA observations of the OH emission from Comet Wilson
(1986) - The value of high resolution in both spatial and velocity coordinates, Astrophys.
J., 1989, 97, 1791-1797.

Palmer P., de Pater |., Snyder L.E., VLA Observations of OH in Comet Shoemaker-Levy
(1991 A1), in : Bulletin of the American Astronomical Society, vol. 24 of Bulletin of the
American Astronomical Society, 1992 p. 999.



BIBLIOGRAPHIE - 159

Phillips L.F., Absolute absorption cross sections for SO between 190 and 235 mm, J. Phys.
Chem, 1981, 85, 3994—-4000.

Pickett H.M., Poynter R.L., Cohen E.A., Delitsky M.L., Pearson J.C., et al., Submillimeter,
Millimeter, and Microwave Spectral Line Catalog, J. Quant. Spectrosc. & Rad. Transfer,
1998, 60, 883—-890.

Prialnik D., Benkhoff J., Podolak M., Modeling the structure and activity of comet nuclei,
Comets II, 2004, 359-387.

Remijan A.J., Friedel D.N., de Pater |., Hogerheijde M.R., Snyder L.E., et al., A BIMA
Array Survey of Molecules in Comets LINEAR (C/2002 T7) and NEAT (C/2001 (Q4),
Astrophys. J., 2006, 643, 567-572.

Rodgers S.D., Charnley S.B., Sulfur chemistry in cometary comae, Advances in Space Re-
search, 2006, 38, 1928-1931.

Rodionov A.V., Crifo J.F., Time-dependent, three-dimensional fluid model of the outer coma,
with application to the comet Hale-Bopp gas spirals, Advances in Space Research, 2006,
38, 1923-1927.

Rodionov A.V., Crifo J.F., Szeg6 K., Lagerros J., Fulle M., An advanced physical model of
cometary activity, Planet. Space Sci., 2002, 50, 983-1024.

Smith A.M., Stecher T.P., Casswell L., Production of carbon, sulfur, and CS in Comet West,
Astrophys. J., 1980, 242, 402-410.

Snyder L.E., Veal J.M., Woodney L.M., Wright M.C.H., Palmer P., et al., BIMA Array
Photodissociation Measurements of HCN and CS in Comet Hale-Bopp (C/1995 O1),
Astrophys. J., 2001, 121, 1147-1154.

Stern S.A., Weissman P.R., Rapid collisional evolution of comets during the formation of the
Oort cloud, Nature, 2001, 409, 589-591.

Summers M_.E., Strobel D.F., Photochemistry and Vertical Transport in lo’s Atmosphere and
lonosphere, Icarus, 1996, 120, 290-316.

Sunshine J.M., A'Hearn M.F., Groussin O., Li J.Y., Belton M.J.S., et al.,, Exposed Water
Ice Deposits on the Surface of Comet 9P/Tempel 1, Science, 2006, 311, 1453-1455.

Veal J.M., Snyder L.E., Wright M., Woodney L.M., Palmer P., et al., An Interferometric
Study of HCN in Comet Hale-Bopp (C/1995 O1), Astrophys. J., 2000, 119, 1498-1511.

Whipple F.L., A comet model. I. The acceleration of Comet Encke, Astrophys. J., 1950,
111, 375-394.

Whipple F.L., A Comet Model. Il. Physical Relations for Comets and Meteors., Astrophys.
J., 1951, 113, 464.



160 — BIBLIOGRAPHIE

Wink J., Bockelée-Morvan D., Despois D., Colom P., Biver N., et al., Evidences for extended
sources and temporal modulations in molecular observations of C/1995 O1 (Hale-Bopp)
at the IRAM interferometer, Earth Moon and Planets, 1997 (publié en 1999), 78, 63—-63.

Woodney L.M., Chemistry in comets Hyakutake and Hale-Bopp, Ph.D. thesis, Univ. of Ma-
ryland, 2000.

Woodney L.M., A'Hearn M.F., McMullin J., Samarasinha N., Sulfur Chemistry at Millimeter
Wavelengths in C/Hale-Bopp, Earth Moon and Planets, 1997 (publié en 1999), 78, 69-70.

Woodney L.M., A'Hearn M.F., Schleicher D.G., Farnham T.L., McMullin J.P., et al., Mor-
phology of HCN and CN in Comet Hale-Bopp (1995 O1), Icarus, 2002, 157, 193-204.

Woodney L.M., McMullin J., A'Hearn M.F., Detection of OCS in comet Hyakutake (C/1996
B2), Planet. Space Sci., 1997, 45, 717-719.

Wright M.C.H., de Pater |., Forster J.R., Palmer P., Snyder L.E., et al., Mosaicked Images
and Spectra of J =1 — 0 HCN and HCO* Emission from Comet Hale-Bopp (1995 O1),
Astrophys. J., 1998, 116, 3018—-3028.

Wurm K., Die Nature der Kometen, Mitt. Hamburg. Sternw., 1943, 8(51), 57-92.

Xie X., Mumma M.J., The contribution of electron collisions to rotational excitations of
cometary water, in . Asteroids, Comets, Meteors 1991, eds. A.W. Harris, E. Bowell, 1992
pp. 667-670.

Zakharov V.V., Bockelée-Morvan D., Biver N., Crovisier J., Lecacheux A., Radiative transfer
simulation of water rotational excitation in comets, Astron. Astrophys., 2007, 473, 303—
310.



Annexes

161






Annexe A

Simulations numériques de CO

Pour toutes les simulations numériques que nous avons utilisées (Solutions 1-5) nous
présentons ici les cartes des taux de production équivalents de CO et de H,O & 6 instants
au cours de la rotation. L'heure correspondante est donnée a droite des figures, la période
de rotation est 11,4 h.

Le taux de production équivalent Qeq(r, 6, ¢) est le taux de production qui, dans un
modele 1-D, créerait a la distance r du noyau la densité n que I'on mesure au point de
coordonnée sphériques (r, 8, ¢) dans les simulations. On le calcule pour H,O et CO en utilisant
I'expression :

Qeq(r.0,.¢) =4mr-vn(r,0,¢)r (A1)

r représente le vecteur position de la position considérée et v le vecteur vitesse des
molécules en ce point. Sur les figures, le taux de production A@quivalent est présenté en
fonction de la latitude (A = 7 — 6) et de la longitude (¢) a r = 50, 500 et 5 000 km du
noyau. Le Soleil se trouve dans la direction (A = 0, ¢ = 0) et I'axe moyen de la rotation est
confondu avec la direction z, c'est a dire A = 90°.
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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 HoS
is found to be consistent with direct release of HaS from the nucleus. SO displays an extended radial distribution. Assuming
that SOs is the parent of SO, the photodissociation rate of SO is measured to be 1.5 x 10"*s™! at 1 AU from the Sun. This
is lower than most laboratory-based estimates and may suggest that SO is not solely produced by SOz photolysis. From the
observations of J(2-1) and J(5-4) CS lines, we deduce a CS photodissociation rate of 1 — 5 x 10~°s™*. The photodissociation
rate of CSa, 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 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-
Send offprint requests to: J. Boissier tive lifetime and the lifetime of their parents. Spatial 1-D

“ Based on observations carried out with the IRAM Plateau 1\ phing at high angular resolution has also been under-

de Bure Interferometer. IRAM is supported by INSU/CNRS ken f f lecul HCN. H b d
(France), MPG (Germany) and IGN (Spain). taken for a few molecules (CO, HCN, H>O) observed at

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-
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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”. HyS 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 HaS, 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, H,S, SO,, SO, CH;0H, H,CO;
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 290211 line of HsS (at 216.7
GHz) and N;(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 A = 1.35 — 1.36 AU and heliocentric distance
rp = 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 29—
211 HaS and Ny (56-45) SO lines present in lower and up-
per receiver sidebands. The units used for CS, HaS and
SO lines were divided into 256 channels with 78 kHz
separation, providing an effective velocity resolution of
~ 0.31 kms~! for CS J(2-1), ~ 0.12 km s~ for CS
J(5-4) and ~ 0.13 km s~ for HyS 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+4-420) which flux density was determined observing
MWC349. In ON-OFF mode, the intensity scale is the an-
tenna temperature T4 *. The conversion factor from T4 *
to flux density and the HPBW of the primary beam at the
frequencies of CS, HyS and SO lines are given in Table 1.
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Table 1. Log of the observations and main characteristics.

