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RESUME

L'un des constituants essentiels du milieu interstellaire est 1l'hydro-
gine atomique neutre. Une méthode classique, mais efficace, pour étudier
ce constituant est 1'observation de la transition hyperfine & 21 cm de
longueur d'onde de l'hydrogdne neutre. L'observation de cette raie en
émission peut 8tre complétée utilement par la mesure de la raie en absorp-
tion sur le rayonnement continuum des radiosources discrdtes, Le profil
d'absorption donne la profondeur optique de l'hydrogéne neutre sur la ligne
de visée, ce qui, comparé avec le profil d'émission, permet en principe
de déterminer la densité de colonne et la température d'excitation de

1'hydrogeéne dans la direction étudiée.

Nous présentons ici des observations de profils d'absorption a2 cm
dans la direction de 819 radiosources extragalactiques, effectuées avec le
radiotélescope de Nancay - (chapitre II). Nous discutons 1l'efficacité de cet

instrument pour ce genre de mesure (appendice au chapitre II).

Nous nous servons ensuite de 1'échantillon des composantes d'absorp-
tion détectées (300 & (b} > 10) pour effectuer une analyse statistique des
nuages d'hydrogtne proches. L'étude des vitesses radiales permet d'obtenir
le mouvement du Soleil par rapport au gag interstellaire local ; en retrou-
vant 1'effet moyen de la rotation galactique différentielle, nous détermi-
nons la distance moyenne des nuages d'hydrogéne neutre au plan galactique,

ainsi que la dispersion de vitesse radiale de ces nuages (chapitre III).

Nous étudions quelques biais observationnels qui affectent notre
échantillon : le mélange des composantes spectrales provenant de nuages de
vitesses radiales voisines, la présence de composantes spectralea parasites
dues & la contamination des profils d'absorption par la raie & 21 cm en
émigsion (chapitre IV, t et 2). Puis nous présentons l'histogramme des
dispersions de vitesse interne des nuages (chapitre IV, 3). Nous essayons
ensuite de déterminer la distribution des profondeurs optiques des nuages,

ainsi que la probabilité de rencontrer un nuage de profondeur optique donnée
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gur une ligne de visée, en tenant compte des biais et de la sensibilité
des observations (chapitre IV, 4). La comparaison de nos résultats avec
les prédictions de certains moddles descriptifs récents du milieu inter-

stellaire indique que ces moddles doivent &tre révisés (chapitre IV, 5).

Dans le but de préciser les rapports entre nuages moléculaires denses
et nuages d'hydrogéne neutre diffus, nous avons effectué des observations
des raies radio du radical hydroxyle et de la molécule de monoxyde de
carbone dans certaines des directions ol 1l'absorption & 21 cm est connue.
La présence de molécules dans quelques nuages diffus suggére une continuité

entre nuages diffus et nuages moléculaires (chapitre V).
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CHAPITRE I

INTRODUCTION
I.1 LES DIFFERENTS ASPECTS DU MILIEU INTERSTELLAIRE

Les conditions physiques régnant dans le milieu interstellaire - den-
sité, processus de chauffage et de refroidissement, champs de rayonnement
ionisant, etce... - sont extr8mement varides. Il s'en suit que le gas
interstellaire peut se présenter sous des phases trés diverses. La figure
I.1 présente schématiquement ces phases telles que nous les connaissons
actuellement (Myers, 1978 3 Salpeter, 1978). On distingue :

(1) De 1'hydrogine atomique neutre distribué en nuages diffus, ou régions
HI,
(2) pe 1'hydrogtne atomique neutre plus chaud et moins dense, désigné

"miliey internuage". Nous reviendrons longuement sur ces deux composantes
qui sont au centre de la présente étude.
(3) Les régions HII, au voisinage des étoiles chaudes et brillantes

dont le champ de rayonnement ultraviolet ionise l'hydrogdne. Les régions
HIT - souvent des nébuleuses brillantes - s'observent depuis longtemps

par leur émission thermique et leurs raies de recombinaison.

(4) Des puages denses ("nuages sombres", "globules de Bok", "nmuages molé-
culaires®) essentiellement constitués de molécules, car leur densité et la
présence de poussidre favorisent la formation des molécules, alors que
1l'opacité due aux poussidres arr8te les rayonnements dissociatifs. La
molécule H2 peut s'observer directement par ses transitions de rotation-
vibration dans 1'infrarouge. Ces raies n'ont jusqu'a présent §té détectées
que dans la nébuleuse d'Orion (Gautier et al., 1976 ; Beckwith et al., 1978),
dans quelques nébuleuses planétaires et quelques galaxies extérieures. Les
régions denses s'étudient actuellement par les raies d'autres molécules
présentes 4 1'état de traces., Le traceur le plus commode semble ainsi

8tre la molécule CO avec ses raies millimétriques (les études les plus
importantes des raies de CO dans les nuages sombres sont citées par
Thaddeus, 1977, et Myers, 1978).

(5) Un gag coronal trés chaud et trds ténu, récemment mis en évidence par

un traceur sensible, l'oxygéne cing fois ionisé, observé par ses raies dans
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1'ultraviolet lointain en absorption devant les étoiles (Rogerson et al.,
1973 3 Jenkins, 1978a et b). Le volume occupé dans le milieu interstel-
laire par le gas coronal, encore mal déterminé, semble trds grand (la
dénomination de "milieu internuage® pour la phase chaude de 1l'hydrogene

neutre serait alors impropre).

En plus du gag, le milieu interstellaire renferme de la gggggiggg,
observable par 1l'extinction (qui peut se mesurer par des techniques de
comptage d'étoiles ou de galaxies), par le rougissement des étoiles et
par 1'émissien dans l'infrarouge lointain (e.g. Rouan et al., 1977)

On a pu établir par différentes méthodes (Enapp et Kerr, 1974 3 Heiles,
1976a ; Bohlin et al., 1978) la proportionnalité entre les quantités de
gas et de poussidre pour les régions les moins denses. L'obscurcissement
presque total dans le cas des nuages denses ne permet d'obtenir qu'une

limite inférieure de la quantité de poussidre.

Un panorama des observations du milieu interstellaire serait incomplet
si 1'on n'évoquait (i) le rayonpement synchrotron galactique, observé
dds 1'origine de la radioasironomie, qui résulte de 1l'interaction des
6lectrons relativistes et du champ magnétique galactique ; le rayonngment k
céleste dont une partie est d'origine galactique (attribuée aux suites des
collisions des rayons cosmiques avec les noyaux atomiques) et constitue
un traceur de la quantité totale de matidre interstellaire (Burton, 1976 3
Césarsky et al., 1977 ; Paul, 1978) j (iii) le rayopnement X diffus galac-
tique dont l'origine est le rayonnement synchrotron ou 1'effet Compton
inverse, et le rayonnement X diffus cosmique qui joue un rbdle important
dans le chauffage du gar interstellaire (Silk, 1973).

C'est depuis longtemps un lieu commun que d'affirmer qu'il existe une
étroite interaction  entre les étoiles d'une part, les différentes for-
mes du milieu interstellaire d'autre part. Pour ne donner que deux exem-—
ples flagrants, les abondances chimiques et isotopiques du milieu inter-
stellaire sont gouvernées par les échanges de matidre entre gas inter-
stellaire et étoiles ol s'élabore la nucléosynthése des éléments ; la |
cinématique et la morphologie des nuages interstellaires sont fortement
influencées par les ondes de choc des supernovae. Toute tentative d'appré-

hension du milieu interstellaire doit donc tenir compte de 1'ensemble des
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objets galactiques et de leurs relations. La présente étude se limite
cependant & un seul type d'objets, les nuages d'hydrogdne neutre, et

n'aurait qu'une portée tris restreinte si elle était isolée.

I,2 L'OBSERVATION DES NUAGES D'HYDROGENE NEUTRE

I1 est possible de connattre les nuages diffus en observant le rou-
gissement des étoiles par la poussidre associée & ces nuages. C'est par
des études statistiques des rougissements stellaires que les premiers
portraits du "nuage standard" ont pu 8tre obtenus (Minch, 1952 ; Spitzer,
1968). Cependant, les mesures de rougissement ne distinguent pas les
différents nuages présents sur la ligne de visée et ne donnent aucune

information sur les vitesses des nuages, donc sur leur cinématique.

Une autre possibilité d'étude est 1'observation des raies d'atomes,
voire de molécules, présents & 1'état de traces dans le gas. Ces raies
s'observent en absorption dans le spectre des étoiles. Certaines sont
situées dans le domaine visible - comme celles de Nal et Call - et sont
connues depuis le début du sidcle (Hartmann, 1904 3 voir la revue de
Minch, 1968). D'autres, dans l'ultraviolet, sont récemment accessibles
aux observatoires spatiaux tels que le satellite Copernicus (voir 1la
revue de Spitzer et Jenkins, 1975). Ces raies nous reﬁaeignent sur la
cinématique des nuages et sur 1l'abondance des éléments observés, bien que

les conditions de leur excitation ne soient pas bien connues.

Dans les nuages diffus, contrairement aux nuages denses et au gasz
coronal, il est possible d'observer directement 1'élément essentiel qui
les compose : 1'hydrogine. L'hydrogene atomique neutre dans son état
fondamental présente en effet une transition hyperfine & 21 cm de longueur
d'onde. C'est grAce & cette raie que la radioastronomie east devenue &
partir des années 50 une technique de choix pour 1'étude du milieu inter-
stellaire ; les méthodes d'observation de la raie & 21 cm et les résultats
correspondants seront développés dans les paragraphes suivants., Dans
1l'ultraviolet lointain, la série de raies de Lyman - et plus particulilre-
ment la raie Lyman® & 1215,7 X - correspondent & des transitions électro-

niques partant également du niveau fondamental. Ces raies s'observent en
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absorption dans les spectres stellaires (carruthers, 1970 ; Savage et
Jenking, 1972 ; Bohlin, 1975 ; Bohlin et al., 1978) 4 1'aide des obser-
vatoires spatiaux, Elles ont une grande largeur naturelle et sont saturées :
la densité de colonne de l'hydrogéne entre 1'observateur et 1l'étoile peut
ge déduire de la forme de la raie, mais toute information sur la vitesse

est perdue. Cette technique n'est applicable que dans la direction d'étoi-
les brillantes peu rougies (présentement, une centaine de directions ont

été observées avec le satellite Copernicus), ce qui la limite au milieu
interstellaire proche, et exclut 1l'observation de nuages relativement

épais.

