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Résumé

Contexte Avec les nouveaux télescopes a basse fréquence tels que LOFAR et bientoét SKA, de nou-
velles méthodes telles que la tomographie Faraday permettent d’explorer la structure et la composition
du milieu interstellaire, ainsi que le champ magnétique qui le traverse.

Objectifs Nous cherchons & déterminer les propriétés telles que la distance, le champ magnétique
ou la densité électronique des structures du milieu interstellaire visibles en tomographie Faraday dans
une région proche de la nébuleuse de Draco.

Méthodes Nous étudions ici I’émission polarisée en fonction de la profondeur de Faraday que nous
comparons & d’autres traceurs du milieu interstellaire. Nous comparons en particulier les canaux de
dépolarisation qui apparaissent en tomographie Faraday aux filaments HI.

Résultats Contrairement & des études précédentes d’autres zones du ciel, nous ne trouvons aucune
corrélation entre les images en tomographie Faraday et celles issues d’autres techniques d’observation.
Conclusions Nous avons montré que la corrélation entre les canaux de dépolarisation et les filaments
Hi n’est pas universelle. En outre, nous proposons un modéle d’écrans Faraday permettant d’expliquer
les observation LOFAR autour de la nébuleuse de Draco.

Mots-clés :  Polarisation, Rotation de Faraday, Milieu interstellaire, Canaux de dépolarisation

Abstract

Context With low frequency observatories such as LOFAR and SKA currently being deployed,
new observational methods such as Faraday tomography can be used to probe the structure and the
composition of the interstellar medium, along with the interstellar magnetic field.

Aims We seek to determine the properties (distance, magnetic field, electronic density,...) of the
structures visible in Faraday tomography.

Methods We study the polarized emission as a function of Faraday depth and compare the emergent
structures to those seen with other interstellar medium tracers. Namely, we compare the depolarization
canals in Faraday tomography to the Hr filaments.

Results Contrary to prior studies of other regions of the sky, we find no correlation between the
structures visible in Faraday tomography and those visible with other imaging techniques.
Conclusions We have shown that the correlation between depolarization canals and Hi filaments is
not universal. Furthermore, we propose a Faraday screen model to explain the LOFAR observations
around the Draco nebula.

Keywords :  Polarization, Faraday Rotation, Interstellar Medium, Depolarization canals
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1 Introduction et contexte

1.1 Introduction générale

Avec ses 7000 antennes réparties sur 1 500 km en Europe, 'observatoire Low-Frequency Array (LOFAR)
est le plus grand réseau d’antennes radio au monde [41]. Depuis quelques années, il sonde 'intégralité
de ’hémisphére nord a des fréquences comprises entre 10 MHz et 250 MHz.

Les images obtenues avec LOFAR permettent de mettre en ceuvre une technique d’observation du
milieu interstellaire appelée tomographie Faraday [18]. Cette méthode récente permet de mettre en
évidence des structures qui ne sont pas détectées avec les traceurs traditionnels du milieu interstellaire.
En particulier, on observe en imagerie Faraday des structures rectilignes trés fines alignées avec le
champ magnétique global [37].

Dans ce mémoire, nous décrivons ’é¢tude d’une région proche de la nébuleuse de Draco par le prisme
des images LOFAR et de la tomographie Faraday. Les sections suivantes de ce chapitre d’introduction
présentent ces différentes notions plus en détail. Dans le chapitre 2, les données utilisées et les méthodes
employées seront présentées. Puis les résultats obtenus ainsi que les conclusions tirées de ces travaux
seront détaillés dans le chapitre 3 qui figurera également les perspectives de travaux futurs.

1.2 Le milieu interstellaire

Entre les étoiles d’une galaxie se trouve le milieu interstellaire (ISM, Inter-Stellar Medium), un milieu
diffus et inhomogeéne, mais loin d’étre vide. Celui-ci est composé de gaz — 89% d’hydrogene, 9% d’hélium
— sous plusieurs phases, de particules chargées relativistes (les rayons cosmiques) et de poussiere. Il
est de plus traversé par un champ magnétique couplé a la matiere [19]. En outre, il contribue de fagon
significative & la dynamique et & la chimie de la galaxie et ses différentes composantes interagissent
entre-elles [39].

L’étude de 'ISM de notre Galaxie est intéressante a plusieurs égards. L’ISM représente une part
importante de la masse d’une galaxies, devant la masse stellaire [58] et de ce fait, sa contribution a la
dynamique et & I’évolution des galaxies est non-négligeable. De plus, c’est dans les nuages interstellaires
que se forment les étoiles et les disques protoplanétaires [4]. Une meilleure compréhension de 'ISM et
de sa chimie permet alors de mieux connaitre les premiéres phases de la vie d’une étoile. En outre,
pour étudier le milieu intergalactique ou pour faire de la cosmologie, il est nécessaire de soustraire la
contribution Galactique au signal total [34]. En effet, la non-prise en compte de avant-plan Galactique,
méme a hautes latitudes Galactiques, peut mener a des erreurs de mesures dans la caractérisation du
fond diffus cosmologique (CMB, Cosmic Microwave Background) [17]. L’étude de I'ISM permet alors
de quantifier et modéliser cette contribution Galactique pour l'intégrer aux modéles d’observation du
CMB. Enfin, la connaissance de I'ISM de notre propre Galaxie permet de contraindre les modéles pour
la compréhension des autres galaxies.

1.2.1 Phases du milieu interstellaire

L’ISM est composé de plusieurs phases qui peuvent étre décrites en fonction de leur température et
de leur densité [19, 30, 54]. La matiére de 'ISM peut passer d’une phase a 'autre au cours du temps.
Une synthése de ces phases est donnée en figure 1.1, ot chaque bulle de couleur représente une forme
de matiére baryonique.
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Figure 1.1: Phases du gaz interstellaire et cycle de la matiére, adapté de la theése de F. Levrier (2004)

Le gaz neutre peut étre atomique froid (CNM, ou Cold Neutral Medium), atomique tiede (WNM,
ou Warm Neutral Medium) ou moléculaire. Dans ce milieu neutre, I’hydrogéne n’est pas ionisée, mais
d’autres éléments peuvent 1’étre par les rayons UV des étoiles environnantes.

Les nuages moléculaires sont froids, avec une température inférieure & 1 000 K, et relativement
denses, avec une densité atomique de 100 a 1 x 10% cm?. Ces nuages sont le lieu ol naissent la plupart
des étoiles de type solaire [54].

Le gaz interstellaire ionisé apparait sous une forme chaude et peu dense (HIM, ou Hot Interstellar
Medium), sous une forme tiéde et plus dense (WIM, ou Warm Interstellar Medium) ainsi que sous la
forme de nuages HiI.

Les grains de poussiére sont mélangés avec le gaz dans toutes ses phases, quoiqu’ils sont typiquement
a des températures plus faibles (10 & 20 K). Leur émission se situe dans le domaine sub-millimétrique.

Les observations réalisées par la mission Herschel de 1’émission de la poussiére ont pu montrer
Pomniprésence de structures filamentaires dans toutes les phases de 'ISM, des régions de formation
d’étoiles |2] aux régions les plus diffuses [47].

1.2.2 Cycle de la matiére dans le milieu interstellaire

La matiére de 'ISM suit une évolution cyclique représentée par des fleches dans la figure 1.1. Les
étoiles se forment dans les régions froides et denses de I'ISM, les nuages moléculaires (voir section
1.2.1) lorsque la matiére de ces régions se contracte du fait de la gravité et s’effondre localement.