Line Date uT Th A Mode S/Ta ™ Beam Line area® Av©
v (GHz) (1997) (AU) (AU) Jy/K) (@) Jy km s™! km s~!
CS J(2-1) March 12 8h47-15h30  0.98 1.36 cross 23.5 4.39 x 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 x 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
HaS 220211 March 13 4h25-15h27  0.97 1.35 Cross 37.6 1.99 x 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 Njy(56—45) March 13 4h25-15h27  0.97 1.35 cross 37.6 1.93 x 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

# Conversion factor averaged over the six antennas. Forward
(0.89, 0.55) at 98, 220 and 245 GHz, respectively.
b Intensity integrated over velocity measured in ON-OFF

and beam efficiencies are (Fesy, Beyy) = (0.93, 0.83), (0.89, 0.62),

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).
¢ Line velocity shift defined as Av =

%, where 7; and

i
i

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 HoS 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

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 HaS (220-211), SO N (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~! rms), presents a clear trend of variation with rota-

v; are the intensity and velocity of channel 4, respectively

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

These measurements have to be compared to the
strong modulation (~ 0.3 km s~! 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 HyS 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 ¢
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. ¢: 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
Aw value for J(5-4) (respectively J(2-1)) line.

Fig. 2. a-b: ON-OFF spectra of HaS 230 — 211 (216.7 GHz)
(a) and SO N;(5s — 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 HaS (respectively SO)
line. d: Line velocity shift as a fonction of UT time. Black
and grey symbols are for HoS and SO, respectively. The black
dashed (respectively grey dotted) line shows mean Awv value
for HaS (respectively SO) line.
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Fig.3. CS J(5-4) (2449 GHz, the integration time ~10 % | 1,100 Bl bl 0

(ON+OFF) is 16 min), J(2-1) (98 GHz, 12 min), H2S (220— 10 5 0 -5 —10 10 5 0 -5 —10

211) (216.7 GHz, 24 min) and SO N;(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, HsS 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 HsS. The line flux in the interferometric beam is in-
deed eight times lower for SO (Table 1), while SO and
HsS lines have comparable intensities in the primary

RA [arcsec] RA [arcsec]

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), HaS (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™' 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 HaS 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, H,CO, CH30H) 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 HyS and CO maximum emission
match the continuum position. No continuum data
were obtained on March 12 at the date of CH30H 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, H,CO, 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 uT* RA® Dec® (O-cont)® (0-C)¢
(6RA,6Dec) (6RA,dDec)
h:min:s h:min:s o " (0
CS J(2-1) March 12 15:00:00 22:41:28.643  41:36:31.11 € (40.42,+2.13)
CS J(5-4) March 12 7:00:00 22:38:43.424  41:24:11.52 ¢ (40.37,+2.48)
H.S March 13 8:00:00 22:47:25.371  42:02:02.88  (+0.06,4+0.05) (+0.92,4-2.87)
SO March 13 5:00:00 22:46:21.868 41:57:35.54  (—0.03,—1.34) (+0.83,+1.48)
® UT time at which coordinates are given.
> Apparent geocentric coordinates of the brightness peak measured on interferometric maps (“O”). Gaussian fits in the uv—
plane provide similar absolute positions.
¢ 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.
4 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).
¢ Continuum observations were not performed on March 12 (Altenhoff et al. 1999).
LB e g e g ""ClH'}:Z:'rg-z- Ty model detailed in Sect. 4 and a Sun/anti-Sun aymme-
3 o] Cozc‘ow ] cs54 ] try in the distribution of the molecules in the coma.
2F meo "N Y B E m'% 4  — There are however significant differences between HyS
'7 1t 1t 3 and SO and CS spectral maps. The HyS spectra at
E E E E northern positions are less asymmetric than those of
oF Lot 4 F L 4 F ) ¢ E SO and CS at the same positions. In addition, the CS
oreh 13 arch 16 J(5-4) spectra at centre and southern positions exhibit
STy Ty e T g excess emission at Doppler velocities around 0 km s~
E et 3 HiCO o ] ] At these velocities, the emitting molecules are moving
T 2F HNC@@ 3 2»«r«c@ 1 F 3 in (or near) the plane of the sky.
g L S0 ] ] ]
& b = = 3
E E E Sun N The molecules can be then grouped in two categories:
of c 4 F c 4 F c . S . .
Bttt d T Lt d those whose brightness centres coincide with the contin-
2o o 2o uum (H,S, CO, CH30H) and whose spectral maps (av-
el erages over about one rotation period) show mainly evi-
Fig. 5. Position of maximum brightness peaks in molecular dence for a global day/night asymmetry. Molecules of the

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

second group (CS, SO, but also HCN, HNC and H>CO)
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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blueshifted side of the lines is more intense; spectra are globally
f T 1 symmetric at negative Dec offsets. In addition, at zero and neg-
il 1L M’ ative Dec offsets, J(5-4) spectra present a narrow component
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Fig. 7. Same figure as Fig 6 for SO N;(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~ . The line profile is strongly asymmetric
at northern positions, mainly at negative RA offsets.

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-
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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 HyS, 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
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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.



184 — ANNEXE B. PUBLICATIONS

Boissier et al.: HaS, SO and CS interferometric imaging in comet Hale-Bopp 9

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

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

II1 1.13623 0.9141657 130.58735 282.47061 89.43003 0.9951313 +0.0053258

(£ 0.00003)* (£ 0.0000002)* (4 0.00001)*

(+ 0.00001)*

(£ 0.00001)* (& 0.0000002)*  (+ 0.0000002)*

* 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 IIT
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™!, 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.
(én 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 F;(z,y) in the plane of the sky
(z,y) for a number of velocity channels ¢. The computed
map is 256 x256 pixels wide, with pixels of 0.5” x 0.5”,
and velocity channels of 0.10 km s~*.

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—2x10~'* cm?, and a z,,, 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 HyS 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 IT  (O—C) Orbit IIT

(6RA,6Dec) (6RA,6Dec) (6RA,6Dec)

day  h:min:s h:min:s o.n. (”,”) (”,”)
09  05:00:00  22:14:44.864 +39:22:44:07 (—1.4,-0.6)

09  08:00:00  22:15:40.688 +39:27:56.90 (-1.2,-0.6)

09 10:00:00  22:16:18.031 +39:31:24.84 (—1.2,-0.6)

09  12:00:00  22:16:55.459 +39:34:52.18 (—1.4,-0.7)

11 06:00:00  22:30:26.714 +40:45:22.83 (-1.3,-0.6)

11 06:00:00 22:30:26.724 +40:45:23.05 (—-1.2,-0.4)

13 08:00:00  22:47:34.109 +42:03:01.56 (-1.3,-0.5)

13 15:00:00  22:50:03.197 +42:13:15.05 (-1.3,-0.5)

16 16:00:00  23:17:10.406 +43:48:28.38 (-1.1,-0.4)

16 16:00:00  23:17:10.407 +43:48:28.42 (-1.1,-0.4)

# Continuum geocentric positions from Altenhoff et al. (1999) converted from apparent to J2000.0 coordinates.
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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-
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Fig. 11. Population of the HoS 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 + 50log (™) for 100 km < 7 < 10000 km
and 7" = 120 K for » > 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, HyS 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, HyS and SO, the density distribution was de-
scribed by the Haser formulas for parent and/or daughter
species. Since the HyS coma does not show up strong spa-
tial and spectral asymmetries, the assumption of isotropic
outgassing is satisfactory for analysing the HoS 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 (> 10° 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™!, 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, HaS,
SO and SO parent, and the CS, HyS and SO production

rates.

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

Molecule B Reference
HaS 2.5x 107" Crovisier et al. 1991
CS 1.0 x 107° Jackson et al. 1982

2.0 x 107° Biver et al. 2003
1.0 x 107 Snyder et al. 2001

CS2 1.0 x107®  Feldman et al. 1999
1.7x107%  Jackson et al. 1986
SO 1.5x107*  Kim & A’Hearn 1991

4.9 x 107* Summers & Strobel 1996
6.2 x107* Huebner et al. 1992

SO2 2.1x107*  Kim & A’Hearn 1991
2.1x10"*  Huebner et al. 1992
2.3x 107" Kumar 1982
2.9 x 107**  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(z,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) :

c 2imy

o [ AR @en-

where o is the baseline vector for two antennas, with co-
ordinates (u,v) in the wv-plane. s is a vector in the sky
plane which coordinates are (z,y) in radian units. A is
the power pattern of the antennas, and df2 is an element
of solid angle on the sky. Unit of the brightness distribu-
tion F;(x,y) provided by the radiative transfer model is
[W m~2 sr71]. Vi(o) is here in units of [W m~2 Hz™!] or
janskys. Equation 1 can be approximated to :

Vi(o)

o - 8)dQ, 1)

c +o0

+o0
Vi(u,v) = [ awwrey

2iTy

vov J_ o

X exp(—

(uz + vy)) dzdy. (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 Fj(z,y) times the primary beam gaussian pattern
A(z,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.