I.3 L'ETUDE DE L'HYDROGENE NEUTRE PAR LA RAIE 4 21 cm

Cette raie est due & la transition entre les deux états hyperfins
du niveau fondamental de 1l'atome d'hydrogene. Son importance pour 1l'astro-
physique a été prédite par van de Hulst d&s 1944 dans une célébre étude
prospective (van de Hulst, 1945). Sa fréquence, 1420.405752 MHz, est
connue avec précision par des mesures en laboratoire., C'est une raie assez
intense pour 8tre facilement observable, m@me & haute latitude galactique
ou la densité de colomne de gaz est faible., Elle n'est cependant généra-
lement pas saturée lorsque la ligne de viséde s'écarte du plan galactique.
Sa température d'excitation - appelée habituellement "température de
spin" - traduit fid®lement la température cinétique du gaz (Field, 1958).
Enfin cette raie, dont la largeur naturelle est faible, peut s'observer
avec une résolution spectrale suffisante pour déterminer avec précision

la vitesse des nuages d'hydrogene,

Peu apreés la premiére mesure précise en laboratoire de la fréquence
de la raie & 21 em (Kusch et Prodell, 1950), cette raie a été découverte
en émission dans la Galaxie (Ewen et Purcell, 1951 ; Muller et Qort, 1951 3
Pawsey, 1951 ; Christiansen et Hindmann, 1952), Des observations exhaus-
tives ont ensuite été entreprises et d'excellentes cartes sont maintenant
disponibles. Elles permettent de connaltre, pour les latitudes hautes et
intermédiaires, la densité de colonne de 1l'hydrogéne neutre. Ce n'est pas
possible aux basses latitudes ou la raie est saturée (notons néanmoins que

1l'observation de la raie &4 21 cm dans le plan galactique sert de base aux
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études cinématiques de notre Galaxie).

L'observation de la raie & 21 cm en émission seulement n'est pas
suffisante en elle-m&me pour une connaissance approfondie de 1'hydrogene
neutre interstellaire : il n'est pas possible a priori de décider si
cette raie est saturée ou non, ni de déterminer sa température d'excita-
tion. De plus, 1'étude de la structure & petite échelle des nuages
émissifs est limitée par le pouvoir de résolution spatiale des radio-
lescopes et compliquée par le rayonnement, dans les lobes secondaires des
instruments, de l'hydrogéne galactique partout présent dans le ciel ;
des observations interférométriques & haute résolution seraient fort

délicates pour cette derniére raison.

Ces limitations sont en principe surmontées si 1l'on complite
1'étude en émission par 1l'observation de la raie & 21 cm en absorption,
dans la direction de sources continuum radio discretes. La raie d'absorp-
tion donne directement la profondeur optique de 1l'hydrogéne sur la ligne
de visée, et les grandeurs physiques densité de colonne et température
de spin peuvent alors 8tre estimées. Cependant 1'émigsion d'hydrogéne
mesurée est moyennée sur le lobe instrumental, alors que 1'abgorption
est connue dans un angle solide généralement bien plus petit limité a
celui de la source continuum : il en résulte certaines ambiguités dans
1'interprétation des résultats. Les équations classiques permettant de
remonter aux températures de spin et aux densités de colonne a4 partir des
profils d'émission et d'absorption sont rappelées dans un appendice &

ce chapitre.

I.4 HISTORIQUE DES OBSERVATIONS D'ABSORPTION GALACTIQUE A 21 cm

Les premiers spectres d'absorption ont été obtenus par Hagen et
Mce Clain (1954). Le tableau I.1 retrace les principales études d'absorp-
tion galactique & 21 cm, en omettant un nombre important d'observations
de sources particulidres. Les premiéres observations ont porté sur une
demi-douzaine de radiosources trés intenses, pour lesquelles l'absorption
apparaissait sans que 1l'on ait & soustraire l'émission & 21 cm regue dans

ie lobe. Puis Lilley et Mc Clain (1958) ont montré que, pour des sources
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plus faibles, il fallait tenir compte de cette émission et la mesurer

en des directions voisines de la source obgervée, ce qui nécessite une
bonne résolution spatiale, Clark et al. (1962) ont démontré l'avantage
d'un interféromdtre pour ce genre de mesure. Une premidre étude statis-
tique des composantes d'absorption a pu 8tre faite par clark (1965).

Les premiers catalogues importants sont apparus au début des années TO :
celui de Hughes et al. (1971) et celui de Parkes (1972), tout deux faits
avec des interféromdtres. Les travaux suivants ont été effectués avec des
antennes uniques de grande surface et ont porté sur 1l'observation a4 grande
gensibilité de quelques sources intenses (Davies et Cummings, 1975 3
Mebold et Hills, 1975) ou d'un échantillon de quelques dizaines de sources

(Lazareff, 1975 ; Dickey et al., 1977 et 1978a).

I1 est possible de s'affranchir exactement de 1'émission & 21 cm

en mesurant l'absorption dans la direction de sources continuum variables
4 deux périodes différentes de leur activité, C'est ainsi, par exemple,
que l'absorption vers la source X Cygnus X 3 a été mesurée en profitant
d'un sursaut radio de cet objet (Laugué et al., 1973). Cette méthode a
ét4 également appliquée & quelques dizaines de pulsars (de Jaeger et al.,
1968 ; GSmez-Gonzdlez et Guélin, 1974 ; Ables et Manchester, 1976 § voir
également les travaux cités dans ces deux derniers artieles). Ces mesures
permettent souvent d'estimer les distances des sources étudiées et ainsi
de déterminer la densité électronique éoyenne du milieu interstellaire en

comparant distance et mesure de dispersion du pulsar.

On observe parfois une absorption sur la raie en émission & 21 cm
elle-m8me, lorsqu'un nuage froid se trouve devant des nuages plus chauds
de vitesses radiales voisines. La raie d'émission large présente alors une
raie d'absorption fine, 1'émission jouant ici 1le r8le de la source
continuum. Ce phénoméne, noté pour la premiére fois par Heeschen (1955),
a été appelé "self-absorption", bien que 1'émission et l'absorption ne
proviennent pas du méme objet. Il a été observé dans différentes régions
galactiques (en particulier dans le nuage 2 de Heiles, dans le Taureau ;
voir par exemple Wilson et Minnm, 1977) . Knapp (1974) 1'a recherché systé-
matiquement dans un &chantillon de nuages sombres. Burton et al. (1978)
et Baker et Burton (1978) 1'ont observé dans des régions lointaines du

plan galactique avec le lobe étroit du radiotélescope d'Arecibo.
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L'interprétation des observations de self-absorption, malheureusement, est
toujours ambigué en raison de la mauvaise connaissance de 1'étendue et de
la position relative des nuages absorbants et émissifs, et de la complex-

cité des profils d'émission (Baker et Burton, 1978).

La conjonction des observations d'émission et d'absorption & 21 cm
s fait considérablement avancer notre connaissance de 1l'hydrogene neutre
interstellaire. Les observations de Shuter et Verschuur (1964) et Clark
(1965) ont suggéré 1'existence d'hydrogéne émettant & 21 cm, mais ne
produisant pas d'absorption détectable, donc chaud. Clark a alors proposé
un moddle i deux composantes ou des nuages d'hydrogene froid, responsables
de 1l'absorption, seraient baignés dans un "milieu internuage" chaud. Peu
aprés, des théoriciens, comme Field et al. (1969), ont également avancé
1'existence d'un tel milieu chaud, qui pourrait &tre chauffé par les
rayons cosmiques et qui aurait l'avantage d'équilibrer la pression des
nuages froids et d'en assurer la stabilité. Les observations d'absorption
de Hughes et al. (1971), celles de Parkes (1972) (Radhakrishnan, 1974)
et surtout les mesures & haute sensibilité de Davies et Cummings (1975),
Lazareff (1975) et Mebold et Hills (1975) ont semblé confirmer 1l'exis-
tence de la composante chaude, donnant m@me dans certains cas des limites
inférieures de quelques centaines de degrés pour sa température de spin.
Cependant, 1'existence de la composante chaude est aujourd'hui remise en

question, tant sur le plan observationnel que sur le plan théorique.

La description de 1l'hydrogene neutre interstellaire semble se heurter
actuellement & deux grandes questions : (a) Quelle est la dimension des
nuages absorbants ? (b) Quelle est la température de spin de 1'hydrogene
neutre interstellaire ? Nous allons discuter de ces problémes (également

passés en revue par Baker, 1978) dans les paragraphes suivants.

I.5 LA TAILLE ET LA MORPHOLOGIE DES NUAGES DIFFUS

Partant des analyses de rougissement stellaire et des observations
de la raie & 21 cm disponibles & 1'époque, Spitzer (1968) a donné un
portrait robot du "nuage standard" (table I.2) qui a longtemps fait auto-

rité. Les données des grands catalogues d'absorption & 21 cm ont conduit
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Table I.2 Le nuage HI standard.

paramétres Spitzer Baker et Mc Kee et

(1968)  Burton (1975) Ostriker (1977)

densité (cn ™) 10 20 42
température de spin (K) 60 80
rayon (pc) 7 2.5 1.6

. 19 =2
densité de colonne (10 “em ) 21 30 27
distance internuage (pc) 125 333 88
facteur de remplissage 0.07 0.010 0.024

Note : Les paramdtres du nuage standard de Baker et Burton (sauf le rayon)

sont adoptés & partir des observations de Parkes (1972) ; 1a densité de colonne
a une distribution exponentielle dont la table donne la valeur moyenne ; le
rayon est obtenu par ajustement d'un modéle & deux composantes aux observations

de 1'émission & 21 cm prés du plan galactique.

