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Chapitre 1. Eléments de théorie 2

quantifier le niveau de complexité des nuages d’hydrogene interstellaire. Khalil et al.
(2004) faisaient part des résultats obtenus sur 28 structures d’hydrogene neutre (HI)
associées a trois différents types d’objets stellaires. Les objets observés comportaient 20
structures associées a des régions de formation d’étoiles, 4 bulles associées a des étoiles
de type Wolf-Rayet et 4 restes de supernova. Plusieurs conclusions ont pu étre tirées de
cette analyse. En voici quelques exemples : plus agés sont les restes de supernova, plus
complexes sont les structures HI associées; les plus petites structures HI associées aux
restes de supernova sont plus complexes; il n'y a aucune corrélation entre la complexité
de la plupart des objets et leur distance a I'exception d’une corrélation inversement
proportionnelle pour les supernovae ; il existe une forte corrélation entre le flux ionisant
des étoiles des régions HII et la complexité des structures HI associées; il y a de tres
faibles indications laissant croire que la complexité du HI associé aux restes de super-
nova décroit avec la hauteur |z| au-dessus du plan de la Galaxie; et finalement, pour
les étoiles de type Wolf-Rayet riche en carbone, la complexité de la bulle HI associée
augmente avec la vitesse du vent stellaire.

Dans ce projet, nous proposons une seconde amélioration & la technique des es-
paces métriques. Toujours basé sur l'analyse de la complexité des nuages HI, un des
premiers avancements notables dans ce projet a été d’augmenter la banque de données
a 52 objets. Nous avons aussi amélioré certaines fonctions de sortie afin qu’elles soient
mieux adaptées aux types de structures qui nous intéressent. De plus, profitant des
multiples avantages de cet outil mathématique basé sur le formalisme d'un espace
pseudo métrique, une fonction de sortie supplémentaire a pu étre ajoutée. Finalement,
I’évaluation de l'incertitude sur la caractérisation de la complexité des structures a été
établie pour chacune des fonctions de sortie.

Le lecteur trouvera dans ce chapitre une breve introduction au MIS ainsi qu’a ’atome
d’hydrogene qui le constitue et une description des différentes interactions physiques qui
se produisent entre les trois types d’objets cités plus haut et le milieu qui les entoure.
Pour la réalisation de ce projet, nous avons utilisé les données du « Canadian Galactic
Plane Survey » (CGPS); une bréve description de ces données est également disponible
dans ce chapitre. Finalement, I'espace métrique utilisé et ses outils mathématiques
sont présentés dans la derniere section. Le chapitre 2 présente en détail la méthode
utilisée pour isoler les structures HI localisées dans la base de données du CGPS et
une description de mes contributions personnelles aux outils mathématiques de I’espace
métrique. Le chapitre 3 est réservé a 'analyse et la discussion des résultats.
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1.3 Les perturbations du milieu

Le MIS est en changement constant. Le gaz et la poussiere qui 'occupent sont
chauffés par les étoiles qu’il abrite, sont cisaillés et compressés par le passage des bras
spiraux de la Galaxie et compressés par les phénomenes stellaires les plus violents. L’ana-
lyse de ces perturbations dans le milieu nous aide a mieux comprendre ces phénomenes
physiques. Les trois sources de perturbations sur lesquelles je me suis concentré dans
ce projet sont les régions de formation d’étoiles, les étoiles Wolf-Rayet et les restes de
supernova. Ces trois types d’objets stellaires ont une interaction tres différente avec
leur milieu. Par exemple, ’action violente d’une explosion de supernova aura un effet
différent sur la cinématique du HI par rapport au vent ionisant provenant d’une région
de formation d’étoiles.