Fourier space. Because of symmetry properties of the
Fourier Transform, a radially symmetric brightness distri-
bution results in visibilities V; (u, v) that only depend upon
the uv-radius ¢ =v/u? + v2. Observed visibilities that have
been radially averaged in the wwv-plane can be directly
compared to modelled V;(c). 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 Y, V;(0)dv [Jy km s~1] (with
dv 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 o = 0.

5. Analysis of the radial distribution of CS, H,S
and SO

Two different methods are used to analyse the radial dis-
tribution of CS, HsS and SO. Let us define Fsp as the
line area of the ON-OFF spectra and Fi, 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 = Fsp/Fn 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 @) is ad-
justed iteratively by running the model several times in
order to match at best the flux ratio and the observed in-
tensities Fsp and Fiy. Indeed, the intensities (particularly
Fl) are affected by small but significant opacity effects,
so that the flux ratio depends on Q.

5.1. Hydrogen sulfide HyS

The photodissociation rate of HyS has been determined
by Crovisier et al. (1991) using laboratory measurements
(Table 5). The resulting HoS 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, HoS photolysis.

The observed flux ratio R can be reproduced within
1-0 with the model for a photodissociation rate of HyS

Table 6. Observed and modelled fluxes (in Jy km s~!) and
flux ratios.

Observations® Models®
T=120K T variable
Thin Thick Thin Thick
H2S 220211
Fsp 18.9+28 19.14 17.20  19.40 16.60
Frnt 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)
Fsp 15.2+2.3 15.1 14.3 14.6 13.7
Frnt 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)
Fsp 213 £ 32 231 213 227 201
Frot 54+1.1 114 8.22 14.7 7.30
R 39+10 20.3 259 15.4 27.5

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

Model calculations of Fsp and Fing, 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 fi,s = 2.5 x 107%s71,
Bes, = 1.7 % 1073 s’l, Bes = 2 x 107° 71, The assumed
production rates are Qu,s = 1.35 x 10% 571, Qcs = 2.0 x
10%% 571 (respectively Qu,s = 1.2 x 10%° s7!, Qcs = 1.8
x 10?8 s71) for T' = 120 K (respectively, variable T') law.

el

in the range 1.5 — 3 x 1074571, 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 1-0) in the optically thick case shows
that the radial extension of HsS in the coma is well ex-
plained by direct release of HaS 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 HsS production rates
are 1.35 and 1.2 x 10? 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 uwv-
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 H>S 217 GHz line ver-
sus wv-radius. Circles with error bars: observations. Dotted
lines: model assuming constant 7". Thick lines: model assum-
ing variable T'. In both cases, calculations were performed with
Bi,s = 2.5 x 107*s71.

The ON-OFF HsS 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 HoS 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
CS, 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 CSa
spectra suggests that CSg is indeed present in cometary
atmospheres (Jackson et al. 2004). The CS 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 fcs,
between 1 and 1.7 x 1073 s71).

The photodissociation rate of CS is debated. From IUE
observations, Jackson et al. (1982) deduced fcg = 1 %
1075 s~1. From CS J(2-1) interferometric observations of
comet Hale-Bopp performed with the BIMA array, Snyder
et al. (2001) inferred Bos = 1 x 1074 s71, ie. a value
ten times higher. On the other hand, single-dish millimet-
ric observations of comets at small heliocentric distances
suggested Bcs & 2 x 107° s~ (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 Fsp and Fiy
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 CSy scalelength, which
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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) (Rs4, bottom)
lines for fos, = 1.7 x 1072 s7* (value at r, = 1 AU). The dot-
ted (respectively dashed) lines show the 1-o (resp. 2-¢) range
around the observed value (continuous line).

makes the determination of the CS; 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) (Rs4) lines with the photodis-
sociation rate of CS, assuming a constant or a variable
temperature in the coma. The CS, photodissociation rate
was taken equal to Bcs, = 1.7 x 1073 57! (value at rj, =
1 AU). The observed ratios can be reproduced within 2-o,
with Bcg in the range 2-7 x 107° ™! (case of constant T)
or with Bcg between 0.7 and 6 x 107° s~! (case of vari-
able T'). The same computations were made with Scg, =
1 x 1073 571 (Feldman et al. 1999) in order to investigate
the sensitivity of the results to this parameter. A satisfac-
tory fit within 1-o is obtained for both lines (Ro; = 12
and Rsy = 29) with Scg in the range 2-5 x 107° s~! and
a variable 7T'. In summary, our data are consistent with a
CS photodissociation rate of 1-5 x 10~> s~1. On the basis
of the J(2-1) data alone, the value fcg = 2-3 x 107° s~}
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: (Bcs = 2 X 107° 571, Bes, = 1.7 x 1073 s_l)
in solid line, (Bcs = 2 x 107 s7%, fes, = 1 x 107% s71) in
dashed line and (Bcs = 1 x 1074871, Bos, = 1.7 x 1073 s71)
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 x 10?® s7! with fcg = 1-2 x 1075
s~L

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 fcg = 2 x 107°
s~ and fBgg, equal to 1 x 1072 s7! and 1.7 x 1073 s~}
reproduce correctly the observed visibilities, as expected
from the study of the fluxes ratio. Visibilities computed
with Bcs = 1 x 107% s™! do not match the data.

The high value Scs = 1 x 10~% s~ 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 fog = 1 x 10~*s™1, their autocor-
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Fig.15. The flux ratio R = % as a function of Bso and
Bso,. Upper panel: for constant txémpcraturc T = 120 K; lower
panel: for the variable temperature law. Contour values are
given in the bottom of the figures. Circles correspond to (8so,
Bso,) values published in the literature (Table 5). The region
where the computed R is in agreement within 1-o 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 fog is decreased to ~ 3 x 1075571,
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 HyS. The flux ratio for the SO line is
R = 38410, taking into account calibration uncertainties,
to be compared to R = 5.4+1.2 for the HyS line (Table 6).
SO is a radical and a photodissociation product of SOs,
also observed in comet Hale-Bopp (Bockelée-Morvan et al.
2000). Published SO2 photodissociation rates are in gen-
eral consistent with each other: 850, = 2.1-2.3x 107 457!
for quiet sun and 2.9x10~* s~ for active sun (see Table 5).
A significantly lower value was derived by Kumar (1982),
but only one channel of the SO, photodissociation pro-
cess was considered. We will not consider this value in
this work.

In contrast, published values of (5o differ by up to a
factor of 4 (Table 5). Because SO and SO; 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 (8so, so,) in the range of



190 - ANNEXE B. PUBLICATIONS

Boissier et al.: HaS, SO and CS interferometric imaging in comet Hale-Bopp

published values. Isocontours of the flux ratio R as a func-
tion of Bso and fso, are presented in Fig. 15.

In the assumption that SO is produced solely by the
photodissociation of SOs, the observations are consistent
(within 1-1.5-0) with the published value of Sso = 1.5 x
1074s7! (Kim & A’Hearn 1991), but are not compatible
with values as high as 5 — 6 x 107*s~! (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 fBso 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 fso
> 1.5 x 10~* s~ ! using the lower envelope to the SO spec-
trum. Considering in addition the narrow lines, we esti-
mate fso = 3.2 x 10~%s~!, 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 fBso 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
SO, photodissociation. We examined several possibilities.
Among those that can be excluded are: 1) a fso, value
lower than published values; shielding of SO, 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 SO is not the only source
of SO, or that SO, 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 x 1028 s~ for fso = 1.5 x 10~*s~! and
Bs0, = 2.1 x 107571, 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
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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
Bso of 1.5, 4.9 and 6.2 x 10™*s71, respectively. The dotted-
dashed line tests the case of a pure nuclear origin for SO, with
Bso = 1.5 x 10~*s~!. Calculations correspond to variable T'
law. Similar results are obtained with a constant 7' = 120 K.

the beam efficiency and kinetic temperature. SOs 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/Qso, ~ 2 in March
1997. The discrepancy increases when a higher Gso value
is adopted (e.g., Qso/Qso, ~ 6 for fso = 6.2x 10~ 4s~1).
Bockelée-Morvan et al. (2000) suggest that Qso, is possi-
bly underestimated in their calculations as they assumed
LTE for the SO 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 Sso.