Dans le modéle de Mc Kee et Ostriker, le rayon r des nuages & une distri-
bution en r_4 entre les valeurs limites 0.4 et 10 pc. Les valeurs données
dans la table pour le rayon et la densité de colonne sont des moyennes pondérées

par la section des nuages.
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4 réviser les paramdtres de ce nuage standard (Baker et Burton, 1975 ;
voir table I.2). I1 faut noter que les détails de structure des nuages
HI, généralement plus petits que le lobe du radiotélescope, ne peuvent
8tre mesuréds directement par les observations d'émission & 21 cm, Le
rayon du nuage standard de Baker et Burton est obtenu bien indirectement
en comparant les fluctuations de 1'émission & 21 cm preés du plan galacti-~
que a celles prédites par un modéle. De nombreux signes témoignent de
1'existence de structures spatiales de trés petites dimensions, C'est

en raison de telles fluctuations qu'il est difficile d'obtenir, lors de
mesures d'absorption,le spectre d'émission attendu dans la direction de
la source observée par interpolation de spectres d'énission dans des
directions proches et qu'il faut utiliser des instruments de trés bonne
régolution spatiale. Le désaccord entre les densités de colonne d'hydro-
géne mesurées par 1l'absorption Lyman® devant les étoiles, et par 1'émis-
aion & 21 cm dans les m8mes directions (Bohlin, 1975 ; Giovanelli et al.,
1978) montre également que 1'hydrogéne neutre n'est pas réparti unifor-
mément dans le lobe. La structure spatiale peut également s'étudier avec
un interféromdtre en observant 1l'absorption 4 21 cm devant des sources
étendues. De telles études, entreprises avec les interférométres d'Owens
Valley (Greisen, 1973a et b 3 Lockhart et Goss, 1978), de Green Bank
(Greisen, 1976) et de Westerbork (Schwarz et Wesselius, 1978), ont mis en
évidence des variations de 1'absorption sur des échelles de distance de
1'ordre du parsec. Notons qu'avec la technique d'interférométrie & tres
grande base, Dieter et al. (1976) ont découvert un exemple de structure
spatiale en absorption inférieure & 0.1" dans la direction de 3C 147.

T1 est également intéressant de comparer les absorptions devant les diffé-
rentes composantes de sources continuum multiples. Crovisier, Kagés et
Aubry ont ainsi observé, avec les radiotélescopes de Nangay et d'Arecibo,
plusieurs sources doubles dont les composantes sont géparées par des
distances angulaires s'étalant de 7' & 1° (travail en cours d'interpréta-
tion). Dickey et Terzian (1978), étudiant deux sources doubles & latitude
intermédiaire avec 1l'interféromdtre de Green Bank, n'ont pas observé

de variation de profondeur optique pour des géparations angulaires de

1'ordre de 2'.

la dimension des nuages HI semble avoir une limite inférieure,
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puisque d'une part, ni Greisen (1976), ni Schwarz et Wesselius (1978),

ni Lockhart et Goss (1978) ne trouvent de fluctuation en absorption de
taille inférieure 2 0.3 pc, et que d'autre part, Dickey (1977) et

Dickey et al. (1978b) trouvent une étroite corrélation entre les profils
d'émission mesurés & moins de 5' de distance angulaire avec le radiotéles-
cope d'Arecibo aux latitudes intermédiaires. Il paratt raisonnable de
supposer que la taille des nuages HI suit une distribution continue.

Les catalogues d'absorption & 21 cm peuvent fournir la distribution des
profondeurs optiques des nuages. Pour en déduire la distribution des
tailles, il serait nécessaire de connattre température de spin, pression
ou densité des nuages, parametres difficiles a estimer. Mc Kee et Ostri-
ker, par exemple, ont df admettre une température unique pour tous les
nuages et un équilibre de pression dans le milieu interstellaire ; ils se
basent sur la distribution des densités de colonne obtenué par Hobbs
(1974) & partir des raies d'absorption de KI pour en déduire la distri-

bution de taille,

L'utilisation du terme "muage" ne doit pas faire illusion. La morpho-
logie des nuages diffus est controversée, des formes en globules, en
filaments ou en voiles étant tout & tour invoquées. Pour les modeéles, une
forme de nuage sphérique est généralement adoptée en raison de la simpli-
cité des calculs {e.g. Schatgzmann, 1950 ; Mc Kee et Ostriker, 1977) . On
observe cependant en émission des formes plus allongées, voire filamen-
teuses (Verschuur, 1974a ;3 Schwarg et van Woerden, 1974 ; Heiles et
Jenkins, 1976) qui semblent suivre les lignes de force du champ magné-
tique galactique (Heiles, 1974). Certaines structures peuvent également
8tre assimilées & des bulles en expansion (Heiles, 1976b). Baker (1974)
et Crutcher et Riegel (1974) ont aussi mis en évidence des voiles d'hydro-
géne froid et épais s'étendant sur plusieurs degrés carrés, Notons que
toutes ces structures sont observées avec les pouvoirs de résolution
nédiocres des antennes uniques et que l'on ne sait rien des structures a
petite échelle. On peut penser que la morphologie observée dépend sensi-
blement de la résolution des observations (une structure en feuillet ou
en filament peut par exemple &tre composée de petits globules). Confor-
mément & l'usage, nous continuerons & appeler "nuages" les entités absor-

bantes sans rien présumer de leur forme,
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I.6 LA TEMPERATURE DE SPIN DE L'HYDROGENE INTERSTELLAIRE

La détermination des températures de spin de 1l'hydrogéne neutre
interstellaire est d'une importance capitale pour la connaissance du
milieu interstellaire. L'existence d'un milieu internuage composé d'hydro-
géne neutre chaud est actuellement remis en cause. Greisen (1973b) avait
avancé que 1l'émission & 21 cm attribuée & cette composante chaude pour-
rait 8tre due en fait & des nuages froids de petite taille, semblables
4 ceux qu'il a détectés par ses mesures interférométriques ; cependant,
Lagareff (1975), puis Dickey et al. (1978b), ont montré que dans ce cas,
les fluctuations spatiales des profils d'émission devraient &tre supérieures
a4 celles observées. Mais il se pourrait que 1l'émission faible et largement
étendue en vitesse attribude au milieu internuage provienne en réalité
de la réception, dans les lobes secondaires lointains des instruments,
des émissions fortes et étroites du milieu nuage (Giovanelli et al.,

1978, appendice ; Kalberla, 1978). La mise en évidence par les observa-
tions ultraviolettes d'une composante nouvelle, chaude et ionisée, le
gag coronal, qui aurait un facteur de remplissage important, semble
indiquer d'ailleurs que l'hydrogéne neutre chaud n'occupe pas tout
1'espace internuage (Jenkins, 1978b) et qu'il pourrait avoir lui-mme
une structure nuageuse, Le modéle physique de Mc Kee et Ostriker (1977)
confine cette composante chaude & la périphérie des nuages HI froids.
Les observations de Dickey et al. (1977) qui suggdrent 1'association
d'hydrogéne "tidde" (quelques centaines de K) aux nuages plus froids
semblent confirmer ce schéma., Notons également qu'un modéle du milieu
interstellaire en équilibre de pression gtatique comme celui de Field et al,
(1969) doit &tre abandonné si 1'on veut tenir compte de 1'influence des
ondes de choc des explosions de supernovae sur la dynamique des nuages

(salpeter, 1976 ; Chevalier, 1977).

La méthode émission-absorption ne permet de déterminer la tempéra-
ture de spin des nuages HI sans ambiguité que si (voir appendice,
équation 7) : (a) la température de spin est uniforme sur la ligne de
visée ; (v) 1e nuage est homogéne sur une échelle de distance angulaire

de 1'ordre du lobe de 1l'instrument mesurant le profil d'émission, pour
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que 1l'on puisse déterminer correctement le profil d'émission attendu

dans la direction de 1la source dont on étudie l'absorption.

Lorsque la condition (a) n'est pas satisfaite, la température de
spin est remplacée, dans certaines conditions (voir appendice), par sa
moyenne harmonique sur la ligne de visée. La condition (b) est beaucoup
plus restrictive. En effet, les nuages HI présentent de la structure
sur des distances typiques de 1 pc (voir paragraphe précédent), ce qui
correspond & une distance angulaire de 17' pour des nuages éloignés de
200 pc (une distance moyenne raisonnable pour des nuages locaux a4 moyenne
latitude). Or, les catalogues d'émission 4 21 cm disponibles sont faits
avec une résolution de 357 (catalogue de Berkeley), de 13' au mieux pres
du plan galactique (catalogue de Maryland-Green Bank) ol les nuages sont
en moyenne plus éloignés. Les températures de spin déterminées en utili-
sant ces profils sont donc douteuses. (Les températures de spin les plus
crédibles actuellement sont sans doute celles mesurées par Dickey et al,
(1977, 1978a et b) vers des sources & latitude intermédiaire avec le
radiotélescope d'Arecibo : l'émission est interpolée & partir de mesures

faites sur une couronne de 7.6' de diamétre centrée sur la source.)