Une partie de la matiére dans les étoiles est ensuite restituée & 'ISM par 'intermédiaire des vents
stellaires et des supernovas. L’explosion de supernova injecte aussi une grande quantité d’énergie
cinétique dans I'ISM, contribuant ainsi & la turbulence & grande échelle dans les nuages moléculaires.

Plusieurs processus, tels que les supernovas ou la rotation galactique différentielle, peuvent provoquer
localement des compressions du gaz [44]. En refroidissant, ces surdensités peuvent devenir gravitation-
nellement liées, formant des filaments de matiére dans lesquels naissent les cceurs proto-stellaires,
complétant ainsi le cycle dont la durée est estimée & 1,5 x 10° ans [54].
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Figure 1.2: Image composite montrant la densité de colonne du HI et sa vitesse radiale. La vitesse est
représentée par la couleur et la densité de colonne par la saturation. Les vitesses relevées
vont jusqu’a £600 km s~!, mais celles au dela de £100 km s~! ont été coupées dans cette
carte. Les éléments en rouge et orange peuvent donc avoir une vitesse plus élevée que ce qui
est indiqué par les couleurs. La carte est en coordonnées galactiques avec une projection
Mollweide. Image HI4PI [32].

1.2.3 Vitesse des nuages

La Galaxie est un ensemble dynamique au sein duquel la matiére se déplace et duquel la matiére entre
et sort. Les nuages interstellaires sont répartis, avec un certain arbitraire, en trois régimes de vitesse :
haute, basse et intermédiaire [43]. Les vitesses des nuages HI sont représentées en figure 1.2.

Les nuages interstellaires a haute vitesse (HVC, High Velocity Cloud) sont vus comme la preuve
d’une arrivée de matiére du milieu intergalactique [15]. L’origine de ces nuages peut étre déterminée
en mesurant leur métallicité.

Les nuages interstellaires a vitesse intermédiaire (IVC, Intermediate Velocity Cloud) sont plus
proches du plan Galactique que les nuages HVC. Ils peuvent étre des nuages d’origine extragalac-
tique [46], comme les HVC ou bien faire partie de la fontaine Galactique : du gaz chaud expulsé par les
vents stellaires et les supernovas s’éléeve dans le halo puis retombe dans le plan Galactique par ’action
de la gravitation [59, 53].

Les IVC et les HVC sont le plus souvent des nuages neutres, mais peuvent également contenir du
gaz moléculaire comme c’est le cas pour la nébuleuse de Draco.

Enfin, les nuages interstellaires a basse vitesse (LVC, Low Velocity Cloud) sont les nuages du disque
Galactique. Ils sont situés proches du plan de la Galaxie.

Autour de la nébuleuse de Draco, les bornes utilisées par GHIGLS [43] pour les nuages de type LVC,
IVC et HVC sont respectivement [—20,5; 47,5], [—83,3; —20,5] et [—199; —83,3] km/s.

1.2.4 Observation de la matiére du milieu interstellaire

L’ISM est moins facilement visible que les étoiles de notre Galaxie. Néanmoins, plusieurs mécanismes
sont & notre disposition pour 'observer et déterminer ses caractéristiques physiques.

Le gaz et la poussiére de 'ISM se manifeste principalement par ’absorption de la lumiére des sources
d’arriére-plan. L’absorption d’un nuage de poussiére est par ailleurs plus efficace aux longueurs d’onde
proches de la taille des grains. La lumiére bleue sera donc plus absorbée que la lumiére rouge, aussi
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les étoiles d’arriére-plan auront une magnitude apparente plus ou moins élevée en fonction du domaine
spectral d’observation. Pour cette raison, les étoiles de notre Galaxie plus éloignées apparaissent en
moyenne plus rouge. Les nuages moléculaires notamment apparaissent comme des taches sombres dans
I'imagerie visible. Ce phénoméne de rougissement n’est pas a confondre avec celui de redshift qui a
une autre origine physique.

En plus d’absorber la lumiére des sources d’arriére-plan, les grains de poussiére émettent dans le
sub-millimétrique. Or comme ces grains sont mélangés au gaz, leur émission constitue un bon traceur
de 'ISM.

Il est possible de mesurer trés précisément la position des étoiles avec la méthode de la parallaxe
pour les étoiles les plus proches, ou en calculant la magnitude absolue & partir du type spectral et de
la photomeétrie pour les étoiles plus distantes. Ces méthodes permettent de déterminer indirectement
la position des nuages en cherchant la distance des étoiles le long de la ligne de visée dont la lumiére
n’est pas absorbée [38].

Par ailleurs, puisque 'ISM est a la fois peu dense et trés étendu, des phénomeénes tels que la transition
de retournement de spin de 'atome d’hydrogéne peuvent étre observée dans le domaine radio. Cette
désexcitation produit un photon a 21 c¢m de longueur d’onde qui n’est observable que dans I'ISM [39].
Ces mesures permettent de connaitre la distribution et la cinématique du gaz atomique, représentée
en figure 1.2.

Le gaz ionisé peut étre étudié par l'intermédiaire des raies de recombinaison telles que Ha, mais
aussi dans le domaine Ultra violet (UV) ou X [38].

Par ailleurs, plusieurs molécules trouvables dans 'ISM ont des raies d’émission dans le domaine UV
(telles que Hy), dans le domaine radio (telles que OH, NH3 ou Hy0) ou dans le domaine millimétrique
(telles que CO ou SiO) [38]. La présence de gaz moléculaire peut donc étre déduit de la présence de
ces raies.

Outre leur composition, la distance de ces nuages peut également étre déterminée par les raies
spectrales. En connaissant la courbe de rotation de la Galaxie, la position des raies indique la vitesse
radiale et donc la distance du nuage.

1.2.5 Champs magnétiques du milieu interstellaire

Le champ magnétique de 'ISM joue un réle prépondérant dans bon nombre de processus physiques [30].
Il contribue & l'accélération, la propagation ou le confinement de rayons cosmiques, ainsi qu’a la
formation stellaire. Sa mesure est cependant difficile & réaliser. En effet, les méthodes qui permettent
d’inférer son orientation ou son amplitude ne donnent pas une information compléte sur le champ et
ne donnent souvent que des quantités intégrées le long de la ligne de visée. De plus, ces méthodes sont
dépendantes de la phase de I'ISM [38].

Dans les régions de gaz neutre, le champ magnétique peut étre mesuré de facon directe par 'effet
Zeeman [16]|. La mesure de la séparation des raies permet de déterminer la composante du champ le
long de la ligne de visée.

Dans les régions ionisées, la rotation de Faraday permet de déduire la composante du champ magné-
tique le long de la ligne de visée, sous réserve d’'un modele décrivant la distribution électronique [18].
La rotation de Faraday sera présentée plus en détail dans les sections suivantes.

Dans les nuages de poussiére, le champ magnétique se mesure de facon indirecte par la polarisation
de la lumiére [38]. En effet, en présence de champ magnétique, les grains de poussiére interstellaires
oblongs s’alignent. Dans ce cas, la lumiére se trouve polarisée en sortie du nuage de poussiére et
l'orientation de la polarisation donne 'orientation du champ dans le plan du ciel. En outre, la fraction
de polarisation donne de fagon indirecte I'inclinaison du champ par rapport au plan du ciel.