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 H5S is
in agreement with a direct release from the nucleus and is
well reproduced by our model using the HsS 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 CSy molecule. The angular
resolution of the observations prevented us to obtain ob-
servational constraints on the CSs 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 Bcs in the range 1 — 5 x 107°s™!, which is in agree-
ment with the value of 2 x 107°s~! proposed by Biver
et al. (2003) but rules out fcs = 1 x 1074s™! derived
by Snyder et al. (2001) from interferometric observations
with the BIMA array. With Scg ~ 3 x 1079571, 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 SO (Bockelée-Morvan et al.,
2000). Values of Bgo available in the literature differ by
a factor of ~4 between the lowest (1.5 x 107%s7!, Kim
& A’Hearn 1991) and the highest value (6.2 x 10=%s~!,
Huebner et al. 1992). From our own analysis based on
the same laboratory absorption spectrum, we estimate
Bso ~ 3.2 x 10~*s~1. In contrast, assuming that SO, is
the parent of SO, the SO interferometric data suggest Sso
= 1.5x 10~*s~'. The discrepancy between measured and
computed values of the SO photodissociation rate may in-
dicate that SO is not the sole parent of SO, or that SOy
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 So and NS radicals are still
unknown (Bockelée-Morvan et al., 2004). In the future, in-
terferometric mapping of SO and SO, 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 HyS. 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 HyS, 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, C,) 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 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 Nangay radio telescope, in
the millimeter range with the IRAM and CSO radio telescopes, and at 557 GHz with the Odin satellite. OH observations at Nangay provided a
4-month monitoring of the outgassing of the comet from March to June, followed by the observation of H,O with Odin from June to August 2005.
The peak of outgassing was found to be around 1 x 1028 molec.s~! between May and July. Observations conducted with the IRAM 30-m radio
telescope in May and July 2005 resulted in detections of HCN, CH30H and H;S 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, WM., Rauer, H., Schulz, R., Zucconi, J.-M., 2006. Astrophys. J. 641, L145-1L148],
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 CH30H 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 H>O 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 25000 % 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.

Keywords: Comets, composition; Comet 9P/Tempel 1; Radio observations

1. Introduction

The investigation of the composition of cometary nuclei
* Corresponding author. Fax: 433 1 45 07 79 39. is crucial for understanding their origin. Short-period Jupiter-
E-mail address: nicolas.biver@obspm.fr (N. Biver). family comets may have accreted directly in the Kuiper Belt

0019-1035/$ — see front matter © 2006 Elsevier Inc. All rights reserved.
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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 kms~! 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
Nangay 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 two months 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 Nangay. 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, Nancay and Odin observatories was sched-
uled around the time of the impact (early July 2005).

2.1. Nangay radio telescope

The Nancay radio telescope is a meridian telescope with
a fixed primary spherical mirror (35 x 300 m), a secondary
plane mirror (40 x 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 x 19'. Both polarizations of the two hy-
perfine transitions of the OH A-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 A-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 Nancay at that time. The Nancay 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 Nangay

UT date 2005 (rn) (A) Int. time [ Tpdv Velocity offset Inversion
[mm/dd.dd-dd.dd] [AU] [AU] [days x 1 h] [K kms™1] [kms~] (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 Nancay 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 IRC410216 were observed for cal-

ibration purpose. The beam sizes and main beam efficiencies
(np = 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). H»S (Fig. 3) and CH30H 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, H>CO) were searched for both in May and
July but not detected. Line intensities or 3o 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
9h 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 (1, ~ 0.6
at 305 and 353 GHz).

A marginal detection of the CH3OH lines at 304/307 GHz
(40, 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 H1®O at 547.476 GHz and NHj 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 (7sys),
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 ms~! at 557 GHz, well enough
to resolve the 1.5 km s~! 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 x 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 1, = 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 H,O
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~! (half widths at
half maximum intensity, HWHM = 0.70 &= 0.05 and 0.67 &+
0.13 kms~! 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 kms~! for HyO, HWHM = 1.00 and
0.58 £ 0.15 kms™~! for HCN J(3-2) and HWHM = 0.75 and
0.41 +0.11 kms~! 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 (rn) (A) Int. time Species J Tydv Velocity offset Offset
[mm/dd.dd-dd.dd] [AU] [AU] [min] (transition) [Kkms— 1] [kms~1]
Odin 1.1-m
06/18.06-18.43 1.516 0.818 70 H>O(119-101) 0.67+0.10 —0.31£0.13 14”
90 HyO(110-101) 0.374+0.09 —0.08£0.25 63"
68 HyO(110-101) 0.33£0.10 +0.38 +£0.32 83"
06/23.61-23.85 1.511 0.842 179 HyO(110-101) 0.66 % 0.07 —0.03£0.11 14"
07/03.65-04.22 1.506 0.892 375 HyO(119-1¢1) 0.44+0.04 —0.14£0.08 15"
07/04.26-04.62 1.506 0.895 248 HyO(110-101) 0.38 +0.04 +0.154+0.10 14"
07/04.66-05.02 1.506 0.897 250 HyO(110-101) 0.464+0.05 —0.09£0.10 14”7
07/05.06-05.43 1.506 0.899 250 H>O(119-101) 0.524+0.05 —0.09 £0.07 15”
07/05.46-05.83 1.506 0.901 252 HyO(110-101) 0.414+0.05 +0.174+0.13 14”7
07/07.57-07.84 1.506 0.912 218 HyO(110-101) 0.5040.07 —0.09£0.13 12"
07/09.22-09.45 1.507 0.921 165 HyO(110-101) 0.37+0.07 —0.06 £0.19 12"
07/10.57-10.85 1.507 0.929 167 HyO(110-1¢1) 0.344+0.06 —0.11£0.15 15"
07/11.95-12.19 1.508 0.937 166 HyO(119-1¢1) 0.424+0.06 —0.21£0.16 12"
07/16.17-16.41 1.510 0.962 206 H>O(119-101) 0.344+0.06 —0.30£0.21 18”
07/25.21-25.49 1.519 1.020 242 HyO(119-101) 0.3040.06 4+0.154+0.15 15”
07/31.59-31.87 1.529 1.064 207 HyO(110-101) 0.1940.05 —0.38+0.22 20"
08/07.55-07.82 1.543 1.116 201 HyO(110-101) 0.324+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 23"
05/06.80-07.04 1.618 0.712 78 HCN(3-2) 0.213£0.034 —0.224+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 HaS(110-101) 0.030 £ 0.008 —0.28£0.13 2.1”
05/05.78-09.04 1.615 0.713 818 CH3O0H 157 GHz! 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 25"
05/04.76-05.04 1.625 0.711 230 HyCO(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 CH30H(39—20)A* 0.038 £ 0.009 —0.40£0.15 2"
CH30H(3_;-2_)E 0.014 £ 0.009
CH30H(3p—20)E 0.015 £ 0.009
07/04.76-04.92 1.506 0.897 125 CH30H(3p-29)A™ 0.046 £ 0.009 —0.36+0.18 3"
CH30H(3_;-2_1)E 0.038 £ 0.009 —0.06 +0.19
CH30H(3¢-20)E 0.019 £0.010 —0.52+0.58
07/05.68-05.92 1.506 0.902 190 CH3O0H 145 GHZ? 0.068 +£0.018 —0.09£0.15 25"
07/06.80-09.89 1.506 0.917 320 CH3OH 145 GHz? 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 HyCO(312-211) <0.080 3"
CSO 10.4-m
07/04.22-04.25 1.506 0.895 27 CH30H 305 GHZ3 <0.260 3"
07/04.25-04.35 1.506 0.895 69 CH30H 305 GHZ? 0.252 £+ 0.069 +0.234+0.25 37
07/05.06-05.18 1.506 0.899 107 CH30H 305 GHZ <0.167 3"
07/05.21-05.36 1.506 0.900 123 HCN(4-3) <0.141 3"

Notes. 1. CH30H 157 GHz: sum of the three (30-3_1)E, (40—4_1)E and (50-5_1)E lines of CH30H. 2. CH30H 145 GHz: sum of the three (3p-20)A™,

(3_1—2_1)E and (39—20)E lines of CH30H. 3. CH30H 305 GHz: sum of the (21-29)A~" line at 304.2 GHz and (4;—49)A~ 7 line at 307.2 GHz.
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9P/Tempel 1: HCN(3-2) at 265.9GHz: 5.9+7.9 May 2005

E ' ' ' ]
02 f E
2 oif 3
W o 4
E . vy
=10 -5 0 10
velocity (km s™')
9P/Tempel 1: HCN(1-0) ot 88.6GHz: 4.9+7.9 May 200
e
I T i T 1
b o N - -
goazf - - ]
£L ]
0
-10 -5 0 y 5 10
velocity (km s™')
o3 9P/Tempel 1: HCN(3—2) at 265.9GHz: 6.9+8.9 May 2005
o2 f E
2ol ]
o F
I~E 0
-0.1 E
E . . vy ey
-10 -5 0 5 10

velocity (km s~ ")

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).