C'est donc avec la plus grande circonspection qu'il faut utiliser
les températures de spin disponibles actuellement. En 1'absence de la

connaissance directe de la structure des nuages HI, la distribution

observée des températures de spin pourrait 8tre attribuée dans les deux

cas extr@mes : (&) soit & la distribution réelle des températures de
spin de nuages d'hydrogéne homogénes et étendus (remplissant le lobe) ;
(b) soit & la gtructure de nuages (non résolus par le lobe) dont la
température de spin est identique. Ainsi, Lagareff (1975), puis Dickey
et al. (1977, 1978a et b) ont mis en évidence une corrélation entre la
température de spin observée et la profondeur optique des nuages HI.
Cette corrélation peut &tre simulée dans le cadre d'un modéle & deux
composantes (du type de celui de Baker et Burton, 1975) ol les nuages
ont une température de spin unique ; la corrélation observée serait
alors due, au moins en partie, au pouvoir séparateur limité des instruments.
I1 ressort de ces considérations que le problime de la température de
spin de 1'hydrogene neutre interstellaire ne peut 8tre envisagé séparé-

ment de celui de la structure spatiale des nuages HI interstellaires.
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I.7 DISTRIBUTION ET CINEMATIQUE DES NUAGES INTERSTELLAIRES

La distribution & grande échelle de 1'hydrogéne neutre dans la
Galaxie & été étudide trds t8t (Oort et al., 1958). Bien qu'en raison de
la mauvaise connaissance de la courbe de rotation galactique et de
1'existence de mouvements non circulaires cette distribution ne puisse
8tre déterminée avec beaucoup de précision, elle semble présenter des
bras spiraux. L'association de 1l'hydrogéne neutre avec les bras spiraux
optiques est d'ailleurs manifeste dans les galaxies spirales extérieures :
par exemple, dang M 31 (Guibert, 1974) et dans M 81 (Gottesman et Welia-
chew, 1974 ; Rots, 1974). Au voisinage du Soleil (& moins de 1 kpe pour
fixer les idées) la distribution de 1'hydrogéne neutre présente des irré-
gularités : en particulier, une fraction notable du gag est associde & la
ceinture de Gould, inclinée & 20° sur le plan galactique (Lindblad, 1967,
1974). Ces irrégularités ne sont cependant pas si fortes que l'on ne
puisse supposer en premiére approximation une distribution plan-paralléle
symétrique par rapport au plan galactique et déterminer 1'épaisseur du
disque gageux au voisinage du Soleil (Radhakrishnan et Goss, 1972 H
Falgarone et Lequeux, 1973). La comparaison de la distribution du gaz
interstellaire et des étoiles jeunes est déterminante pour vérifier
certaines hypothéses sur la formation des étoiles (Schmidt, 1959 3
Guibert et al., 1978). L'étude cinématique du gas interstellaire local

est également un test pour les modéles d'onde de densité (Wielen, 1978).

La cinématique de l'hydrogéne local a été étudide de manidre appro-
fondie & partir des catalogues d'émission & 21 cm (par exemple, Takakubo,
1967 ; Weaver, 1974). Les profils d'émission permettent de déterminer
les mouvements globaux du gagz, mais pas la cinématique des nuages indivi-
duels, mal discernés en émission. Jusqu'a présent,une seule étude de la
cinématique des nuages d'hydrogéne neutre détectés en absorption, limitée
3 un échantillon restreint, était disponible (Falgarone et Lequeux, 1973).
Une bonne détermination de la dispersion de vitesse des nuages inter-
stellaires est importante, car ce paramétre est fondamental pour les modéles
de bras spiraux, les théories de formation d'étoiles, 1'étude de 1l'inter-

sction des nuages interstellaires et des ondes de choc des supernovae.



- 16 -

I.8 PRESENTATION DE LA THESE

Le travail présenté ici consiste en 1'acquisition d'un échantillon
de nuages d'hydrogéne neutre détectés par leur absorption & 21 cm dans
1a direction de radiosources discrétes, et en l'analyse statistique de
cet échantillon en vue de fournir des éléments de réponses aux problémes
évoqués dans les paragraphes précédents. Pour une étude statistique du
gaz interstellaire, les absorptions observées dans la direction de
sources galactiques conviennent mal, car : (a) la distance de ces sources,
lorsqu'elle est connue, est déterminée avec imprécision, parfois avec
ambiguité ; (b) ces sources sont souvent étendues, et 1'observation de
leur absorption se pr8te mal & une élimination de la raie d'émission
d'hydrogéne recue dans le lobe (¢) une partie de l'absorption mesurée
peut correspondre 3 de l'hydrogéne associé & la source elle-mdme et ne
pas &tre représentative du milieu interstellaire. Dans la direction des
sources extragalactiques, en revanche, la ligne de visée traverse sans
équivoque tout le disque de gag galactique ; ces sources sont en majo-
rité de trés petite dimension angulaire j 1'hydrogtne qui leur est éven-
tuellement associé se trouve & des vitesses radiales qui ne permettent
pas de le confondre avec l'hydrogene galactique j enfin, ces sources sont

réparties uniformément sur tout le ciel.

L'échantillon provenant des catalogues de Hughes et al. (1971) et
de Parkes comprenait environ 130 composantes d'absorption recensées vers
106 sources extragalactiques. Nous présentons ici un échantillon un
ordre de grandeur plus important. Les observations ont été faites avec
le radiotélescope de Nangay, compétitif avec les interférometres de base

moyenne (AJ400)\) en raison de sa bonne résolution en ascension droite.

Le chapitre II présente les observations : le catalogue des spectres
d'absorption et une discussion des possibilités de mesure de spectres

d'absorption avec le radiotélescope de Nangay.

Le chapitre IIT est une analyse des vitesses radiales des composantes
détectées, débouchant sur une étude de la cinématique et de la distribu-

tion des nuages d'hydrogéne neutre locaux.
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Le chapitre IV, aprés une analyse des biais observationnels de
1'échantillon, présente une étude de la dispersion de vitesse interne
des nuages et de la distribution de leur profondeur optique., Il a pour
bubt de fournir des éléments de base & un moddle descriptif du milieu

interstellaire,

Le chapitre V tente de faire la liaison entre nuages HI et nuages
moléculaires en présentant des observations complémentaires du milieu

interstellaire dans les raies des molécules OH et CO,

Le chapitre VI conclut en dressant le bilan des résultats obtenus

et en évoquant les prolongements possibles de ce travail.

Les nombreuses liaisons entre les différentes rubriques rendent
difficile un exposé purement linéaire. Aussi existe-t'il de fréquents
renvois entre chapitres. L'ordre des chapitres III, IV et V est par

ailleurs arbitraire.



- 18 -

APPENDICE AU CHAPITRE I
LES EQUATIONS DE BASE DE LA METHODE EMISSION-ABSORPTION

Nous allons résumer la théorie de la formation des railes d'émission
et d'absorption & 21 cm de 1l'hydrogéne neutre ; cette théorie a été
exposée en détail, par exemple, par Kerr (1968) et par Verschuur (1974v).
L'obgervation de la raie & 21 cm en émission donne une température de
brillance Tb en fonction de la vitesse radiale v, La profondeur optique
T (v) est connue & partir de la raie d'absorption. Le probléme est de
calculer la densité de colonne N_ de 1'hydrogéne et sa température d'exci-

H
tation T a partir de Tb(v) et T(v).

la température d'excitation, que 1'on nomme également température
de spin pour cette raie, est la température fictive qui produirait, a
1'équilibre thermodynamique, le rapport réel de populations dans les

états hyperfins :

B8 g 2P (1)
n, g2 k Ts

avec les notations usuelles. La probabilité d'émission spontanée de
1'état hyperfin supérieur est si faible (A1O = 2.85 X 10_15 3_1) que

dans les conditions usuelles du milieu interstellaire ce rapport de
populations est gouverné par les collisions, m8me pour des densités
trés faibles. La température de spin est alors pratiquement égale &

la température cinétique du milieu (Field, 1958) .

Soit, dans une direction donnée, nH(r) la densité d'hydrogene &

la distance 1, f(v, r) sa distribution de vitesse (normalisée de sorte

que ff(v, r) dv = 1) et Ts(v, r) sa température de spin ; le coeffi-
o

cient d'absorption volumique est alors

K(v, r) = C, ny(x) £(v, r) / 1 (v, r), (2)

Ct étant une constante. A la vitesse v, la profondeur optique entre

1'observateur et le point de distance r est
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T (v, =) = }er<v, 5) ds. 5)

La résolution de 1'équation de transfert conduit & (Kerr, 1968)

+%0 T )
T‘b(v) = / T (V’ I‘) K(V, 1‘) e- vy F dr, (4)
0 <]
avec la seule hypothdse que h ¥, / k T &1 (soit Ts<< 0.07 X). Le
—T(V, m)

spectre d'absorption est e . L'expression (4) est difficilement
applicable sous cette forme et les différents auteurs qui 1l'ont utilisée

ont df faire certaines hypotheses supplémentaires :

(a) Si 1'hydrogéne sur la ligne de visée est optiquement mince,

—T(v’ 7) 1 et (4) conduit a

/ [nB(r) (v, r) dr dv ——/ T (v) dv, (5)

u-é- = 1,832 X 1018 - (km s . C'est cette relation qui permet
% ‘
d'estimer, & partir des spectres d'émission seuls, la densité de colonne

de 1'hydrogéne aux latitudes intermédiaires et élevées.

(p) L'équation (4) peut se réécrire
T(V,OO) _(T )

Tb(v) = / Ts(v, r(Tv)) e v dTV. (6)
0

Si 1'on suppose alors que Ts(v, r) est constante sur la ligne de visée,

(2), (3) et (4) donnent
-T 00
P (v) = (v) /(1 -6 (m R,
8 b
Avec la mdme hypothdse, on peut déduire la densité de colonne :

+
1 f
N, = 7 (v) Tlv, &0) av
H Ct o0 ©

(7)

0 T
JF [ Tb(v)T(v, )/ (1 -e ("'°°)) dv. (8)
t /-0

S5i TS n'est pas constante le long de la ligne de visée, on peut
montrer (Kahn, 1955) que la quantité déterminée par 1'équation (7) est
proche de la moyenne harmonique des températures de spin sur la ligne

de visée :

Tb(v) / (1 - e"T(v,OO)) N/ ﬁé—f)—y // n(r) dr. (9)
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Ce résultat n'est généralement pas valable si T(v, @) est élevée ;
dans ce cas la température estimée par (7) est la moyenne harmonique des
températures de spin des nuages les plus proches de l'observateur, ou

méme la température de spin du premier nuage épais rencontré.

Si le nuage d'hydrogéne n'est pas homogine & 1'échelle du lobe
instrumental, profils d'émission et d'absorption ne correspondent plus
physiquement au méme gagz et la température de spin telle qu'elle est déter-
minée par 1'équation (7) n'est plus exacte. Mebold et Hills (1975) ont
cependant affirmé qu'elle correspond en moyenne & la température de spin
réelle. C'est inexact ; supposons en effet 1'émission due & plusieurs
petits nuages de m8me température Ts' La température de brillance moyenne

observée en émission est
-T
(Tb) =T_ {1 - ),

la température de spin estimée par (7), sur une ligne de visée ol la

profondeur optique est T, est

* -T

o= Ly /(e

Si plusieurs estimations sont possibles, on obtient en moyenne
* -T -T

(r,y = (1-e > G/ 0-e70 T .