La mesure de I’émission synchrotron produite par la rotation d’électrons relativistes autour des lignes
de champ donne la composante dans le plan du ciel du champ magnétique, mais pas celle selon la ligne
de visée.

Du fait de la prévalence de rayons cosmiques et de photons provenant d’étoiles dans I'ISM, le milieu
neutre se trouve partiellement ionisé. Le gaz de 'ISM se déplace donc avec les lignes de champ du
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fait du théoréeme du gel. La forme de I'ISM est ainsi en partie déterminée par la force et la forme du
champ magnétique interstellaire [30].

Lors de D'effondrement des filaments de gaz moléculaire dans 'ISM, la matiére aura tendance & se
déplacer le long des lignes du champ magnétique. Pour cette raison, les filaments de matiére les plus
denses sont souvent orthogonaux aux lignes du champ magnétique [1]. En revanche, les filaments
neutres observés par l'intermeédiaire de I’émission Hi moins denses se trouvent alignés avec le champ
magnétique a cause des mouvements turbulents dans I'ISM [29].

1.2.6 Emission synchrotron

L’émission synchrotron est produite par la rotation d’électrons relativistes autour des lignes de champ
magnétiques. Ce rayonnement dépend & la fois de la norme du champ magnétique dans le plan du ciel
et du spectre des électrons des rayons cosmiques. Dans notre Galaxie, la répartition de I’émission de
rayonnement synchrotron a été modélisée par [5].

En outre, ce rayonnement synchrotron est fortement polarisé linéairement [38|, ce qui rend son
étude intéressante dans le contexte de la tomographie Faraday présentée dans la section suivante.
L’orientation de sa polarisation donne de plus 'orientation du champ magnétique dans le plan du ciel.

1.3 Tomographie Faraday

La tomographie Faraday est une méthode exploitant la mesure de la rotation de la polarisation d’une
onde électromagnétique & travers un milieu biréfringent afin d’en déduire des propriétés sur le milieu
traversé. Nous détaillons le principe de cette méthode dans les paragraphes suivants.

1.3.1 Mesure de rotation

Un milieu ionisé soumis & un champ magnétique est un diélectrique dont l'indice de réfraction est
différent pour les deux polarisation circulaires opposées. Or la polarisation linéaire peut se décomposer
en une composante circulaire main droite et une composante circulaire main gauche. Les composantes
circulaires main droite et main gauche d’une onde incidente ne ralentissent pas autant I'une que l'autre
en traversant le milieu. Ainsi, lorsqu'une onde électromagnétique linéairement polarisée traverse un
tel milieu, appelé écran Faraday, sa polarisation tourne d’un certain angle.

Cet angle, noté 6, est fonction de la longueur d’onde A de 'onde traversante, de la distance L
parcourue par l'onde, du champ magnétique selon la direction de propagation Bj et de la densité
électronique ne du milieu [9]. Cet effet porte le nom de rotation Faraday et ’angle duquel tourne la
polarisation s’écrit de la facon suivante :

L
AH:CV/)WBHM, (1.1)
0

ou C est une constante numérique. Par convention, la composante B sera positive lorsque le champ
se dirige vers 'observateur et négative dans le cas contraire.
On définit alors une grandeur qui ne dépend que du milieu traversé, la mesure de rotation, notée
RM telle que
AO = RM - \? . (1.2)

Puisque la quantité de rotation de la polarisation augmente avec le carré de la longueur d’onde, il
est plus aisé en pratique d’observer la rotation Faraday aux grandes longueurs d’onde. Il est donc
avantageux d’observer la polarisation dans le domaine radio afin d’en déduire la mesure de rotation.
La mesure de rotation peut étre estimée pour une source ponctuelle d’arriére-plan, comme par exem-
ple un pulsar ou une galaxie, ou encore pour une source diffuse émettant du rayonnement synchrotron.
Elle donne alors accés & des informations sur le milieu traversé par I’'onde électromagnétique. Lorsque
plusieurs sources et plusieurs régions de gaz ionisé se situent sur la méme ligne de visée, chaque source
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Figure 1.3: Principe de la tomographie Faraday. En gris, les écrans Faraday, en bleu les sources. Les
fleches rouges indiquent la direction du champ magnétique dans le milieu. La premiére
courbe montre la profondeur de Faraday ¢ en fonction de la distance z & 'observateur le

long de la ligne de visée. La deuxiéme trace le spectre de la dispersion de Faraday |F'(¢)].
Image : Marta Alves.

et chaque écran contribue & la mesure de rotation totale. La mesure de rotation seule ne permet alors
plus de rendre compte du détail de ce qui se situe le long de la ligne de visée. L’émission synchrotron
est produite dans toute la Galaxie et subit la rotation Faraday en se propageant dans I'ISM. Dans ce
cas, la source émettrice et le milieu produisant la rotation Faraday ne sont pas séparés dans 1’espace.
Il est alors nécessaire d’avoir recours a la notion de profondeur de Faraday.

1.3.2 Profondeur de Faraday

La profondeur de Faraday peut étre définie en tout point de 'TSM situé & une distance z de I’observateur
de la fagon suivante :

¢ = C/OZ neB) ds , (1.3)

avec les notations précédents |9, 8|. La profondeur de Faraday peut se comprendre par analogie avec
la profondeur optique. De facon analogue, on peut également définir ’épaisseur de Faraday d’un écran
Faraday.

On peut ensuite définir [9] la fonction de dispersion de Faraday a la profondeur ¢ comme étant la
fonction F(¢) telle que

P(V) = / " P(@) exp® do, (1.4)

ou P = @ + iU désigne 'intensité polarisée, avec @ et U les notations usuelles pour les paramétres de
Stokes.

La valeur de F(¢) s’obtient en inversant I’équation 1.4 aprés avoir mesuré l'intensité polarisée a
plusieurs longueurs d’onde A. La tomographie Faraday, illustrée en figure 1.3, est la technique per-
mettant d’obtenir la distribution F' de l'intensité polarisée en fonction de la profondeur de Faraday

®.
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Un exemple de ligne de visée est présenté en figure 1.3. Dans le premier schéma de cette figure,
I'observateur se situe & gauche. Le premier nuage le long de la ligne de visée, un écran Faraday, est
traversé par un champ magnétique dirigé vers ’observateur. Sa composante le long de la ligne de
visée est positive donc le nuage suivant, une source synchrotron, est situé a une profondeur de Faraday
positive, notée ¢; dans les deuxiéme et troisiéme schémas de la figure 1.3. Le champ magnétique
traversant le troisiéme nuage, un autre écran, est dirigé dans le sens opposé et sa composante le long
de la ligne de visée est plus petite que celle du premier nuage. Sa profondeur de Faraday est donc
négative. En outre, si sa densité et son épaisseur physique sont comparables & celles du premier,
alors son épaisseur de Faraday est plus faible en valeur absolue. La profondeur de Faraday ¢s du
quatriéme nuage, une autre source synchrotron, est la somme des épaisseurs de Faraday des nuages
précédents, d’olt ¢o < ¢1. Pour ces raisons, dans le second schéma de la figure 1.3, la profondeur
de Faraday augmente en traversant le premier nuage et décroit mais reste positive en traversant le
troisiéme nuage. Enfin, I’émission des deux nuages bleus se voit aux profondeurs de Faraday ¢1 et ¢o
dans le troisiéme schéma de la figure 1.3.