1.3.1 Les régions de formation d’étoiles

Commencons d’abord par le phénomene le moins violent, soit I'action d'une région
de formation d’étoiles sur son milieu. La présence d’'un nuage moléculaire tres massif
est nécessaire pour engendrer la naissance d’une étoile massive ou d’un groupe d’étoiles
massives. Selon la condition d’équilibre du viriel, il y a effondrement gravitationnel
d’une partie du nuage lorsque ’énergie potentielle interne est légerement supérieure a
deux fois son énergie cinétique. Evidemment, dans le MIS, le processus de formation
des étoiles est loin d’étre aussi simple. Plusieurs phénomenes peuvent venir influencer la
formation d’une étoile ; en voici quelques courts exemples. Le gaz, 1égerement chargé par
les collisions des rayons cosmiques, sera influencé par les lignes de champ magnétique
présentes partout dans la Galaxie. Ces lignes de champ auront entre autres l'effet de
retarder I'effondrement des grumeaux au sein du nuage moléculaire. La rotation de ces
grumeaux peut également induire une force contraire a celle de I'effondrement gravi-
tationnel. D’un autre coté, des forces externes peuvent aussi aider a 'effondrement du
gaz, telles que les ondes de choc d’une explosion de supernova ou le passage d'un bras de
la Galaxie par exemple. Enfin, lorsque les protoétoiles se sont formées au sein méme du
nuage et qu’elles ont évolué en étoiles chaudes et massives, elles deviennent des sources
d’ionisation treés puissantes via leur flux radiatif UV. Ce flux interagit par la suite avec
le reste du nuage moléculaire. Généralement, au plus pres de la source d’ionisation, la
ol les radiations sont les plus intenses, nous retrouvons du gaz d’hydrogene dans son
état ionisé. Cette spheére de gaz ionisé atteint d’abord un certain rayon d’équilibre, que
nous appelons le rayon de Stromgren, lorsque le nombre total de photons ionisants par
seconde par unité de volume devient égal au nombre de recombinaisons par seconde
par unité de volume. Ce gaz ionisé, comportant au moins deux fois plus de particules
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O massive. Cette derniére aura aussi modifiée son environnement durant sa vie et aura
ainsi une grande influence sur I'interaction de la Wolf-Rayet avec le milieu ambiant lors
de son stade évolutif supérieur. Nous voyons donc ici que la présence d’une coquille de
HI est expliquée par un phénomene totalement différent de celui des cavités reliées aux
régions de formation d’étoiles.

1.3.3 Les supernovae

Un phénomene semblable a celui décrit précédemment se produit lors de I'explosion
d’une supernova, mais cette fois-ci avec une onde de choc beaucoup plus violente. Une
étoile massive possédant une masse supérieure a huit masses solaires terminera sa vie
par une explosion lors de laquelle elle éjectera une tres grande quantité de matiere dans
le milieu qui I'entoure. Lors de I'explosion, une onde de déflagration balaie tout sur
son passage créant ainsi une cavité visible suite a la compression du HI. Il y a trois
phases distinctes dans 1’évolution des restes de supernova (Lequenx. 2005). La premiére
est la phase de I'expansion libre lorsque la densité de la matiere éjectée est supérieure
a la densité du milieu environnant. Cette phase se termine lorsque la masse de la
matiere balayée par I'expansion de ’enveloppe est semblable a la masse initiale de cette
enveloppe. La deuxiéme est la phase de I’expansion adiabatique ou la température du
gaz compressé est tellement grande que tres peu de radiation peut s’en échapper. Le gaz
perdra de son énergie au travers d'une expansion adiabatique jusqu’a une température
d’environ 10° K. La troisiéme est la phase isotherme lorsque I’énergie est perdue par
émission de radiation. Les bulles de HI reliées aux restes de supernova sont souvent
les plus difficiles a détecter. Dans le cas d’une vieille région, des différences de vitesses
assez importantes peuvent survenir dans le MIS, dues au passage d’un bras de la Galaxie
par exemple, ce qui provoque un cisaillement du milieu et donc une dispersion de la
structure de HI. De plus, s’il existe des inhomogénéités dans le MIS environnant, ceci
risque de produire des distorsions dans les restes de la supernova.