*
<TS) dépend de la distribution des profondeurs optiques, mais est

) =T {1 - e_T>/ (1 - e_T).

toujours inférieure & la température de spin réelle ; contrairement a

*
ce qu'ont affirmé Mebold et Hills, <Ts) est une estimation biaisée de Ts'



- 21 -

CHAPITRE TII

IE CATALOGUE D'ABSORPTION DE NANPAY

Une observation systématique de 1'absorption & 21 cm par 1'hydrogéne
neutre galactique, dans la direction de radiosources continuum, & été
entreprise avec le radiotélescope de Nangay. Nous présentons ici les
spectres d'absorption observés dans la direction de 819 sources extraga-
lactiques. Les spectres dans la direction des sources galactiques seront

publiés ultérieurement (Kagés et Aubry, en préparation).

La procédure d'observation consiste & observer, un certain nombre
de fois, le passage de la radiosource simultanément avec une bande
passante large (continuum) et avec des batteries de filtres étroits
adjacents (6 et 60 kHz). Le profil d'absorption s'obtient en comparant,
par une méthode des moindres carrés, l'intensité de la source dans la
bande continuum avee celles dans les bandes étroites. Cette méthode élimine
automatiquement 1'émission de 1l'hydrogéne, pourvu qu'il soit uniformément
distribué au voisinage de la source sur une échelle de distance angulaire
de 1'ordre de un lobe en ascension droite (soit 4'). On peut montrer
(voir appendice) que cette méthode est équivalente & la méthode classique
des champs de comparaison, lorsque les champs de comparaison sont pris
3 une distance de un lobe de la gource,et qu'elle réalise un compromis
entre la bonne élimination du profil d'émission et 1l'obtention d'un bon

rapport signal-sur-bruit dans un temps raisonnable.

TI1 est nécessaire, pour l'interprétation des observations, de con-
pattre le spectre d'émission de 1'hydrogine dans la mdme direction que le
spectre d'absorption. Le radiotélescope de Nangay ne permettant pas - du
moins & 1'époque ou ce travail a été effectué - de mesurer des spectres
d'émission galactiques & 21 cm, les spectres d'émission correspondant aux
absorptions étudides ont été recherchés dans les catalogues d'émission
publiés, principalement dans ceux de Berkeley (Heiles et Habing, 1974 ;
Weaver et Williams, 1973 et 1974) et de Maryland-Green Bank (Westerhout,

1977) 3 certains spectres d'émission & basse déclinaison ont été mesurés,
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4 notre demande, par E. Bajaja et F. R. Colomb & 1'Instituto Argentino

de Radioastronomia,

Sur les 819 spectres d'absorption mesurés, 53 sont encore fortement
contaminés par une élimination insuffisante de l'émission, 336 présentent
des raies d'absorption certaines, 41 ont des raies probables tandis que
389 sources ne présentent pas d'absorption supérieure & la limite de
gengibilité de nos mesures. Chaque fois que cela a été possible, le
profil d'absorption a été décomposé en composantes gaussiennes dont on
a estimé la vitesse centrale, la dispersion de vitesse et 1l'amplitude par

une méthode des moindres carrés.

Il y a généralement bon accord, pour les directions communes, entre
nos spectres et ceux mesurés antérieurement par Hughes et al. (1971),

Radhakrishnan et al. (1972c) et Lagareff (1975).

Dans la reproduction ci-aprés de l'article I, la table 2 et la
figure 4 ont volontairement été limitées, pour des raisons de place,
aux spectres des sources d'ascensions droites comprises entre O et 1h.
Le lecteur désirant prendre connaissance des autres spectres est prié

de se reporter & 1'édition originale de l'article.
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THE NANCAY SURVEY OF ABSORPTION BY GALACTIC NEUTRAL HYDROGEN
I. ABSORPTION TOWARDS EXTRAGALACTIC SOURCES

J. CROVISIER, I. KAZES and D. AUBRY
Département de Radioastronomie, Observatoire de Meudon, France

Received June 19, revised October 11, 1977

A survey of galactic absorption by neutral hydrogen at 21 cm was carried out with the Nangay radio telescope towards 819 extragalactic
radio sources. The observational technique as well as the reduction procedures are described. Emission profiles at positions close to those
of the radio sources were selected from published surveys. The reliability of the results and comparison with other absorption surveys are
discussed. We present here a catalogue where relevant information on 819 sources is given, as well as emission and absorption profiles
towards 386 of these sources where absorption was detected or suspected.

Key words : HI absorption — interstellar matter — neutral hydrogen

1. INTRODUCTION

Hydrogen is the main constituent of the interstellar medium. When it is in the form of neutral atoms,
this element can be studied by its 21-cm line. Extensive surveys of the 21-cm line in emission have been
carried out (some of them are reported in table 1). These surveys, which give the brightness temperature of
the line as a function of velocity and position, do not generally allow to estimate column densities and spin
temperatures of neutral hydrogen in the interstellar medium. Estimates of these quantities can be provided
through a combination of the emission spectra with observations, in discrete directions, of the 21-cm line
absorption in front of continuum radio sources.

Important surveys of HI absorption towards extragalactic sources have been published by Hughes et al.
(1971) and by Radhakrishnan et al. (1972) who observed respectively ~ 90 and 35 extragalactic sources. Other
surveys were also made recently with a better sensitivity in order to study low column densities and to ascertain
the existence of an HI component with a high spin temperature (Lazareff 1975, Dickey et al. 1977).

An extensive survey of galactic HI absorption was carried out with the Nangay radio telescope. We present
here the observations of absorption towards extragalactic sources. These results will be analysed elsewhere.
The observations towards galactic sources will be presented in a subsequent paper (Kazes and Aubry 1978).

2. THE OBSERVATIONS

The observations were carried out with the Nangay radio telescope from September 1973 to September
1975 ; the half-power beam width was 3!9 in right ascension, and 21’ in declination at declinations less than
30°. The receiver correlated signals from the feed horn at the focus of the telescope and from a comparison
horn with a large beam (~ 30°) pointing towards the North Pole. This set-up did not allow to measure reliable
HI emission spectra at galactic velocities because of the galactic HI emission leaking into the comparison horn.
Relative spectra such as absorption spectra, however, could be observed using an on-off or drift-scan procedure
as explained below. The system temperature was about 120 K.

The receiver was equipped with two banks of filters. The first, consisting of 32 adjacent filters of 60 kHz,
was centered on the local standard of rest. The second, 64 adjacent filters of 6 kHz, could be shifted in velocity
with respect to the local standard of rest. This procedure was employed to observe complex absorption profiles
when the velocity coverage of the bank of 6-kHz filters (81 km s™') was insufficient. A continuum output with
a band-width of 15 MHz was also available. The standard solar motion of 20 km s towards ¢ = 56°16,
b = 22776 was assumed.

A drift-scan procedure of observation was preferred to the conventional on-off observations. Although
more time-consuming, it allows to check the position in right ascension of the source, to measure its flux
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density and its extension, and to better deal with complex sources. Each observational scheme consisted
successively of a drift-scan across the source, a calibration and the pointing at the next position for the
following drift-scan. The calibration was done with a noise tube for 20 seconds; during this time a point in
the sky was tracked in order to render the calibration independent of spatial emission fluctuations. A typical
observational scheme lasted 2 minutes for a low-declination source. This scheme was repeated during an
interval of time ranging from 30 minutes to one hour. For each source, especially for those yielding absorption,
observations were generally repeated on different days. On the whole 90 minutes of observation were spent
on the average on each source.

3. THE REDUCTION

The drift-scans were sampled and recorded by a PDP 8 on-line computer at the rate of one sample every
three seconds for all the channels. The data were then processed and reduced with the IBM 360/65 computer
of INAG at Meudon.

The bulk of the reduction procedure was the same as that previously used by Kazes (1971); a similar
procedure was also employed by Cohen (1977). Each drift-scan of a channel was converted into antenna
temperature and all the drift-scans (except those affected by interference or receiver instability) corresponding
to the same channel of the same observation were added. It was then assumed that the antenna temperature
as a function of position x could be represented, in each velocity channel, by:

Tx)=T,(x)[1—A]+ax+Db

where A is the relative absorption at the velocity of the channel, T, (x) is the antenna temperature of the
continuum source and the last terms represent a linear baseline. The function T, (x) is known from the
15-MHz channel, where HI absorption and emission are negligible. A, a and b were estimated by a least-square
fit of 7, (x) over T'(x). The fit was restricted to the region (x1, x,) where signal from the source appeared (x1—x,
was generally of the order of two half-power beam widths in right ascension for point sources). This procedure
enabled us to process double or more complex sources. Spectra from different observations of the same source
were stored on a disk in order to be added and produce the final spectrum. A discussion of the errors of the
spectra will be presented below (section 9).

4. THE SAMPLE

819 sources were observed. This survey includes almost all the sources at dec. > — 37°30’, with a flux
density at 21 cm greater than 2 Jy, and suspected to be extragalactic. A great number of weaker sources are
also included. The sources were selected and their positions taken from various papers, but mainly from the
sample of Bridle et al. (1972), Bridle and Fomalont (1974), hereinafter BDFL, and from the Parkes catalogue
(Ekers 1969, Shimmins and Day 1968, Bolton and Shimmins 1973, Bolton et al. 1975). Other sources were
taken from the 4C catalogue (Pilkington and Scott 1965, Gower et al. 1967), the NRAO survey (Pauliny-Toth
et al. 1966), the Ohio survey (references in Rinsland ez al. 1975). A few sources at low galactic latitudes were
taken from Mills er al. (1958) and Altenhoff et al. (1970). No attempt has been made to obtain a complete
sample down to a flux-density limit. Since the Nangay radio telescope is a meridian instrument and the observing
periods were sometimes shared with other programs, some right ascension ranges were less observed than
others. This is the case of observations in the 17"-18" right ascension range which interfered with programmes
in the galactic centre region.