Nous cherchons dans nos travaux & contraindre le champ magnétique en utilisant la tomographie
Faraday. Des travaux précédents ont utilisé la mesure de rotation de sources extragalactiques pour
contraindre de le champ magnétique dans un nuage de type HVC, le nuage de Smith [33|, mais & notre
connaissance, aucune étude n’a utilisé la tomographie Faraday a cette fin.

1.3.3 Canaux de dépolarisation

A plusieurs endroits, des "trous" en émission rectilignes de faible largeur apparaissent dans 1’émission
polarisée [28|. Leur largeur est celle de la fonction d’étalement du point (PSF, Point Spread Function)
de l'instrument et 'angle de la polarisation tourne de 90° de part et d’autre. Ces structures, appelées
« canaux », peuvent étre liés a des effets de dépolarisation causés par la rotation de Faraday par trois
biais différents :

e 3 la limite entre deux régions avec une intensité de polarisation semblable mais une orientation
de la polarisation différente, la résultante sera négligeable ;

e un gradient linéaire de mesure de rotation produit un canal de dépolarisation pour une certaine

mesure de rotation telle que RM A2 = 5t avec n un entier positif ;

e un milieu magnéto-ionique turbulent devant un arriére-plan polarisé provoque une dépolarisation
a petite échelle.

Il existe également des canaux qui sont plus larges que la PSF qui correspondent soit & une zone
sans émission tout le long de la ligne de visée, soit & une zone extrémement turbulente [37].

1.4 Nébuleuse de Draco

Nous avons souhaité nous intéresser & un nuage de type IVC et a ses abords. Pour cela, nous nous
sommes penchés sur la nébuleuse de Draco.

La nébuleuse de Draco est un nuage moléculaire [45, 23] du type IVC [46] avec une vitesse de
—21 km s~ ! situé a haute latitude Galactique [23]. Son origine est vraisemblablement la collision d'un
nuage extragalactique avec la Galaxie [46]. Ce nuage a été observé pour la premiére fois par [23] a
21 cm aux coordonnées Galactiques (I = 91°,b = 38°).

Dans la portion du ciel autour de la nébuleuse de Draco, plusieurs types de nuages apparaissent.
Un filament aux coordonnées (I = 91°,b = 37°) est en collision avec la nébuleuse de Draco [55]. 1l se
trouve également un nuage de type LVC au voisinage du Soleil [46] et plusieurs petits nuages de type
HVC [22, 56, 62].

La présence de gaz moléculaire dans la nébuleuse de Draco a été déterminée par [45]. En outre,
des observations du CO ont montré sa présence sur le bord de la nébuleuse [55]. Du gaz chaud a été
identifié autour de la nébuleuse, mais pas dans la nébuleuse de Draco elle-méme [46].
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Figure 1.4: Nébuleuse de Draco vue en rayons X proches (de 100 ev & 300 ev) par ROSAT. Est visible
dans cette image 'ombre de la nébuleuse. La position de la nébuleuse déterminée avec
les données infrarouges du satellite IRAS est indiquée par les lignes de contour blanches.
Image D. Burrows [10].

Cette nébuleuse, issue d’une collision d’un nuage extragalactique avec la Galaxie, serait en interaction
avec le milieu environnant. L’émission en UV lointains pourrait étre due au refroidissement radiatif
du gaz chaud ayant subi un choc [46].

Plusieurs méthodes ont été mises en ceuvre pour déterminer la distance du nuage, avec des résultats
parfois contradictoires. De fagon générale, la position des nuages au dessus du plan Galactique est
mal connue. Contrairement aux objets du plan, on ne peut pas utiliser leur vitesse différentielle pour
obtenir leur position. Or, si on n’a pas la position du nuage, on ne peut pas savoir ol se produit la
rotation de Faraday.

Le type de méthode le plus communément employé pour la nébuleuse de Draco consiste & estimer la
distance des étoiles le long de la ligne de visée qui ne sont pas masquées par la nébuleuse [45, 63, 22, 40].
Les auteurs dans 49| utilisent une méthode un peu différente en arguant que lémission X de la
nébuleuse serait due & l'interaction avec le halo Hi de la Galaxie dont la hauteur caractéristique
est d’environ 120 pc. La nébuleuse ne peut dont pas étre beaucoup plus haute au-dessus du plan
Galactique.

Bien que la distance le long de la ligne de visée soit incertaine, il est clair que le nuage est situé
hors de la bulle locale et bloque les rayons X provenant du halo Galactique [10]. Une synthése de des
différentes méthodes de mesure de distance utilisées pour la nébuleuse de Draco ainsi que leur résultat
est donnée en figure 1.5.

La nébuleuse de Draco est un nuage composé principalement de gaz neutre, de gaz moléculaire
et de poussiére et le gaz ionisé détecté dans sa direction provient vraisemblablement des bords de
la nébuleuse. Or la tomographie de Faraday est une méthode qui permet principalement de sonder
le gaz ionisé. En utilisant la tomographie de Faraday au voisinage de la nébuleuse de Draco, nous
pourrons mieux contraindre la répartition du gaz ionisé. En effet, si la nébuleuse de Draco contient
suffisamment de gaz ionisé, alors elle pourra produire de la rotation de Faraday du rayonnement
synchrotron d’arriére-plan. Sinon, si la nébuleuse de Draco émet du rayonnement synchrotron, celui-ci
pourrait subir la rotation de Faraday d’un éventuel nuage de gaz ionisé d’avant-plan.
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Figure 1.5: Distance & la nébuleuse de Draco en parsecs. Les fléches indiquent la distance estimée de
la nébuleuse de Draco le long de la ligne de visée. Au dessus de chaque fleche, I'étude ayant
mené & cette estimation ainsi que la méthode utilisée.

1.5 LOFAR Two-meter Sky Survey

LOFAR est un interférométre qui comporte environ 7 000 antennes dont la plupart sont aux Pays-Bas,
mais certaines sont aussi ailleurs en FEurope.

LOFAR observe tout le ciel simultanémment. Le pointage est réalisé électroniquement sans aucune
piéce mobile. Sa grande surface collectrice permet d’obtenir une grand sensibilité [26].

Le relevé LOFAR Two-metre Sky Survey (LoTSS) couvrira & terme tout le ciel de I'hémisphére nord
terrestre [60] sur la plage de fréquences entre 120 MHz et 168 MHz avec une résolution en fréquence
de 12,2 kHz, et une sensibilité de 100 pJy par faisceau. Ces images sont produites a deux résolutions
différentes [60]. Ce ne sont que les images basse résolution, avec une résolution angulaire de 4,2’ que
nous utilisons dans ces travaux.

Ce relevé est constitué de 3170 observations de 8 heures dont le lobe principal ou primary beam
peut étre approché par une Gaussienne, dont la largeur a mi-hauteur (FWHM, Full Width at Half
Maximum) est d’environ 4°. En fait, chaque image fait 10°x10°, mais la partie utilisable des images a
le diamétre du lobe principal, soit 4°. Les centres de deux images voisines sont espacés de 2,58° [60].
A I'heure actuelle, 2% du ciel a été couvert par ce releveé.

Il est attendu des données produites par LoTSS qu’elles permettent de caractériser I’émission polar-
isée de la Galaxie, ainsi que les canaux de dépolarisation [37] sur une large portion du ciel. Par ailleurs,
les observations & basse fréquence sont en plein essor, puisque U'interférométre Square Kilometer Array
(SKA) est en cours de déploiement [12].