9P/Tempel 1: H,S(110-101): 5.9+6.9 May 2005
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Fig. 3. IRAM 30-m telescope spectrum of HpS 119—1¢; line at 168.8 GHz observed in May 2005.
sides of the lines, respectively, and we adopted an average value 0.77 and 0.4240.07 kms~! for HyO). The variation of the line

of vexp = 0.75 km s~!. We used 0.65 kms~! for H,O data ob- shape and expansion velocity will be discussed in Sections 4.2
tained after mid-July when lines were narrower (HWHM = 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 x,e set
to 0.3 for all data. The electron density obtained with a fac-
tor xpe = 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 HoO 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 HyO(119—1¢1) obtained in June is as well
matched with intensities computed with xpe from 0.1 to 1.0.
We adopted the mean value of xpe = 0.3: using x,c = 0.2
would increase systematically all H,O production rates by 7%
and using xpe = 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 14:131 K. For July data we do not expect a much higher
temperature (given that the generally observed trend in previ-
ous comets is 7' o r,l’l to rh’l'S) and assume 7 = 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 rj, = 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 x 10?7 molec.s~!. 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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9P/Tempel 1: HCN(1-0) at 88.6GHz: 2.8+3.8+5.8 July 2005
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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 HyO 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 H,O ob-
served with Odin.

Fig. 8 shows the model line intensities converted into “ap-
parent” production rates. The periodicity expected in signals
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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).

9P/Tempel 1: CH3OH 304+307 GHz: 4.30 July 2005

0.6 T T

0
velocity (km s™*)

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 HoO observed by Odin in July
is 19.7 h. The amplitude is reduced by 14% (HCN) to 70%
(H20). Since observations are averaged over a few hours, the
amplitude of variation is further reduced by a factor sin(x)/x
with x =2x1t,/T), where T, = 1.7 days and 1, is the observa-
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9P/Tempel 1: simulated periodic variations [July 2005]
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Fig. 8. Simulation of the effect of a sinusoidal variation of the HCN and H,O 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 H,O;
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 H,O 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 HyO and HCN productions presented similar
periodic fluctuations at the nucleus surface.

For OH at Nancay, 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. “H,O(119—1¢1)” 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 AQ of outgassing which then decreases
following a half Gaussian with a characteristic time of half
decay Ar. For the test cases, we assumed a total release of
material during the outburst N; on the order of 1.3 x 1032
molecules. The background production rate of water used is
Omm,0 =8 x 10?7 molec.s~ .

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 CH30H molecules during the
outburst are in 0.12% and 2.7% relative proportion with respect
to water, respectively. We investigated the cases At =1 h (i.e.,
AQ/Q =424)and At =15h (AQ/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 (At =1 and 15 h) for HCN and H,O are
shown in Figs. 9 and 10.

In another simulation the outburst is restricted to a cone of
/2 steradians in the plane of the sky with molecules outflow-
ing at a lower velocity (vexp = 0.35 km s~1). This more extreme
case will provide a better simulation of the observed H,O 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 At =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 H,O 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 A7z =1 h: the outburst is seen with a
delay of 3—13 h for HoO(110—10;), 1.5 h for HCN J(3-2)
and about 4 h for HCN J(1-0).

2. Isotropic burst with Az = 15 h: the outburst is seen with a
delay of ~14 h for HyO(119—1¢1), ~3 h for HCN J(3-2)
and about 7 h for HCN J(1-0).

3. At =1 to 10 h in a jet of /2 steradians in the plane
of the sky (Qu,0 = 1027 molec.s™! in this cone before
burst): the outburst is seen with a delay of about 1 day for
H,0(110-1¢1) and 3—4 h on average for HCN J(3-2). The
maximum is also significantly attenuated for the H>O line
for the short duration burst due to opacity (at the beginning
the local density is multiplied by 56 if Ar =1 h) (Figs. 11
and 12).

Because the time delay is 0.5 to 1 day for H,O 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



B.2 Biver et al., 2007 — 203

262 N. Biver et al. / Icarus 187 (2007) 253-271

9P/Tempel 1 in July 2005: simulated 1 h outburst (1.3x10°> water molec.)
T T T T

: input Qp(t) A4 HCN(3-2) RAM 7
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i S Py <
o 5— o . bk
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Fig. 9. Simulation of the effect of an outburst of 1.3 x 1032 water molecules (0.12 x 1.3 x 1039 for HCN) released isotropically in 1 h, at a velocity of 0.75 kms~!
(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 x 10?7 molec.s~! + excess of outgassing given in Table 7 for water) are plotted
with filled symbols and error-bars.

9P /Tempel 1 in July 2005: simulated 15h outburst (1.3x1032 water molec.)

T T T
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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 kms™! 0.75 kms~! 0.35 kms™! 0.35 kms™! 0.35kms™!

At: 1h 15h 1h 4h 10h

Line H,0 HCN(3-2) H,0 HCN(3-2) H,0 HCN(3-2) H,0 HCN(3-2) H,0 HCN(3-2)
AQq/Q 0.32 221 0.15 0.29 0.06 1.25 0.11 0.76 0.12 0.40
——th= 1.5h 05h 4h 0.7h 5h 09h 6h 1.4h 8h 1.5h
tp—1g= 3h 1.5h 14h 4h 14 h 2h 15h 35h 20h 5h
ty—thy= 14h 25h 30h 17h 35h 4h 35h 7h 38h 125h

Note. tp, t— and t4 are the times at which the “apparent” increase of outgassing reaches its maximum (A Qq), AQq4/2 when rising and A Q,/2 when decreasing,
respectively. 7 is the beginning of the outburst, which will have decreased by a factor 2 after Ar.
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9P /Tempel 1 in July 2005: 4 h jet outburst (1.3x10°* water molec.)
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Fig. 11. Simulation of the effect of an outburst of 1.3 x 1032 water molecules released in 4 h (dotted line). The release is limited to a jet in the plane of the sky with
a 1 /2 steradians opening angle and a velocity of 0.35 km s~!. The HCN abundance relative to water is 0.12%. For CH;3OH, 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 x 1077 Lt 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.
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9P/Tempel 1 in July 2005: 10h jet outburst (1.3)(1032 water molec.)

— T . .
X 40 )

5 -+ input Qp(t) An: HCN(3—-2) IRAM

E
8 1 H (1 RA

=] .
= 00 : Hy0(1,4—1g;) Odin
s 30 1
& @3 : CH;0H CSO

i @ : CH;OH IRAM
q
© (13.5% CHsOH in the ejecta)
% 20r 4
N

(«]

€

o

2 10

a

< 1 L !