5. THE EMISSION SPECTRA

The interpretation of the absorption features requires the knowledge of the emission spectrum which
would be observed in the same direction if the source were not present (the so-called expected profile). This
is generally done by observing and averaging the emission spectra nearby the source. Because of the difficulty
in producing emission spectra with the Nangay instrument, these spectra had to be taken from existing
emission surveys. :
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The emission surveys used in this work are listed in table 1. All the emission spectra were converted into a
uniform temperature scale according to Harten et al. (1975). The Berkeley and the Maryland-Green Bank
surveys were mostly used in their magnetic tape versions. The emission spectrum at the nearest position from
the extragalactic source was choosen. In a few cases, several emission spectra at nearby positions were averaged.
A few emission profiles at low declination were kindly measured upon our request by Bajaja and Colomb,
at the Instituto Argentino de Radioastronomia. The equipment, reduction and calibration procedures are
described by Colomb and Mirabel (1976). Since the temperature scale was based on the observations of the
calibration profiles by Péppel and Vieira (1973), this scale was multiplied by 1.04 to render it consistent with
the common scale, as suggested by Jackson (1976). Except for the Maryland-Green Bank survey, the emission
profiles were obtained with relatively low-gain antennas and are generally not affected by the presence of
absorbed continuum sources in the beam : a source of 10 Jy with 50% absorption in the beam of the Berkeley
antenna would cause an error of ~ 0.5 K only in the emission profile. The only significant exception is the
emission spectrum towards Cygnus A.

6. THE RESULTS

Among the 819 absorption spectra, 53 are heavily contaminated with spurious emission, 336 definitely
show absorption and 41 have possible absorption. In table 2 relevant information on the 819 sources is listed ;
for most of the features in the emission and absorption spectra a gaussian fit has been attempted. In figure 4
we present the spectra (emission and absorption) only towards sources where absorption was detected or
suspected.

A version on magnetic tape of this survey will be available on request. It will include the information of
table 2 and the spectra (emission and absorption) of all the sources.

7. DESCRIPTIONS OF THE CATALOGUE

The sources in table 2 are sorted in right ascension and each entry corresponds to one source. Left part (A)
contains general information on the source (two lines); central (B) and right (C) parts of the table contain
respectively information on emission and absorption profiles. The characteristics of a feature are given in one
line in B, or C, or both; in the last case it is assumed that both emission and absorption features are associated.

Part A (The source)

Column 1 Source designation. A is used to distinguish homonyms.

Column 2 First line: Common source name. For sources from the surveys of Parkes, Dwingeloo or Altenhoff
et al. (1970) only the letters PKS, DW and G are quoted, respectively. Second line : Reference to
other absorption survey (H: Hughes ef al. (1971), R: Radhakrishnan et al. (1972), L: Lazareff
(1975); +: absorption detected, —: no absorption detected).

Column 3 1950.0 equatorial coordinates of the source (right ascension and declination on the first and
second line respectively).

Column 4 Galactic coordinates of the source (latitude and longitude on the first and second line respectively).

Column 5 First line: The observed peak antenna temperature (K) at 21 cm continuum; a *“*”” following this
value indicates that this source has been used to plot the sensitivity of the telescope in figure 1 (see
section 8). Second line : The observed half-power width in right ascension of the source, when found
to be extended, in arcmin (the beam-width is 3!9); a “*” refers to a remark.

T 32

Part B (The emission spectrum)
Column 6 Reference of the spectrum (see table 1 for the code). When several spectra have been averaged,
the number of spectra appears beneath on the second line.
When possible, the emission spectrum has been decomposed into several gaussian features by least-square
fit. The gaussian decomposition is often very speculative. When such a decomposition has not been attempted,
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only the approximate peak value of the brightness temperature, and in most cases the corresponding velocity,
are given for each significant feature (in a few cases no data are produced for complex emission spectra
corresponding to non-exploitable absorption spectra).

Column 7 Central velocity of the feature (kms™).

Column & Brightness temperature of the feature (K).

Column 9 Velocity dispersion of the gaussian feature (kms™).

Part C (The absorption spectrum)

When possible, spectra yielding absorption have been decomposed into gaussian features by a least-square
method applied to the 6-kHz data. The resulting parameters and errors are then listed:
Column 10 Central velocity of the feature (kms™).

Column 11 Error on the central velocity (kms™).

Column 12 Relative absorption.

Column 13 Error on the relative absorption.

Column 14 Velocity dispersion of the gaussian feature (kms™").
Column 15 Error on the velocity dispersion (kms™).

When no gaussian decomposition was possible the reported central velocity and relative absorption were
estimated by eye. When possible, the absorption features are tentatively associated with the emission feature
on the same line. Note that several absorption features correspond sometimes to a single emission feature.
Column 16 First line : The rms noise fluctuation of the 6-kHz spectrum.

Second line: Number of drift-scans made.
Column 17 Reference to general remarks at the end of the table.

The errors reported in column 13 cannot always be used for a test of detection since important errors
could arise from the fit of non-gaussian features.

8. THE FLUX DENSITIES

No attempt has been made to measure accurately the flux densities of the sources in the survey.
Continuum antenna temperatures, however, can be compared to flux densities measured by Fomalont and
Moffet (1971). This comparison was made for 183 sources not extended and not noted to be variable in the
sample of Fomalont and Moffet.

The resulting ratio antenna temperature/flux density is plotted as a function of declination in figure 1.
This plot shows that, up to dec. ~ 30°, the efficiency of the Nancay radio telescope corresponds to 1.45 K Iy,
The rms dispersion of the individual values around this mean is ~ 10%. This dispersion is due to a) the
inaccuracy of the flux densities measured by Fomalont and Moffet; b) the inaccuracy of our antenna
temperatures because of receiver noise and calibration errors; c) the possible presence of a few variable
sources in the sample. In fact, an examination of the Kesteven et al. (1976) catalogue of variable radio
sources reveals that a few sources in the sample are indeed variable. If the sample is restricted to 39 sources
in the declination range — 10 to 30° with no evidence of variability in Kesteven et al., the rms dispersion
in figure 1 is lowered to ~ 6%.

9. RELIABILITY OF THE SURVEY

The sources of errors in the absorption spectra are: a) the noise of the receiver; b) the fluctuations of
HI emission within the antenna pattern when scanning the source.

The first source of errors is well known and can be reduced by increasing the time of observation. The
second source of error cannot be avoided since it is linked to the beam pattern and the spatial distribution
of hydrogen: the observing and data reduction procedures are sensitive to fluctuations of angular size of the
order of, or smaller than, the beamwidth in right ascension (or of the width of the beam convolved with the
source brightness distribution if the source is extended). Such fluctuations lead to spurious emission or
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absorption features. Lazareff (1975) has suggested a reduction procedure, based on a least-square fit in the
Fourier space, which estimates these errors. We have not performed such an analysis on our data. Therefore,
errors quoted in table 2, which are the residual in our least-square fit, and the rms fluctuation of the spectrum,
may represent incompletely the error due to emission fluctuations.

All emission features in our absorption spectra are spurious, but there is no way here to know whether
an absorption feature is spurious or real. However, spurious features in emission and in absorption are
statistically related. In a similar case (measurement of HI absorption spectra towards 42 galactic sources with
an interferometer), Caswell et al. (1975) studied the statistics of spurious emission features and derived a
criterion to discriminate between spurious and real features. Their results cannot be straightly applied to our
survey because the instruments are different, but a similar analysis will be presented in a subsequent paper.

Another test of the influence of possible emission fluctuations was done by reducing in a different way
our data for sources with S = 5 Jy (48 sources and 111 features). Instead of fitting over the entire antenna
pattern, the fit was first applied to one half (eastern side), then to the other half (western side) of the pattern.
The mean of the absorptions obtained for each half is generally close to the absorption deduced from the fit
of the whole pattern. Among the 111 features studied, only ten exhibit significant discrepancies between
eastern and western relative absorptions. Further analysis showed that the baselines of the relevant drift-scans
were skewed and that the normal fitting procedure, when applied to each half of the antenna pattern, is
sensitive to this slope. Therefore, instead of fitting a linear baseline (see section 3), a polynomial baseline of
order 2 was fitted to segments beyond the (x;, x;) region of each drift-scan; the calculated baseline was then
removed from the drift-scan. This additional analysis prior to the normal fitting procedure eliminated the
remaining discrepancies. Figure 2 shows the relative absorptions obtained from each half of the pattern. The
dispersion of the plotted points amounts to 0.05 and represents both noise and emission fluctuations. An
attempt to discriminate noise from emission fluctuations was done in evaluating the standard deviations of
the differences between the eastern and western absorption spectra, which are believed to represent noise only.
It appears statistically that the influence on the dispersion due to emission fluctuations is negligible in figure 2.
For the analysed sources, therefore, the errors given in table 2 seem reasonable.

The present survey can be compared with others (Hughes et al. 1971, hereafter HTC, Radhakrishnan et al.
1972, Lazareff 1975). Weak absorptions towards the very strong sources Hydra A, 3C 273 and Virgo A,
detected in the other surveys, were below our detection limit.

When both single-dish and interferometer spectra are available from the Parkes absorption survey
(Radhakrishnan et al. 1972), our spectra are more comparable to the latter (cf. 0531+ 19). For 5 sources
yielding absorption in our survey (0106 +13, CTA 21, 0521-36, 0741-06, 1827-36) absorption was not
detected at Parkes, either because the Parkes signal-to-noise ratio was low, or becausesingle-dishmeasurements
only were available and yielded spurious emission.

Most of the sources from Lazareff’s survey were observed again in our work. We generally spent less time
on each source and our spectra are noisier than those of Lazareff. One exception is 3C 237 towards which we
detected absorption and Lazareff did not.