A T’heure actuelle, la nébuleuse de Draco n’a pas été observée par LOFAR. En revanche, quelques
champs voisins 'ont été. L’étude de ces champs voisins pourra permettre de mieux comprendre ’origine
et ’évolution de la nébuleuse.
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Dans ce chapitre, nous présentons les jeux de données utilisés pour étudier I'environnement de la
nébuleuse de Draco par la méthode de la tomographie Faraday, ainsi que les algorithmes utilisés pour
analyser ces données.

2.1 Algorithmes

Nous avons utilisé au cours de stage des algorithmes disponibles en ligne. Nous expliquons leur principe
dans les paragraphes suivants.

2.1.1 Calcul de l'intensité de la polarisation en fonction de la profondeur de Faraday

A partir de la polarisation linéaire a différentes longueurs d’onde, ’algorithme RM-synthesis, développé
dans [8], permet d’obtenir la valeur de F'(¢) tel que décrit dans I’équation (1.4).

En pratique, I'intensité de la polarisation n’est pas connue pour toutes les valeurs de A2. La polar-
isation est mesurée pour des valeurs de A2 comprises entre Apn €t Amin + AX avec un pas dA entre
deux mesures. Ces valeurs de Apin, AX et A contraignent ce qui est observable dans le domaine de
Faraday [8]. En particulier, elles imposent une profondeur de Faraday maximale observable ¢p,qz, la
résolution d¢ dans I’espace de Faraday et la étendue maximale A¢ des objets dans I'espace de Faraday
observable

V3

lémaall = 533 (2.1)
2v/3
Ap = AQL (2.3)

L’algorithme RM-synthesis prend en entrée deux cubes d’images 2D ou chaque image représente le
paramétre de Stokes ) ou U & une fréquence donnée et renvoie un cube d’images 2D ol chaque image
correspond & une profondeur de Faraday avec les caractéristiques données par les équations (2.1) a
(2.3).

Les structures qui s’étendent sur une profondeur supérieure & A¢ ne seront pas correctement
représentées, avec notamment Papparition de plusieurs pics dans la fonction F(¢) calculée par RM-
synthesis 1a ou il ne devrait y en avoir qu'un seul [61].

2.1.2 Détection de structures linéaires dans une image

La transformation de Hough & fenétre glissante (RHT, Rolling Hough Transform) décrite dans [13] est
une méthode permettant de trouver des structures linéaires dans une image plane. Elle a notamment
été utilisée pour caractériser des formes filamentaires dans les nuages interstellaires et comparer leur
alignement & celui du champ magnétique global [13, 35, 37, 42, 51|.

Le principe de cet algorithme, illustré en figure 2.1 est le suivant. L’image lissée avec une fonction
créneau de diamétre Dy est soustraite 4 I'image initiale afin d’y enlever les structures & grande échelle.
Puis en chaque point de l'image, 'intensité est intégrée dans une fenétre de diameétre Dy le long du
segment d’angle 6 pour tout 6 pour tracer 'histogramme qui constitue la transformée de Hough de
I'image en un point.
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Figure 2.1: Principe de ’algorithme RHT. L’image est pré-traitée dans les étapes 1, 2 et 3. Dans
I’étape 4, un disque de diamétre Dy est isolé autour d’un pixel de 'image. La transformée
de Hough est I’étape 5. A 'étape 6, seuls les pics qui dépassent un seuil Z sont conservés.
Image de [13].

Cet algorithme permet a la fois d’identifier les filaments dans une image et de déterminer la proba-
bilité avec laquelle un pixel de I'image appartient a une structure linéaire cohérente.

Il est important de noter que cet algorithme détecte les structures filamentaires en émission. Pour
détecter une structure telle que les canaux de dépolarisation, il est nécessaire d’utiliser cet algorithme
sur I'image en couleurs inversées.

2.2 Jeux de données

Dans I’é¢tude de la zone autour de la nébuleuse de Draco, nous avons utilisé plusieurs jeux de données
afin de chercher des corrélations entre elles et de tenter de mieux comprendre ce qui peut étre vu dans
les images en mesure de rotation. Etant donné que nous ne connaissons pas la distance a laquelle se
produit I’émission dans les cubes de Faraday, nous souhaitons établir des corrélations avec ’émission
produite par d’autres traceurs du milieu interstellaire. En connaissant la position de le long de la ligne
de visée de I’émission des autres traceurs, nous pourrons alors contraindre la position de I’émission vue
en tomographie Faraday.

Nous présentons ces différents jeux de données ainsi que les opérations de traitement que nous y
avons appliqué dans les paragraphes suivants.

2.2.1 Rotation Faraday avec LOFAR
Champs LOFAR utilisés

Nous avons utilisé les images du relevé LoTSS présenté en section 1.5. Ces données sont sous la forme
d’un fichier FITS contenant les paramétres de Stokes Q et U. Dans la suite, sauf mention contraire,
ce sont les images basse résolution qui sont utilisées, puisque les images a la plus haute résolution ne
sont pas nécessaires pour étudier notre propre Galaxie. En outre, la résolution la plus basse des images
LOFAR est plus grande que celle disponible pour les autres traceurs que nous utilisons dans la suite.
Enfin, les images & haute résolution font chacune de 'ordre de 100 GB et leur traitement demande des
ressources en calcul importantes.
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P248+65

P254+65

P258+63
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Figure 2.2: Région du ciel autour de la nébuleuse de Draco couverte par les relevés LOFAR. Chaque
carré rouge est un champ observé par LOFAR. Sur chaque champ utilisé dans ces travaux,
les coordonnées ICRS du centre du champ sont indiquées. En nuances de gris, la poussiére
observée par IRAS & 100 pm [48|. La nébuleuse de Draco est la structure claire en haut au
centre de la figure. La grille verte représente les coordonnées galactiques. Image réalisée
avec Aladin [7].

Ce sont quatre champs autour de la nébuleuse de Draco qui ont servis a cette étude et dont les centres
ont pour ascension droite et pour déclinaison 258463, 260+65, 2544-65 et 248+65 respectivement. Leur
position par rapport & la nébuleuse de Draco est montrée en figure 2.2. Une partie de ’émission dans
cette figure liée a la nébuleuse de Draco est contenue dans ces champs, notamment le champ P258+63.

Avant de pouvoir appliquer I'algorithme RM-synthesis sur ces données, il est nécessaire de déterminer
la quantité de bruit dans chaque image afin d’enlever les images pour lesquelles le bruit est trop élevé.
En effet, des interférences radio peuvent dégrader les images & certaines fréquences. Ces images auront
alors une quantité de bruit plus élevée. Si nous utilisons le paramétre de Stokes U ou le paramétre de
Stokes ) pour une des fréquences dégradées dans 1’algorithme RM-synthesis, alors le bruit se propagera
dans les images a toutes les profondeurs de Faraday. Nous commengons donc par enlever les fréquences
dégradées.