10 20 30
Odin Odin Odin Odin
[a50) IRAM  IRAM €S0 IRAM

Time from impact [hours]

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 H,O (10% for

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

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

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 4.1. Long-term evolution of the outgassing

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

EJT d/"(‘j‘j ddd.dd] &,I)J] E/il)J] Qapp Q"‘7z70vfefl'(l Fig. 13 shows the evolution of the water production rate from

mmy X X </ g et .
0777 March to August 2005. The least squares fitting of a Gaussian

OH production rates (Nangay) [10%7 molec.s™ '] to the water production rates, taking into account a r;~ 2 helio-

03/11.6£7.5 1.89 0.98 <6.0 5.0%% i lution due to i d solar irradi h

03/28.8 + 8.0 178 082 42410 P centric evolution due to increased solar irradiance as the comet

04/143£7.5 171 0.75 43£09  62%* gets close to the Sun, yields:

04/27.3£4.5 1.65 0.72 49+13 6.7%*

05/07.3 +4.5 1.62 0.71 9.5+£14  6.9% - t+23\2 1.506\2

05/17.8 £5.0 1.58 0.72 62+1.9 7.3%% QOn,0 =10.0 x 10°" exp —( ) X ( ) s €))

06/01.3 +7.5 1.54 076 60+15 775 88 Th

07/06.28 £ 4.5 1.51 0.90 <37.0 8.0%*

H; 0 production rates (Odin) [1027 molec. s’]]

06/18.25+0.18 1.516 0.818 11.5+1.0 7.9%%
06/23.73 +£0.12 1.511 0.842 124+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+£09 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 87+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 78+15 8.0%*
07/10.71 £0.14 1.507 0.929 73+£13 8.0%*
07/12.07 £0.12 1.508 0.937 9.0+£13 8.0%*
07/16.29 +0.12 1.510 0.962 77+14 8.0
07/25.35+0.14 1.519 1.020 68+13 8.0
07/31.73 £0.14 1.529 1.064 48+1.3 7.8%*
08/07.68 4 0.13 1.543 1.116 84114 7.6%%
HCN production rates [1024 molec. s"]
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%
05/07.9240.13 1.615 0.713 5.6+0.8 4.5%
05/08.92 4 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 4 0.03 1.506 0.899 <84 8.0%*
07/05.80 +0.12 1.506 0.902 123423 8.0
07/08.85 +2.05 1.507 0.919 6.0+1.8 8.0%*
CH3OH production rates [lO25 molec.s™! |
05/07.7 £ 1.6 1.615 0.713 18+3 6.5%
07/03.34 4+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 4 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%*
H,S production rate [l()24 molec. s_ll
05/05.78-07.04 1.621 0.712 3248 6.5%
CS production rate upper limits [10%* molec.s™ 1]
05/08.92 4+ 0.13 1.611 0.713 <l11.1 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 <74 7.2%
07/03.34 4+0.53 1.506 0.889 <25.5 8.0%*
07/04.84 £0.08 1.506 0.897 <20.0 Impact

H,CO production rates upper limits [10%* 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%*

& OH,0.ref is from Eq. (5) (*), or from (8 x 1027 x (1.506/r;)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 Qy, 0, ref
is also the weighted average of each day value. °

where ¢ = date — Tperihelion in days. The 23 June data point
is not included in this analysis (cf. Section 6). The fit is mar-
ginally significant (x2 = 27 versus 41 for no variation), and
might be biased by the inhomogeneity of the data (Nangay ver-
sus Odin). Indeed, H>O production rates derived from Nangay
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 x 10¥” molec.s™ !, in agreement with other measurements:
6 x 1027 (Schleicher et al., 2006), 7 x 1027 (Bensch et al., 2006)
to 10 x 10?7 molec.s™! (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 (1/7, = 1/T; — 1/ T}, where
Ty ~ 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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9P/Tempel 1: Mar—Aug. 2005: H,0 production rates (Nancay and Odin)
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Fig. 13. Water production rates based either on Nangay observations of the OH radical (squares) or Odin observations of the H,O line at 557 GHz (circles). The

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

9P/Tempel 1: HCN production rates and lines Doppler shifts
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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 Qycn from
a simple sine evolution (Fig. 15). A 4-parameter (period 7},
phase origin Ty, mean production rate Q,,ucn and amplitude
A Qucn) weighted least squares fitting over 14 points yields:

T, = 1.68 days;

Tp = 6.51 May 2005;

Qmucen =7.3 x 10%* molec.s™!;

AQnen = 3.0 x 102* molec.s™!;

x% = 3.8 and the reduced chi-square is X.%:]o =0.38.

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

T, =1.73 £ 0.10 days;

To = 6.44 £ 0.07 May 2005;

OpreN = 7.5 £ 0.5 x 1024 molec.s™!;

AQuen =2.9+0.7 x 10** molec.s™!;

x%=3.1 and the reduced chi-square is XVZ:IO =0.31;

which gives:
t — 6.44 May 2005
1.73

x 10%* molec.s™!. 2)

OneN = (7.5 +2.9 x sin [2;1

This curve is plotted in Fig. 14a. The uncertainty on the fitted
parameters is obtained by the projection of the 4-D ellipsoid
Ax2 =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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9P/Tempel 1: 4.8—9.0 May 2005: HCN production rates (IRAM—30m)
T

Quen Lmolec./s)

o L

0 0.2

0.4 0.6
Fraction of rotation period [41.5 h]
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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 T, = 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:

t —7.18 May 2005

Av=—-0.1540.09sin| 2
v + sm|: T 165

:| kms~!, 3)
with the date ¢ in days corrected for “beam delay.” The period
of variation T), = l.65fg:ﬂ days is in agreement with previous
findings. The reduced x?2 is Xf =0.13, versus XGZ =0.69 for
a straight line fit to the 7 data points with mean Doppler shift
Av=—-0.14kms™".

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 (/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 H;O
production rates measured with Odin. But as explained in Sec-
tion 3.2.1, we expect the amplitude of the variation of the
H>0(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 Qu,0 corrected for 1/ r,% heliocentric evolution and ex-
cluding the July 4.4-7.8 post-impact data. The mean value is
Omn,0 = 8.0 x 1027 molec.s™! 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 x 1027 molec. s~!, similar to
each individual measurement uncertainty.

Actually fitting a sine evolution with fixed phase (7o =
3.90 July + 0.82 day, cf. Section 4.2 and “Beam delay”) and
period (1.71 days), yields:

R t—4.72
On,0= (8.1 +0.7 x sm[er 171 :|)

1.506\
X ( ) x 10?7 molec.s™!.
n

“)

The reduced chi-square is )(62 = 1.32, to be compared to )(52 =
1.29 when fitting just the mean value Q,n,0 X (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 Qycn 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), Tp =~ 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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9P/Tempel 1: 3.9 July — 7.7 Aug. 2005: H,0 production rates (Odin)

5107 |

Production rate [molec./s]

July

i

20
Day of July 2005 [UTC]

Fig. 16. Apparent H>O production rates measured from Odin observations and the least squares fit of Q/r,f to the data.

Table 5
Molecular abundances of Comet 9P/Tempel 1

Molecule Omolec./ QH, 0, ref Omolec./ QH,0,ref
May 2005 2-3 or 5-10 July 2005

HCN 0.11£0.01% 0.124+0.03%

CH30H 2.8+0.9% 2.740.4%

H,S 0.5+0.1%

cs? <0.13% <0.25%

co <10% <32%

H,COP <1.5% <2.3%

2 CS is assumed to come from CS; (600 km parent scalelength used here).
b H,CO is assumed to come from a distributed source with a lifetime equals
to 1.75 times the HpCO lifetime (Biver et al., 1999).

production rate:

— 0.1 — (6.44 May 2
anovfef=(8+35in|:2nt 0.1- (6.44 May OOS)D

1.72

2
X <1'506> x 10%” molec.s ™. 5)

Tn

It matches the May periodicity of HCN and the April-May
mean water production rate derived from Nangay observations
(7 £ 1 x 10?7 molec.s™!). ¢ 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 (H,O:CO:CH30H:
H,CO:H,S: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 H,O 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 T, = 0.25 K. The
conversion of this line intensity into a number of molecules is
not straightforward since the H>O line is optically thick: pho-
tons emitted by the cloud of ejecta responsible for this spike
will be absorbed by the foreground H»O 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~!)
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 km s~ also
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Table 6
Rotationally phased HoO production rates (July 2005)
Phase?® Data around impact “Normal” activity 3 to 34 days after impact
UT date [ Tpdv 01,0 Date (rn) (A) [ Tpdv dv QHZOb
[dd.dd] [Kkms™!] [10%7 s~ 1 [dd.dd] [AU] [AU] [Kkms™!] [kms™1] 11027 s11
—0.18 03.93 0.44 +£0.04 9.14+0.6 09.33 +10.71 1.507 0.925 0.3440.04 —0.08 £0.10 73+£09
+0.12 04.44 0.38+0.04 7.8+£09 07.72431.73 1.515 0.979 0.3240.03 —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 0.3040.04 —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 0.424+0.06 —0.21£0.16 9.0+£1.3
+0.82 05.65 0.41 +0.05 87+1.1 09.33410.71 1.507 0.925 0.3440.04 —0.08 £0.10 73+£09

4 Rotation phase with reference time 7y = 4.244 July 2005 (impact date) and a 1.7-day period.

b Corrected for a priori r;z variation since impact day (r, = 1.506 AU).