A detailed comparison with the HTC survey is interesting because a) we have a large number of sources
in common; b) our 6-kHz spectral resolution is comparable with their final effective resolution (6.3 kHz);
¢) our half-power beam width in right ascension is close to their spatial resolution with a spacing of 400 feet.
Our results confirm the possible absorptions noted by HTC towards 3C 327 and 3C 382, reveal absorption
towards 3C 237, 3C 452, 3C 459 which were below their detection limit and disagree with their spectrum of
3C 418. In general, the velocities of the absorption features detected by HTC and by us correspond within
1 km s™; their intensities, however, are not always in agreement. Figure 3 shows the absorption amplitudes
obtained by HTC and by us for approximately 100 features. Roughly, the HTC absorption amplitudes seem
to be in excess with respect to ours. The greater dispersion in figure 3 than in figure 2 suggests that the spatial
spectrum of the emission fluctuations is such that the Nangay measurements are less sensitive to unresolved
hydrogen emission than the interferometric measurements made by HTC.
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Table 1 The emission spectra
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Code Reference Beamwidth ii%?;i : co;:::;ion Remarks
letter ?
B Heiles and Habing (1974) 35 10 1.021
X Weaver and Williams (1973) 35 10 1.02“) Berkeley Survey (2)
L Weaver and Williams (1974) 35 10 1.02“)
M Westerhout (1977) 13 9.5 0.97(1) Maryland-Green Bank Survey
T Tolbert (1971) 38 16 1.00(3) Dwingeloo Survey
D Tuve and Lundsager (1973) 60 10 1.06(4) Washington DTM Survey
A Instituto Argentino de 28 10 1.04 See text
Radiocastronomia
Notes : (1) the correction factor is from Harten et al. (1975)

(2

converted into TB according to TB =1.18 ’!.‘A (Williams, 1973)

(3) the correction factor is determined by comparison of the profile towards standard region S7

with the one obtained by Williams (1973) in the same direction
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Figure 1 The sensitivity of the Nangay Radio telescope measured by 183 point sources as a function of declination. The flux densities are
from Fomalont and Moffet (1971).
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Figure 2 Relation between relative absorption for the eastern
half of the antenna pattern (ordinate) and the western half
(abscissa). A line through the origin of slope unity is shown for

comparison.
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Figurc 3 Relation between relative absorptions towards

48 sources observed at Nangay (ordinate) and by HTC

(abscissa). A line through the origin of slope unity is shown for

comparison.
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Table 2
SOQURCE USUAL EQUAT, GALACT. TA JE VE TE DE YA EVA A €A DA EDA SIGe REMARKS
NAME CDORD. COORDs  EXTs ND
1 2 3 4 5 (-3 7 B8 9 10 11 12 13 14 15 16 17
0000-17 PKS 0 O 4843 7172 3. 6% B =73 449 10s5 009
~17 43,8 75,32 2 18
0002412 PKS 0 2 1643 10E+74 1.8 B -84 2846 3.7 0«16
+12 32.0 ~48.50 6e6 15
0002469 4C 69,01 O 53,3 118,91 0.8 X Nol3
+69 33 6482 22
0003=00 3C 2.0 [+] 3 48.8 99.40 Se 6% 8 10 10.1 Ted Ce08
-0 21.1 =60.88 23
0007+12 4C 12,03 0 7 175 107451 2.9 B =B84 32,6 3.6 -B.1%1.1 0.1320,03 3,140.6 0,05
+12 27.8 =48.89 65
0010440 AC 40,01 0 10 53.9 115.30 240 B Oe5 19«8 Set Os11
+40 355 -21e44 38
0011+34 AC 34.01 o 11 8e1 114.26 2.0 -] 1.0 1629 546 16430.8 042640408 1.9304 0,13 P
+34 24,8 -2755 2 37
0012460 4aC 60.01 0 12 7el 118.5%58 3.8 M =44,3 72.0 13.0 =81+830e7 006380603 116205 0607
+60 59.8 -1.29 ~84.0 36.9 =5,1%50s6 042B%0¢08 1.530.4 S6
2.0 67.9 2.850.3 0.6780.07 2,330,2
0013479 4C 78401 0 13 44,3  121.28 2,1 8 24.0 14480.6 0.20£0,04 2.280.5 0406
+79 13 16.54 28
0016=-12 PKS 0 16 18.7 93.65 3% B =103 Ta7 927 006
-12 5943 -73.71 a2
0017+15 3C 9.0 0 17 49.8 11214 269% 8 ~56.1 20+4 3.8 0.08
+15 24,3 -45.54 as
0019-00 PKS 0 19 51.9 107.59 Ao 3% B -Sel 8.0 Geb .06
-0 1.3 =-61.76 40
0020-25 PKS 0 20 38.7 45,80 3,3 8 #3.0 0,07
-25 19,3 ~-83437 50
0022-29 PKS 0 22 [ XX 271 Be2% A =3.0 6l 04,09
=29 45,5 =-B3.69 12
0023-26 PKS 0 23 1849 42453 124 7% B =6.8 4.1 1247 0602
M- L= =26 18.9 =-84.23 38
0026434 08 343 0 26 34.38 117.86 246 B =2.0 197 4.9 =34380.4 0.28%0,07 1.340.4 0.08
+34 39,8 =27.71 2 58
0026463 3C 11s1 O 26 5445 120459 2.5 M =89.0 1847 1640 ~90.584.2 0.1320403 1640£3:6 0412 19347
+63 4241 1.20 ~61e¢330e3 1.01%0.06 3e73042 36
~55.8 T7+2 843 5142802 0.81%0.12 1.3%0.2
=2.0 68.0 Z2.630.6 0.6280.,05 S5.830.6
0030+19 3C 12 o 30 12 11699 2+9% B =~8%.5 1648 4a.4 ~5e881e3 001120.06 242%0.8 0.09 P
+10 37,3  -az2.76 2 26
0031+39 3C 13.0 0 31 32.9 119637 2.6 B =01 151 55 QCel0
+39 Te7 -23e35 43
0032~20 PKS 0 32 38.9 94462 2¢8% B =9.7 442 155 0.09
=20 2045 -B82,04 32
0033458 4C 58402 0 33 15,9 120499 2.8 K -48.0 38.4 “48,240s2 000450411 14280e2 0,07
+58 4003 -3.87 2 -18. 0.80 65 446
-840 5440 ~13+951.2 0¢3130.07 9,0£0.8
0033+18 3C 14,.C 0 33 294 11796 269 B =4.7 21.0 4,1 0,09
+18 21. -48,09 31
0034-01 3C 15,0 0 34 309 118491 6e0% B =7.3 4.8 12.4 0.07
~71 25,5 =63.480 15
0034+¢60 4C 60.02 0 34 31.1  121.24 2.4 M ~50.2 23.3 12.2 0409 1,3
+60 1348 -2.32 2 =23,0 37.7 5.4 =214580e3 045980410 1.3¢0.2 59
Z0.8 46.7 7.8 04140+4 0.4330405 2458044
0035-02 3C 17.0 0 35 47.1 115437 8.0 B =740 10s7 6sT 0406
He -72 24,3 -68.81 11
0038+¢32 3C 1940 0 38 14,0  120.47 - B -1s2 2045 Sal ~1e281.2 0,0940,02 3.080.7 0,04
+32 §3.7 =29.65 65
0038409 3C 18,0 O 38 14,6 118+72 701 B ~6.6 29.4 3.6 “74880e2 0.3820.04 1494042 0405
+ 9 4549 =52.73 2 39
0040451 3C 20,0 O 40 19.6 121.68 12,3 B =53.0 12.0 ~584130e5 001240403 1.730.4 0,07 1
H+ L+ +51 4761 ~-10.79 =360 Te2 =40+9%0e1 0431%0.02 1e5%0e1 44
Z6.0 39.6 =7¢6%0e3 022380403 1,750,3
~2.7%0e1 0,4980,03 1458061
0081466 4C 66402 0 &1 37,3  122.29 1.5 K Ne13.15
+66 22 3445 21
0042=-35 PKS 0 42 1645 311.98 3.6% A =S5.0 5.6 0610
-35 47.2 -B1.53 19

NOTES ON INDIVIDUAL SOURCES
0026+63 NEAR THE DIRECTION OF 3C 10 (TYCHO®*S SNR)}

0034460 DOUBTFUL ABSORPTION FEATURE AT ~47 KM

0040451 HUGHES ET ALe (1971) FOUND ABSORPTION

4}
OF 0418 AT ~51KM/S, LAZAREFF (1975) FOUND ABSORPTION OF 035 AT =~58KM/S
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SOURCE  USUAL EQUAT.  GA_ACT, Ta EEAE TE D& VA EVA A EA DA EDA SIGs REMARKS
NAME CO0ORDs COORD. EXT o ND
1 2 3 . s 6 7 8 ° 10 11 12 13 14 18 16 17

0045-25 PKS 0 45 6.5 98.87 6.6 B =8.0 3.6 9.6 0.06 1

-25 33,6 -87.98 4.1 . a8
0045+¢60 4C €0,03 0 45 22,8 122,60 0.5 “ Netd

+60 55.6 ~1.67 2 52
0048450 3C 22,0 O A8 4.9 122.90 2.5 B =4.0 3844 -8.0 0.28 O0el4 P,3,a

+50 55,8 -11,67 2 a2
0051-03  3C 26 0 51 35.7 124.76 3.5 B8 -T7.4 18.2 6.8 0.12

-73 50,2 -56.43 2 18
0052468 3IC 27.0 O S2 44.9  123.39 6o3 K-102.0 Te2 0408

Re 468 6.1 5.50 ~62.0 36.0 ~614282.7 0.113C.03 6.8¢2.3 37 7
-42.0 24,0
-24.0 16.8
=9.0 60.0 “BeB80.3 0.6020.04 2432042
-3,0 42.0 =1+0#0,5 0304004 2.420.5

0055~01 3C 29,0 0 55 0.7 126.59 7.0 B ~8.5 10s4 7.0 0,04

-1 40,5 -68.,23 13
0056~00 4C~00.06 O 56 32.4  127.28 4. 08 B 8.4 9.5 6.9 0,09

- 0 9t -62.69 33
0059+14 3C 30 0 59 26.8 126.87 1.6 B -5.1 16.9 5.2 010 1,11

+14 28,5 -48.05 61

NOTES ON INDIVIDUAL SOURCES

0045-25 GALAXY NGC 253 A BROAD ABSORPTION AT 60 KW/S 1S DUE TO THE EXTERNAL GALAXY
00%9¢3a4 AND 0100438 DOUDLFE SDURCE SEPARATION = 14°