Le bruit — défini ici comme étant 1’écart-type sur I'image compléte — pour du champ LoTSS dont le
centre a pour coordonnées 260+65 est tracé en figure 2.3. On y constate que le bruit augmente aux
hautes fréquences de sorte que tous les canaux ne sont pas utilisables. Pour ce champ, les images @
et U avec une fréquence supérieure & 149 MHz ne seront pas utilisées. Chaque champ étant observé
a un moment différent, différentes sources d’interférence peuvent dégrader la qualité des images. Les
fréquences inutilisables peuvent alors étre différentes d’une image & l’autre donc nous répétons cette
opération pour chaque image utilisée. Enlever dans chaque champ les fréquences pour lesquelles le
bruit est supérieur a 2,5 fois le bruit médian nous permet de garder un grand nombre d’images, tout en
retirant les images qui ont clairement subi un phénoméne d’interférence. Pour chaque champ, nous ne
conservons que les fréquences pour lesquelles le bruit est faible dans toutes les champs, afin d’utiliser
le méme ensemble de fréquences dans chaque champ.

Par ailleurs, chaque image couvre un champ de 10°, mais le rapport signal sur bruit est plus élevé
sur les bords de I'image, en dehors du faisceau principal. Nous avons donc détouré chaque image pour
utiliser un carré de 5° de co6té au centre des images initiales.

Nous avons ensuite utilisé ’outil Montage |3] pour réaliser une mosaique des champs LOFAR autour
de la nébuleuse de Draco. L’image ainsi obtenue couvre une région d’environ 15° par 6° représentée en
figure 2.2.
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Figure 2.3: Bruit en fonction de la fréquence d’observation. Paramétre de Stokes @ en jaune et U en
bleu. En noir, le bruit seuil au dela duquel les données sont rejetées est égale a 2,5 fois le
bruit médian.

Mesure de rotation

La fonction F'(¢) décrite dans I’équation 1.4 a été calculée sur cette mosaique avec ’algorithme rm-
synthesis présenté dans la section 2.1. Le cube de données résultant contient pour différentes pro-
fondeurs de Faraday ’émission située 4 la profondeur donnée. Nous constatons la présence de structures
dans ce cube pour des profondeurs de Faraday inférieures a 20 rad m 2 en valeur absolue.

Conformément a 1’équation 2.2, nous déterminons que pour les données LOFAR, la résolution en
profondeur de Faraday est d¢ = 1,2 rad m~2. Préférant sur-échantillonner la résolution, un pas de
0,25 rad m~2 est utilisé entre deux points pour lesquels F(¢) est calculé avec I'algorithme rm-synthesis.

En figure 2.4, la profondeur de Faraday du maximum d’émission, aprés avoir filtré la portion ayant
une profondeur de Faraday entre —1,25 et 1,25 rad m—2, a été tracée. Les faibles fréquences de Faraday
sont enlevées au préalable car les galaxies d’arriére-plan produisent des artefacts dus a l'instrumentation
qui dominent I’émission a ces profondeurs de Faraday. On voit dans cette image une dichotomie
entre une partie d’ascension droite inférieure & 252° ou le maximum d’émission se situe plutdt & une
profondeur négative, et une partie d’ascension droite supérieure a 252° ot le maximum d’émission se
situe plutot a une profondeur positive.

Canaux de dépolarisation

Afin de déterminer 'existence de canaux de dépolarisation, nous calculons 1’émission maximale dans
le cube F(¢). L’intensité de I’émission maximale sur toutes les profondeurs de Faraday, montrée en
figure 2.4, fait apparaitre des stries d’émission négligeable dont la largeur est du méme ordre que la
PSF : des canaux de dépolarisation tels que décrits dans |36, 9, 28| et en section 1.3.3.

L’algorithme de RHT [13] décrit précédemment (section 2.1.2) peut étre utilisé pour déterminer la
position et la distribution angulaire de ces stries. La position des stries détectées par cet algorithme est
donnée en figure 2.5a. Cette figure permet de constater que les stries ont deux orientations préféren-
tielles : 5° et 50° par rapport au cadre de 'image. Plus précisément, les stries sont paralléles entre-elles
a une longitude Galactique inférieure & 36°, et paralléles entre-elles mais dans une autre direction a
une longitude Galactique supérieure & 36°. La distribution angulaire de ces stries donnée en figure
2.5b montre en effet deux pics pour ces deux orientations. Nous pouvons noter que les stries trouvées
par l'algorithme RHT concordent bien avec celles que nous avions repérées dans la carte de I’émission
maximale et que 'algorithme RHT reléve ces stries pour plusieurs jeux de paramétres Dy, Dy et Z.

14



2.2 Jeux de données

o6 |, Sk
e |

| [deg]

904

32 34 p(deg] 36 38 40

Figure 2.4: Profondeur de Faraday du maximum d’émission. Le rouge indique que le maximum
d’émission est situé a une profondeur de Faraday positive, le bleu une profondeur de Fara-
day négative. L’intensité de la couleur indique la valeur du maximum d’émission. Les
zones plus claires sont celles avec le moins d’émission.
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(a) Stries obtenues par l'algorithme RHT avec Dy = 55, Dg = 2 (b) Distribution angulaire des stries avec
et Z = 0.7. Sont repérés dans 'image les points qui font partie Dw =55, Dg = 2et Z = 0.7 sur 'image
d’une fibre. La grille indique les coordonnées Galactiques. compléte.

Figure 2.5: Distribution angulaire des fibres sur 'image compléte.
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(a) Distribution angulaire des fibres dans la por- (b) Distribution angulaire des fibres dans la por-
tion de l'image dans laquelle le maximum tion de l'image dans laquelle le maximum
d’émision se situe & une profondeur positive d’émision se situe & une profondeur négative
(portion rouge dans la figure 2.4). (portion bleue dans la figure 2.4).

Figure 2.6: Distribution angulaire des fibres pour chacune des deux portions de 'image. En ordonnée,
la fraction de fibres dans la portion d’image.

En outre, la dichotomie observée en figure 2.5a est semblable & celle observée en figure 2.4. En effet,
en appliquant 'algorithme RHT sur la portion du champ ot le maximum d’émission est positive (resp.
négative), nous obtenons les distributions angulaires en figure 2.6a (resp. 2.6b).

Dans la figure 2.6a, on a bien un seul pic et ce pic n’apparait pas dans la figure 2.6b. Ainsi,
Porientation des fibres est la méme sur toute la partie rouge (quand le maximum d’émission se situe a
une profondeur positive) et n’est pas la méme que sur la partie bleue (quand le maximum d’émission
se situe a une profondeur négative).

2.2.2 Comparaison a d’autres jeux de données

Nous avons cherché a comparer les images en polarisation de Faraday & des images montrant d’autres
traceurs de la matiére et du champ magnétique. Les paragraphes suivants décrivent les données utilisées
& des fins de comparaison ainsi que leur exploitation.

Nous ne parlons pas d’imagerie en UV dans les sections qui suivent. En effet, les données GALEX |[6]
ne couvrent pas la zone du ciel étudiée ici. Par ailleurs, en consultant les cartes montrant la raie de
recombinaison Ha, nous n’y avons pas vu de structure notable dans la région étudiée. Cependant, les
cartes indiquant la présence de ce gaz [27, 20| ont une résolution (environ 1°) comparable & la taille
des images LOFAR, ce qui rend difficile la comparaison entre ces deux jeux de données.

Filaments en Hi

Les données Hi utilisées sont celles du relevé HI4PI qui combine des données issues des relevés EBHIS et
GASS. Ce relevé indique la présence de Hr pour chaque vitesse radiale entre —600 km s~ et 600 km s—!
avec une résolution angulaire de 16’ [32]. Ces images sont fournies avec plusieurs systémes de projection
différents et nous veillons & ce que la projection utilisée dans la suite soit la méme que celle des images
LOFAR.