U 7431 duly 25 Jul.+8 Aug. 12.07 July 9+10 July 2005
R R o R A B R maa e
0.4 x =
02 F + F E
of = -
_0‘2: 1 1 1 E 1 1 1
L L B B TTTT T YT
0.4 -
02 E Impact
1 day
0k ! ::
-0.2 1 1 L Bl
-5 0 5 -5 0 5 -5 0 5
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/sp.4
02 3.93
ol July
9P /Tempel 1: ODIN H,0 557GHz —0.2
) 0.4
Rotation—phased averages 02 23,73
0 June
1 1 1 =02 lllx‘l P R
(0]

0.5 1
Phase of rotation [1.702 day] in days (origin =

1.5
4.24 July)

Fig. 17. Spectra of H,O 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 s7Lif 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 kms~!.

Table 7 provides impact-related apparent production rates as
a function of time, and corresponding total amounts of HyO
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 N, = 1.3-2 x 10?2 molecules. Mumma et al. (2005)
found an excess of 10%® molec.s~! 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 ~10%% molec.s™! 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 (N; = 1.7 x 1032 molecules), given
that the increase of outgassing due to the impact is detected at
the 3—40 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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9P/Tempel 1: Hy0(110—101) 557GHz: 7 July — 7 August 2005
(Scaled to 5 July 2005 observing conditions: x1.1)

0.4

T
4.3—-5.8 July 2005

0
velocity (km s %)

Fig. 18. The 557-GHz H,O 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 H>O production rate
UT date AQapp.H,0 “Spike” area (AQH,0)app
[mm/dd.dd] model (1) [ Tpdv model (2)
1027 s—1 [Kkms™1] 11027 s—1)
07/04.44 04£1.1 0.02 4 0.05 02+05
07/04.84 20£1.5 0.10%0.06 09+0.5
07/05.24 1.8£1.6 0.09 +0.07 0.8+0.6
07/05.65 14£14 0.07 +0.06 0.7+0.5
Average
07/05.04 1.4£07 0.08 4 0.02 0.7+£0.2
Integrated mass of water [tons]: 07/04.24-05.83
07/05.04 5700 4 2800 5300 + 1800%

Notes. Model (1): Qp,0 (Table 4) minus Qp,0 (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 (rj,, A, Vexps
photo-dissociation rates, etc.) on line intensities.

A Integrated AQp,0dt 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 Kiippers et al. (2005) (24500 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 H,O), 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 (CH30H) 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 H,O 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
OHen/ On,0 = 0.12 £ 0.03% (Table 5). The excess observed
at fo + 14 h on 4.84 July is then:

AQuew = (13.1 = 0.0012 x 8000) + 2.1 x 10** molec.s™!
=3.5+2.1 x 10> molec.s ™. 6)

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 Qy,0 ~ 11 x 10?7 molec.s™!, close to its
possible peak value at that time) is

AQCH;0H = 5.5 + 2.4 x 10%° molec.s™!
(1o + 1.3 h, CSO data) )

and on 4.84 July:

AQcyon = 1.7 £ 0.6 x 10%° molec.s™!
(fo + 14 h, IRAM data). ®)

The methanol excess is still marginal however (2-2.50).
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-um 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 HyO:CH30H: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 N;cH,on of methanol released in the ejecta,
an outburst lasting around 4 h is required, with N;cH;oH =
46 4 18 x 10%° molecules. This implies a relative abundance
CH30H/H,0 =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 H>O 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/H»O 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 AQp,0 =4.0 £ 1.2 x 10?7 molec.s~! on 23.7 June and
AQu,0 =2.9 + 1.4 x 10*7 molec.s™! on 7.7 July (Table 4).
The stationary regime assumption is of course not relevant to
analyze these outbursts, and the AQp,0 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 H>O data can be compared to
HCN or CH30H 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 AQy,0 given above corresponds to N; ~
2 x 1032 molecules, i.e., 1/3 day of normal activity. We note,
however, that this outburst is only detected at a 20 level.

The Deep Impact team reported an outburst beginning on
22.38 June UT. The excess in H,O 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 N; ~ 10°3
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~!. This investigation cam-
paign puts into evidence several characteristics of the comet:

e The relative molecular abundances are ‘“classical,” of
the order of (H,0:CO:CH30H:H,CO:H;,S: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 (T, = 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-o 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 *N/N 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 HCNHT 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+NHy=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-
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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 Cy and NHy 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 actl\'lty (water production
rate of a few x 10%® s! 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 kms~!. 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
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Fic. 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.
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Fic. 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.

UT Date I(HICN) I(HINC)
May 9, 2006 5.35 +0.04 —

May 10, 2006 4.2140.08  0.073+0.025
May 11, 2006 3.0140.06 —0.021+0.018
May 10-11, 2006 3.62+0.05  0.026 +0.015

Notes.—Integrated line intensities, Thdv (Kkms~!), computed
over the velocity range of 2 to 2 kms~! (HCN; includes all hy-
perfine components) and ~1 to 1 kms~! (HNC). The uncertainties
listed are 1-o statistical uncertainties. Calibration uncertainties
are of order 20%. The May 10-11 entry is a uniformly weighted
average of the two corresponding spectra.

2007 - 215



216 - ANNEXE B. PUBLICATIONS

HNC in Comets 3

TABLE 2
HCN AND HNC PRODUCTION RATES.

UT Date Q(HCN) Q(HNC)  Q(HCN)/Q(HNC)
May 10, 2006 (4.85+0.09) x 10%° < 0.7 x 10>* < 1.4%
May 11, 2006 (3.05 £ 0.06) x 102° < 0.5 x 1024 <1.7%
May 10-11, 2006 (3.90 + 0.05) x 10%° < 0.4 x 10** <11%

Notes.—Productions rates (mol s~!) computed assuming a gas temperature of 65 K and expansion velocities of 0.62 and 0.58 kms~", 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 Nangay and Odin data between 7 and 10 of May
(Crovisier et al. 2006; Colom et al. 2006).

Molecular production rates of HCN and HNC (3-0 up-
per limits) on May 10-11 are listed in Table 2. The
resulting 3-¢ 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 x 10%% — 4 x 10%° mols™!
(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 x 10%” mols~!. 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 r,, we have outlined with gray circles
in Figure 3 the measurements with 7, 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 r;, between ~0.5 and 1.2 AU,
the ratio is well described by the linear relation

Qunc/Quen = 0.33 = 0.25 7, (AU) (1)
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Fic. 3.— Observed HNC/HCN abundance ratio in comets as
a function of the water production rate, Qu,0. 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 WM; (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.
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Fic. 4.— Observed HNC/HCN abundance ratio in comets as a
function of the heliocentric distance, r;,. The dotted line shows a
linear fit to the data for 7}, 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,
rp~0.1-0.2 AU (comets C/2002 X5 and C/2002 V1,
both with relatively high water production rates of ~4 x
10%° mols™'), 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
rp<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 7, dependence is obtained
from measurements of comets with the water production
rates below 4 x 10?2 mols~!, which restricts the rj, 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 3-0 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—mo 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-
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F1G. 5.— Observed HNC/HCN abundance ratio in comets with
rp, between 0.5 and 1.2 AU, as a function of the geocentric distance,
A. 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-o 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 x 10~* (Bockelée-Morvan et al. 2001) vs.
<2 x 107 (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 CH,NH, 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; CgH;2Ny), 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 *N/!°N 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 '°N 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 NH, 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 N /"N 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 (CH3NH;) and ethylamine (CH3;CH;NH,)
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 N 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 Cy and NHy depletions that are re-
lated to CoHs and NHj 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 "N/!N 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 H'>NC/H"“NC iso-
topic ratio would be instrumental in determining whether
the HCN polymers invoked to explain the enhanced °N
abundance in CN are also a source of cometary HNC.
However, such measurements will have to await the com-
missioning of ALMA.

This research has been supported by NSF grant
AST-0540882 to the Caltech Submillimeter Observatory.
D.C.L. acknowledges support from the Observatoire de
Paris during his stay in Meudon. S.B.C. acknowledges
support from NASA’s Planetary Atmospheres Program.
We thank N. Fray for useful discussions.