GENERAL REMARKS
P Possible absorption
N Non-exploitable absorption spectrum due to contamination by severe spurious emission
1 See footnote
2 The absorption feature is doubtful, or the gaussian analysis is doubtful, or it is perturbed by spurious emission
3 Presence of spurious emission in the absorption spectrum
4 The absorption parameters were estimated by cye
5 The rms noise varies throughout the absorption spectrum due to different local oscillator settings
6 Narrow absorption feature
7 Broad absorption feature, clearly apparent in the 60 kHz channels
8 A narrow absorption feature and a broad one seem to be superimposed
9 The absorption spectrum seems to be complex, but no further gaussian decomposition was done
10 Apparently no absorption, but presence of spurious emission in the absorption spcctrum
11 A continuum map of the source was published by BDFL
12 The emission spectrum is inaccurate, or is taken in a direction not very close to that of the source
13 The complex emission spectrum towards this *“N”* source is not described in the table
14 Absorption in excess of 1.00 is not real
15 The spectra of this **N” source are presented in figure 4
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APPENDICE AU CHAPITRE II

METHODES D'OBSERVATION DES SPECTRES D'ABSORPTION A NANGAY

Lors de la mesure d'un spectre d'absorption galactique & 21 cm, il
est nécessaire d'obtenir un bon rapport signal-sur-bruit, mais également
de bien éliminer la contribution de 1'émission & 21 cm. En raison de la
gtructure spatiale de 1l'hydrogtne interstellaire, cette &limination est
d'autant meilleure que le pouvoir séparateur de l'antenne est bon. De
bons résultats sont obtenus avec des interférometres (Clark, 1962). Avec
une antenne unique, on peut estimer le spectre d'émission attendu en
interpolant 1'émission mesurée dans des directions les plus voisines
possible de celles ol 1'on mesure l'absorption : c'est la méthode classique

des champs de comparaigson. Nous avons utilisé & Nancay une méthode un
y

peu différente en observant le passage de la source étudide (voir article I).
Nous nous proposons dans cet appendice de comparer ces différentes

méthodes, et d'en chercher éventuellement de plus efficaces, tant pour
1'amélioration du rapport signal-sur-bruit que pour 1'élimination de
1'émission. Nous verrons que l'on doit toujours choisir un compromis

entre ces deux exigences.
1. NOTATIONS

Soit x =%/ 2 O(C ety=p/ 2[SC l'ascension droite et la décli-
naison en unités réduites, ol “o et p . Sont les pas définis par le
théoréme d'échantillonnage (Bracewell et Roberts, 1954). Pratiquement,

dc et P . sont de l'ordre de la demi-largeur & mi-puissance du lobe.
a(x, y) est le diagramme en puissance de l'antenne.

F(s, q) est le gain correspondant en fréquences spatiales. On a F(s, q) =0
pour |s| > 1 ou lal > 1.
sinc(t) = (sinWMt) /Ny

T(x, y) = brillance de la raie & 21 cm & la vitesse considérée

TA = température d'antenne continuum de la source.

A = absorption relative mesurée de la source & la vitesse considérée.
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D(x) = température d'antenne observée lors du passage de la source, & la

vitesse considérée.
k prend les valeurs discretes ... -1, d%, 0, %, 1, aee

~N dénote la transformation de Fourier.
2e GENERALITES

Le formalisme de ce qui suit est exposé dans, par exemple, Bracewell
et Roberts (1954). Une étude en partie comparable & la ndtre a été faite
par Lagareff (1975, appendice). Nous nous limitons ici & 1'étude de sources

ponctuelles observées avec une antenne unique.

Selon le théoréme d'échantillonnage, l'ensemble de l'information
contenue dans le passage D(x) peut se réduire & 1'information aux points
x = k., Nous supposerons la source située en x = 0, y = 0., Toute méthode
d'observation d'un spectre d'absorption & partir d'un passage, ou de
champs de comparaison situés & la mBme déclinaison que la source, peut

donc se réduire & une combinaison linéaire des mesures de D(k)
(1-8) 1, =X a_ D).

L'ensemble [ak¥] des coefficients ak caractérise la méthode.

A une méthode [ak:] correspond un diagramme en puissance

G (x v = Loy olxi, 9.

Pour une source non absorbée, en l'absence d'émission, A = O et

D(x) =™ &(x, 0), d'ou 1la condition de normalisation :

A
Zak ¢(k, 0) = 1. (41)

Le probléme consiste & optimiser le choix des a,_ de fagon & ce que :

k
(i) A soit le moins sensible possible & 1'émission T(xz, y) ;

(ii) A ait le meilleur rapport signal-sur-bruit ;

(iii) la méthode soit simple, c'est-a-dire porte sur le moins de points

possible.
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3o INFLUENCE DE L'EMISSION

Pour calculer la réponse d'une méthode & une distribution d'émission,
plagons-nous dans l'espace des fréquences spatiales. Le gain de la méthode

en fréquences spatiales est

~
G —-2i Wk
Floo)=§ Gy =vs,a) La e

f]
Notons que est réel si la méthode est symétrique (ctest-a-dire si

= a ). La réponse & une distribution d'émission est :

k
//3(-1, -y) 7(x, y) dx dy =//3r(s, a) T(s, @) ds da.

a
-k
E =

Comme 1'a suggéré Lazareff (1975), on peut supposer que T est une
variable aléatoire stationnaire dans une certaine région du ciel, dont
le spectre de puissance est isotrope (1e ciel n'étant pas infini, cette

supposition n'est pas mathématiquement rigoureuse) :

¢Ts, o) Tlsy )= SSS. aq’
o1 Q2 = 8% (dc/(&c)z q2 et :
(2% =/f?(s, O F () p(e) ds da.

P(Q)

On peut chercher & minimiser <E2> en choisissant les a, de sorte
que a<E2) /aak = 0, Ceci suppose que le spectre de puissance P(Q) de
la distribution de 1'émission d'hydrogéne soit connu. Or, P(e) n'est pas
connu. Il est cependant probable que P(Q) décroisse lorsque e augmente 3
cette possibilité est suggérée par les observations interférométriques
qui indiquent une diminution de la contribution de 1'émission lorsque la
base augmente (Hughes et al., 1971 ; Caswell et al., 1975). Elle explique

le succeés des observations faites avec de grandes antennes uniques.

Si 1'on suppose donc que "f’(s, q) est confinée aux basses fréquences
spatiales, on peut optimiser empiriquement la méthode en cherchant &
rendre (_F (s, q) le plus petit possible pour s voisin de O. On imaginera
donc des méthodes ol (bng“ /bsn)szO = 0. I1 est en tout cas nécessaire

d'éliminer la composante continue , ce qui se traduit par la condition :

(f(o, q) = 0, soit Z a,_ = 0. (A2)
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4. OPTIMISATION DU RAPPORT SIGNAL-SUR-BRUIT

Le bruit du récepteur étant connu (on le supposera gaussien), le
rapport signal-sur-bruit est parfaitement prévisible et peut &tre opti-
migé. Si U'k est la fluctuation quadratique moyenne du bruit sur le point
observé D(k), le bruit 5; sur 1l'absorption mesurée A est :

0"82 = Z ak2 0-k2.
Nous allons calculer ce bruit pour un temps total d'observation fixé.

Le résultat differe suivant la procédure d'observation :

(a) On dispose de passages de la source. Le bruit est le méme sur chaque

point
0-2__0-22&2
st k °

. AU 2 . .
Dans ce cas, la méthode qui minimise ‘Z:ak tout en satisfaisant aux

conditions (A1) et (A2) correspond & :

6k, 0) - = L 6(1, 0)
1

'fl: (1, 0)° —%[?G(l, o):l2

a

k (43)

Elle est unique pour un nombre n de points fixé. On reconnaft que c'est

la méthode des moindres carrés que nous avons utilisée dans l'article I.

(b) On a 1imité 1l'observation du passage de la source au nombre n de
points utilisés dans la méthode. Si 0" est le bruit atteint au bout du
temps total d'observation, le bruit sur chaque point est O Vﬁ'et le bruit

sur l'absorption est :

2 2 2
O-sz =nQ Zak'

(¢) On a optimisé la procédure d'observation en passant sur chaque point

un temps proportionnel & |akl. Le bruit sur ce point est G'V(E:lak‘ / [akl

et le bruit sur l'absorption est :

T 5= Cri:lakl.
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5. COMPARAISON DE DIFFERENTES METHODES

Nous allons décrire et comparer différentes méthodes utilisées ou
utilisables avec le radiotélescope de Nangay. Pour les exemples numériques,
on a supposé que le lobe est de la forme ¢(x, O) = sinczx. La table II.1
donne les parametres des différentes méthodes décrites. la figure I1.1

montre les gains de ces méthodes dans l'espace des fréquences spatiales.

T Méthode du champ de comparaison

la comparaison est obtenue par la moyenne des spectres observés a

k = 1 et k = -1 (aux "premiers zéros" du lobe) :

11 Méthode du passage 8&VeC estimation des moindres carrég, sur 5 points

Les a sont donnés par 1l'équation (A3). On se limite 4 5 points,

donc au passage de la source dans le lobe principal (entre les "premiers
zéros"). Clest la méthode utilisée pour le catalogue de Nangay (article I).

IIbls Idem, mais sur 7 points

T11 Méthode minimisant 3‘— au voisinage de s = 0, sur 5 points

On impose pour déterminer les ak, outre les conditions (A1) et (A2),
(32 T/ bsz)s__o = 0 (pour une méthode symétrique, les dérivées impaires

de F s'annulent pour s = 0). On trouve

-2
% est déterminé par la condition (a1).

&y = 6Ng: 8y =84 = —4)\ 3 8, = a_, = )\; le facteur de proportionnalité
: -

IIIb:Ls Tdem, mais sur 7 points

On impose de plus (34}_ /654)s=o

a0=20)\;a_1§=a_17=—15>\;a1 =a_1

O

67\ 3 a3/2 = a~3/2 = -)\.

il

IV  Méthode du passage sur 3 points

Cette méthode, ou le passage est 1imité entre les points a mi-hauteur
(k = =%, 0, ¥), & été utilisée par Kazés (1971) pour obtenir certains

spectres d'absorption dans des régions & basse latitude galactique.
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