Une corrélation entre les canaux de dépolarisation et les filaments Hr a été relevée par [36] dans un
autre champ — le champ 3C 196 — situé a une latitude galactique intermédiaire. Afin d’étudier une
possible corrélation analogue dans le champ qui nous intéresse, nous appliquons lalgorithme RHT [13]
décrit en section 2.1 sur les images Hi pour chaque canal de vitesse entre —200 km s~ ! et 50 km s~ !.
Nous utilisons I'algorithme RHT avec les parameétres Dy = 100', D = 10" et Z = 0.8, comme il a
été fait dans [36]. Les filaments ainsi trouvés sont présentés en figure 2.7.
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2.2 Jeux de données

Il apparait en figure 2.7a des structures filamentaires & basse vitesse dans la portion gauche de
I'image qui correspondent effectivement a des structures visibles dans les images H1. En outre, dans la
figure 2.7b, des structures cohérentes en vitesse apparaissent. En effet, il v a trois plages de vitesses
dans lesquelles des filaments apparaissent avec trois orientations différentes.

En outre, la distribution angulaire des canaux de dépolarisation est donnée dans la figure 2.7b. Deux
pics vers 10° et 50° dans les données LOFAR semblent angulairement proches de deux pics vers 25° et
30°. Néanmoins, ces filaments ne sont pas physiquement proches des canaux concernés.

Champ magnétique a grande échelle avec Planck

Le satellite Planck a mesuré le ciel & plusieurs fréquences entre 30 GHz et 857 GHz. A partir des données
en polarisation a 353 GHz, fréquence & laquelle I’émission totale est dominée par celle de la poussiére,
I’'équipe du satellite Planck a produit une carte de la projection dans le plan du ciel de I'orientation
du champ magnétique [14]. Les données Planck [14] indiquent la polarisation de la poussiére intégrée
le long de la ligne de visée. Puisque cette polarisation est corrélée au champ magnétique, la carte Line
Integral Convolution (LIC) [11] donne indirectement le champ magnétique global de la région étudiée.

Une corrélation claire entre le champ magnétique global mesuré par Planck et les filaments vue en
imagerie Faraday par LOFAR a été établie dans [64] qui propose d’explorer des corrélations similaires
dans d’autres champs. En superposant la carte LIC et la carte du maximum d’émission issue des images
LOFAR en figure 2.8, nous constatons que ni les canaux de dépolarisation ni les structures visibles en
émission polarisée ne sont alignés avec le champ magnétique global en aucun point de l'image.

En revanche, le champ magnétique global est aligné avec les filaments Hi que nous avons relevés dans
la section précédente. Ce résultat était attendu, puisque le champ magnétique structure les nuages de
gaz observés en Hi, comme nous ’avons décrit en section 1.2.5.

Epaisseur de Faraday de la Galaxie

Nous comparons enfin la profondeur de Faraday des structures observées avec LOFAR & 1’épaisseur
de Faraday de toute la Galaxie le long de la ligne de visée avec la carte d’Oppermann [50]. Nous
constatons que le gradient de la mesure de rotation est comparable dans les deux images, avec un
changement de signe entre mesure de rotation positive et négative. En revanche, les valeurs observées
sont plus élevées dans la carte d’Oppermann (—5 & 36 rad m~?) que dans la profondeur du maximum
d’émission avec LOFAR (—17 a 15 rad m—2).

En outre, nous pouvons voir dans la carte d’Oppermann en figure 2.9a I’épaisseur de Faraday de la
Galaxie autour du champ auquel nous avons accés avec LOFAR. Cette carte montre une antisymétrie
par rapport au plan de la Galaxie dans le halo Galactique, et une symétrie par rapport a ce plan hors du
halo. Nous constatons que l'inversion du signe de 1’épaisseur de Faraday n’est pas une inversion locale,
mais plutdt a la frontiére du halo, entre deux zones o la mesure de rotation est de signe constant.
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2 Méthodes et moyens
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(b) Distribution angulaire des filaments. Chaque courbe correspond a une image du cube de données Hr, soit
une vitesse radiale. En noir, la distribution angulaire des canaux obtenus par l'algorithme RHT sur les

données LOFAR.

Figure 2.7: Filaments dans les données Hi1 obtenues avec l'algorithme RHT. La couleur de chaque
filament correspond & la vitesse du gaz associé. L’échelle de couleurs est la méme dans les

deux images.
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2.2 Jeux de données

nnnnn

Figure 2.8: En niveaux de gris, ’orientation du champ magnétique global d’aprés les données de Planck.
L’émission polarisée maximale issue des données LOFAR en couleurs. L’orientation du
champ magnétique global n’est pas la méme que celle des canaux de dépolarisation.
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2 Méthodes et moyens

(a) Mesure de rotation dans tout le ciel. Le pointeur rose dans le quartier en haut a gauche indique la position
du champ étudié.

. 5005 L

(b) Mesure de rotation dans le champ étudié.

Figure 2.9: Mesure de rotation (issue de la carte d’Oppermann [50]) en projection galactique. RM
positif en bleu, RM négatif en rouge. En vert, la mesure de rotation est faible. Les carrés
grisés sont les champs LOFAR. L’échelle des couleurs est la méme dans les deux figures.
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3 Reésultats et conclusion

Les différents éléments présentés au chapitre précédent permettent de construire une vision globale de
IISM le long de la ligne de visée pour le champ étudié.

3.1 Inversion de la mesure de rotation

Une inversion du signe de la mesure de rotation peut étre due a l'inversion de la direction du champ
magnétique le long de la ligne de visée. Par exemple, avec des lignes de champ initialement alignés, une
supernova déformera les lignes de champ (qui seront entrainées par la matiére), et on verra le champ
qui va vers nous d'un c6té de la coquille et qui s’éloigne de nous de 'autre c6té de la coquille.

Cette inversion pourrait aussi étre causée par le sillage d’'un nuage de gaz se déplacant. De la
méme fagon, le nuage de gaz poussera la matiére et entrainera les lignes de champ. Or le fait que
cette inversion de signe de la profondeur de Faraday ne soit pas une inversion locale mais plutdt a la
frontiére entre deux grandes zones entre plutdt en contradiction avec cette hypothése.

La dichotomie & la fois en terme de profondeur de Faraday du maximum d’émission et d’orientation
des canaux de dépolarisation du champ considéré au cours de ce stage tend & indiquer la présence de
deux écrans de Faraday le long de la ligne de visée, avec au moins I’'un d’entre eux ne couvrant qu’'une
partie du champ, comme synthétisé en figure 3.1.

N’ayant pas pu corréler ces structures en tomographie Faraday avec des structures visibles avec
d’autres traceurs de I'ISM, nous ne pouvons pas estimer leur distance ni leurs dimensions caractéris-
tiques. En revanche, la comparaison avec la mesure de rotation de la Galaxie nous indique que les
structures vues en tomographie Faraday avec les images LOFAR sont trés loin de nous, proches du
bord de la Galaxie ou bien s’étendent sur une grande distance.