REFERENCES

A’Hearn, M.F., Millis, R.L., Schleicher, D.G., Osip, D.J., & Birch,
P.V. 1995, Icarus 118, 223

Biver, N., Bockelée-Morvan, D., Boissier, J., Colom, P., et al. 2005,
in Asteroids, Comets, and Meteors, IAU Symp. No. 229 (Book
of Abstracts), 43

Biver, N., Bockelée-Morvan, D., Colom, P., Crovisier, J., et al. 1997,
Science 275, 1915

Biver, N., Bockelée-Morvan, D., Crovisier, J., Henry, F., et al. 2000,
AJ 120, 1554



B.3 Lis et al. 2007 — 219

6 Lis et al.

Biver, N., Bockelée-Morvan, D., Boissier, J., Colom, P., et al. 2006a,
BAAS 38, 484

Biver, N., Bockelée-Morvan, D., Crovisier, J., Lis, D.C., et al.
2006b, A&A 449, 1255

Biver, N., Crovisier, J., Davis, J.K., Despois, D., et al. 1999, in
Asteroids, Comets, and Meteors 1999, p. 50 (Book of Abstracts)

Blackman, G.L., Brown, R.D., Godfrey, P.D., & Gunn, H.I. 1976,
Nature 261, 395

Bockelée-Morvan, D., Gunnarsson, M., Biver, N., Charnley, S.,
Crovisier, J., Lis, D.C., Rodgers, S. 2005, in Asteroids, Comets,
and Meteors, IAU Symp. No. 229 (Book of Abstracts), 111

Bockelée-Morvan, D. 2007, A&SS, in press (ALMA Symposium
Madrid, Spain)

Bockelée-Morvan, D., Biver, N., Moreno, R., Colom, P., et al. 2001,
Science 292, 1339

Boehnhardt, H., Holdstock, S., Hainaut, O., et al. 2002, EP 90, 131

Charnley, S.B. 2002, in Proceedings of the Second European
‘Workshop on Exo/Astrobiology (ESA SP-518), 33

Charnley, S.B., & Rodgers, S.D. 2002, ApJ 569, L113

Charnley, S.B., Rodgers, S.D., Kuan, Y.-J., & Huang, H.-C. 2002,
ASR 30, 1419

Colom, P., Crovisier, J., Biver, N.; Bockelée-Morvan, D., Boissier,
J., & Lecacheux, A. 2006, in SF2A-2006: Semaine de
UAstrophysique Frangaise, ed. D. Barret et al., 389

Crovisier, J., Biver, N., Bockelée-Morvan, D., Boissier, J., Colom,
P. et al. 2005, BAAS 37, 646

Crovisier, J., Biver, N., Bockelée-Morvan, D., Boissier, et al. 2006,
BAAS 38, 485

Dello Russo, N., Vervarck, R.J., Jr., Weaver, H.A., Biver, N., et al.
2007, Nature, in press

Fink, U., & Hicks, M.D. 1996, ApJ 459, 729

Fray, N. 2004, Ph. Thesis, University of Paris XII

Herbst, E., Terzieva, R., & Talbi, D. 2000, MNRAS 311, 869

Hirota, T., Yamamoto, S., Mikami, H., & Ohishi, M. 1998, ApJ
503, 717

Ilyushin, V.V., Alekseev, E.A., Dyubko, S.F., Motiyenko, R.A.; &
Hougen, J.T. 2005, J. Mol. Spec. 229, 170

International Comet Quarterly 2006, Vol. 139, pp. 100, 116; Vol.
140, pp. 137,151, 174

Irvine, W.M., Bockelée-Morvan, D., Lis, D.C., Matthews, H.E.,
Biver, N., et al. 1996, Nature 383, 418

Irvine, W.M., Bergin, E.A., Dickens, J.E., Jewitt, D., et al. 1998,
Nature 393, 547

Irvine, W.M., Bergman, P., Lowe, T.B., Matthews, H., et al. 2003,
Origin of Life and Evolution of Biosphere 33, 609

Jehin, E., Manfroid, J. Cochran, A.L., Arpigny, C., et al. 2004, ApJ
613, L161

Lis, D.C., Keene, J., Young, K, Phillips, T.G., Bockelée-Morvan,
D., et al. 1997, Icarus 130, 355

Rodgers, S.D., & Charnley, S.B. 1998, ApJ 501, L227

Rodgers, S.D., & Charnley, S.B. 2001a, ApJ 546, 324

Rodgers, S.D., & Charnley, S.B. 2001b, MNRAS 323, 84

Sandford, S.A., Aléon, J., Alexander, C. M. O’D., Araki, T, et al.
2006, Science 314, 720

Schilke, P., Walmsley, C.M., Pineau des Foréts, Roueff, E., Flower,
D.R., & Guilloteau, S. 1992, A&A 256, 595

Snyder, L.E., & Buhl, D. 1972, Ann. New York Acad. Sci. 194, 17

Weaver, H.A., Lisse, C.M., Mutchler, M.J., et al. 2006, BAAS 38,
490

Villanueva, G.L., Bonev, B.P., Mumma, M.J., et al. 2006, ApJ 650,
L87

Zuckerman, B., Morris, M.P., Palmer, P., & Turner, B.E. 1972, ApJ
173, L125



220 - ANNEXE B. PUBLICATIONS

B.4 Boissier et al. 2006

Compte rendu d'une présentation au colloque “Science with ALMA : a new era for
Astrophysics”, qui s'est déroulé en novembre 2006 a Madrid.
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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 HyO 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 area® AvP
GHz in March arcsec (”) km s~! Jy km s™% km s~!

(e]6] 230.538 11 cross 2 x 1.38 0.13 4.86 = 0.17

J(2-1) auto 20.9 82.8 £ 0.6 -0.083 £ 0.007
(¢f0) 115.271 11 cross 3.57 x 2.6 0.13 1.01 £+ 0.07

J(1-0) auto 41.8 1084+ 04  -0.09 4 0.05
Cs 244.936 12 cross 1.92 x 1.28 0.12 544+ 0.7

J(5-4) auto 19.7 213 £ 0.6 -0.098 £ 0.003
CS 97.981 12 cross  4.39 x 2.82 0.31 1.45 £ 0.05

J(2-1) auto 49 152402  -0.08 + 0.01
SO 219.949 13 cross 1.93 x 1.5 0.14 0.44 £ 0.04

N j(56-45) auto 21.9 16.9 = 0.9 -0.15 £ 0.02

@ 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.

Tiv; . Lo
b Line velocity shift defined as Av = 2’7 where i represents the channels numbers where the line is present.

2T

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 A ~ 1.35 AU and the heliocentric rj, ~ 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, H,S, SO3, 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 HoO
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 (~ 0.01km s™') is about 40
times fainter than observed (~ 0.4km s™'). 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
~0.25km s, 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 (3, [km
s71]), 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 Fsp
is measured in a beam much larger than the interfer-
ometric map center flux Fr,;. As a result, the ratio
R= %L: probes the radial extension of the molecules
in the coma. In order to constrain Bcs and Bso, 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 CSy in the
first 500 kilometers of the coma. Jackson et al. [6] de-
duced fog = 1x107° s~ from IUE observations in the
UV. More recently, Snyder et al. [7] suggested that it
should be ten times higher (1 x 107* 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
ﬁcs =2x 10751 [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 Rsqy = 39 + 10 and Ro; = 10.5 + 1.8
respectively. We simulated observations to compute Rs4
and Ra; for all the published values of Scg. The com-
parison with the observations shows that the value pro-
posed in [7] leads to fluxes ratios (Rs4 ~ 20 and Ray ~
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) Bes = 1 x 107° s7! and fBos = 2 x 107°
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s~! produce Rs4 and Ry values in agreement with ob-
servations.

4.3 Sulfur monoxide SO

SO is a radical and is likely the photodissociation prod-
uct of SO,, also detected in comet Hale-Bopp. Two
values have been published in the literature for the
photodissociation rate of SO2. It appears that Sso, =
1.4 x 107%s71 [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 Bs0, = 2.1 x 1074571 [10].

Conflicting values for the photodissociation rate of
SO are found in the literature : 1.5 x 10~4s~1, [10].
4.9 x 1074571, [11], and 6.2 x 10~4s~1, [12)].
Assuming a constant or a variable temperature in the
coma, the observed ratio (%TE; = 38+ 10) is consistent
(within 2 o) with a daughter product distribution of SO
and a photodissociation rate of 350 = 1.5 x 107%s~1.
The other Bso values lead to ratios at about 3 o 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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