Il est intéressant de noter que du fait des basses fréquences avec lesquelles sont réalisées les ob-
servations LOFAR, le phénoméne de dépolarisation est plus important dans ces données. La distance
maximale sondée par la tomographie Faraday avec LOFAR est donc vraisemblablement plus petite que
celle dans la carte d’Oppermann. Cet écart pourrait étre la cause de ’écart obtenu entre les valeurs
de la profondeur de Faraday pour ces deux cartes.

3.2 Canaux de dépolarisation

Par ailleurs, les canaux de dépolarisation peuvent indiquer le bord d'une structure. Cependant, nous
avons montré que les canaux de dépolarisation et le gaz HI ne sont, de fagon générale, pas clairement
connectés. En effet, aucune corrélation n’a pu étre établie entre leurs orientations ou entre leurs
positions.

Nous pourrions nous attendre & ce que différents types d’images permettent d’observer différentes
strates d’'une méme structure de I'ISM. Si nous étions dans ce cas, nous pourrions voir des stries
paralléles mais non superposées dans les différentes images. Ici, les structures filamentaires d’orientation
proche sont trés éloignées, ce qui semble exclure une telle hypothése. Nous ne pouvons donc pas dans
ce cas utiliser les données H1 pour contraindre la position des structures vues en tomographie Faraday.

3.3 Conclusion générale

Au cours de ce stage, nous nous sommes intéressés de facon exploratoire & une zone autour de la
nébuleuse de Draco observée par le radiotélescope LOFAR. Dans ce champ, des structures apparaissent
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3 Résultats et conclusion

écran 2

écran 1

Figure 3.1: Modele proposé pour 'ISM le long de la ligne de visée pour le champ étudié. Deux écrans
Faraday se situent le long de la ligne de visée. Dans une portion du champ, seul un des deux
écrans est visible, tandis que dans 'autre, les contributions des deux écrans se superposent.

& plusieurs profondeurs de Faraday. En particulier, des stries dépolarisées sont visibles dans les cartes
du maximum de polarisation. Nous avons cherché & déterminer 'origine de ces stries ainsi que des
autres structures observées en polarisation de Faraday en comparant les images issues des observations
LOFAR a celles visibles grace a d’autres traceurs de la matiére.

Nous avons établi que ces stries visibles en tomographie Faraday ne sont corrélées ni avec le champ
magnétique global ni avec les filaments Hi. Nous avons ainsi montré que la corrélation entre ces
marqueurs observée dans le champ 3C 196 [37, 36] n’est pas universelle.

En outre, nous avons déduit la présence de deux écrans Faraday le long de la ligne de visée & partir
du maximum d’émission. La question de leur distance le long de la ligne de visée reste néanmoins
ouverte, puisque nous n’avons pas trouvé de structure visible a d’autres longueurs d’ondes qui soit
cohérente avec la position de ces écrans.

3.4 Travaux futurs

Les travaux réalisés au cours de stage ont ouvert de nouvelles questions qu’il sera intéresser d’explorer.
Quelques pistes sont présentées dans les sections suivantes. Elles sont regroupées en deux catégories
: les pistes pour aller plus loin dans ’exploration du champ étudié au cours de ce stage, et les pistes
pour examiner d’autres parties de la Galaxie.

3.4.1 Autour de la nébuleuse de Draco
Images haute résolution

Les canaux de dépolarisation sont des artefacts qui ont la méme largeur que la PSF de 'instrument
d’observation. Ainsi, la largeur de ces canaux varie avec la résolution des images. En particulier,
Putilisation d’images plus haute résolution permettra de confirmer que ces structures rectilignes sont
en effet des canaux de dépolarisation. Si les canaux autour de la nébuleuse de Draco ont la méme
largeur dans les images & plus haute résolution, alors ce ne sont pas des canaux de dépolarisation
tels que décrits dans [28]. L’exploitation d’images & plus haute résolution permettra alors de mieux
caractériser ces structures.

Nébuleuse de Draco

Le relevé LoTSS ne couvre a ce jour qu’une partie restreinte du ciel de 'hémisphére nord. En particulier,
la nébuleuse de Draco n’a pas été observée par ce relevé, mais le sera & terme. Il sera alors intéressant
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3.4 Travaux futurs

Figure 3.2: Boucle du cygne en UV lointains. Image GALEX.

d’étudier la polarisation de la nébuleuse elle-méme, ainsi que les autres champs voisins de la nébuleuse.

La nébuleuse de Draco a été observée par de nombreux relevés qui ne couvrent pas la partie du ciel
étudiée au cours de ce stage. Par exemple, la nébuleuse de Draco a été observée & 21 cm par le relevé
GHIGLS [43]. Cette partie du ciel a donc été observée a plus haute résolution dans cette gamme de
fréquences que les champs voisins et en particulier que la partie du ciel étudiée pendant ce stage. De
méme, le relevé GALEX [6] en UV ne couvre par le champ considéré dans cette étude mais couvre la
nébuleuse de Draco. Ainsi, il sera possible de croiser les données issues de plus de relevés pour ’étude
de la nébuleuse Draco que pour l'étude réalisée au cours de ce stage, et donc d’obtenir une meilleure
compréhension des observations en tomographie Faraday.

Voisinage de la nébuleuse de Draco

Seule une partie du voisinage de la nébuleuse de Draco a été observée par le relevé LoTSS. Dans les
champs voisins du champ étudié au cours de ce stage, il sera possible de voir si I'inversion en profondeur
de Faraday illustrée en figure 2.4 est local ou si elle s’étend sur une plus grande portion du ciel.

3.4.2 Ailleurs dans la Galaxie
Cygnus Loop

Cygnus loop, ou boucle du Cygne, montrée en figure 3.2, est un reste de supernova situé aux coordon-
nées galactiques (74, —9). Différents éléments de ce reste de supernova sont visibles en rayons X [24],
lumiére visible [25], infrarouge, ou ondes radio [57]. Il est alors raisonnable de supposer que l’étude
de cette zone en tomographie Faraday permettra de dégager des informations supplémentaires sur le
champ magnétique la traversant.

Filaments Hi

L’alignement entre les filaments Hi, le champ magnétique global et les canaux de dépolarisation a été
constaté dans le champ 3C 196 [37]. Nous avons trouvé lors de ce stage qu’au contraire les canaux
de dépolarisation ne sont alignés avec aucune autre structure. Il sera alors intéressant de comparer
l'orientation des canaux de dépolarisation et des filaments Hi de facon plus systématique sur tout le
ciel afin de déterminer si lalignement décrit dans [36] est le produit du hasard et sinon de déterminer
les mécanismes en jeu.
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Acronyms

ADS NASA Astrophysics Data System. v

CMB Cosmic Microwave Background (fond diffus cosmologique). 1
FWHM Full Width at Half Maximum (largeur & mi-hauteur). 10
HVC High Velocity Cloud (nuage interstellaire & haute vitesse). 3, 4

ISM Inter-Stellar Medium (milieu interstellaire). 1-6, 21, 22

IVC Intermediate Velocity Cloud (nuage interstellaire a vitesse intermédiaire). 3, 4, 8

LIC Line Integral Convolution. 17
LOFAR Low-Frequency Array. 1
LoTSS LOFAR Two-metre Sky Survey. 10, 23

LVC Low Velocity Cloud (nuage interstellaire a basse vitesse). 4

PSF Point Spread Function (fonction d’étalement du point). 8, 23

RHT Rolling Hough Transform (transformation de Hough a fenétre glissante). 11, 15, 17
SKA Square Kilometer Array. 10

UV Ultra violet. 4
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