1.4 Les données

Les analyses métriques ont été effectuées sur les données publiques du « Canadian
Galactic Plane Survey » (CGPS) (Taylor et al., 2003). Ces observations du MIS ont
été réalisées a l'aide des radiotélescopes du « Dominion Radio Astrophysical Observa-
tory » (DRAO) (Landecker et al.. 2000). L’interférometre possede sept antennes d’un
diametre d’environ neuf metres chacune dans un alignement est-ouest. L’espace maxi-
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une ou plusieurs dimensions. Un espace que ’on peut paramétrer a I’aide d'une métrique
se nomme un espace métrique. Pour étre qualifié de métrique, une fonction doit satisfaire
des propriétés bien précises. Si nous considérons o4, o et o¢, les éléments d’un espace
métrique, et d, la métrique, alors :

d(oa,08) >0, (1.1)
d(oa,0p) +d(op,0c) > d(0a,0¢), (1.2)
oa=o0p = d(oa,08) =0, (1.3)
dlog, o) =0 = g4 =0g. (1.4)

La loi de Pythagore, qui est en fait un cas particulier de la métrique Euclidienne
classique, est probablement la métrique la plus connue. Sous sa forme générale celle-ci
peut s’écrire :

d(f,9) = [/dfvlf(l“) —g(w)lz] " (1.5)

ou f et g sont des éléments quelconques de ’espace métrique. Pour évaluer la « dis-
tance » entre deux cartes astrophysiques nous devons d’abord tenter de caractériser
celles-ci numériquement. C’est précisément le role des fonctions de sortie intégrées
a cette technique. Dans 'espace métrique ainsi créé, chacune des fonctions de sortie
représente une dimension de l’espace. Chaque dimension comporte sa propre métrique
capable d’évaluer la « distance » entre deux cartes selon une caractéristique précise.
Dans l'article de Khalil et al. (2001), cinq fonctions de sortie sont présentées. Voici une
breve description de chacune.

1.5.1 La distribution de densité

Cette fonction évalue la fraction de I'image ayant une densité de colonne supérieure
a un seuil ¥ donné. La densité de colonne représente le nombre de particules par unité
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Fic. 1.3 — Distribution des composantes. Distribution des composantes de la struc-
ture HI associée a la région de formation d’étoile Shi134.

1.5.3 La distribution de composantes

Une composante est un regroupement de pixels pour une valeur seuil fixée. La dis-
tribution des composantes, représentée a la Figure 1.3, consiste en un histogramme des
pixels connectés entre eux en fonction de la densité de colonne. La notation utilisée
pour cette fonction de sortie est n(o; ).

1.5.4 La distribution de filaments

La distribution des filaments est reliée directement a la fonction de sortie des com-
posantes (1.5.3). A chacune des composantes, un indice F est associé afin de décrire le
degré d’élongation de la structure.

7w D?

Pl
4A

(1.9)

ou D est le diametre de la structure et A l'aire de sa surface. Ainsi, pour un cercle
parfait, 'indice F sera unitaire. Cet indice est aussi intimement lié a 1’excentricité de
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F1G. 1.5 — Distribution de densité de colonne. Distribution de densité de colonne
de la structure HI associée a la région de formation d’étoile Sh13/.

1.5.6 Le spectre moyen en vitesse

Cette derniere fonction de sortie a aussi été ajoutée dans la publication de 2004 de
Khalil et al. Elle représente le profil moyen en vitesse du sous-cube de la structure HI.
Ce qui signifie que chacun des points de la Figure 1.0 représente la moyenne des valeurs
de densité de colonne de tous les pixels de I'image pour un canal de vitesse donné. Cette
fonction de sortie est représentée par la notation a(a; V).

1.5.7 Quantifier la complexité

Comme il a été mentionné plus tot, chacune de ces fonctions de sortie peut étre
interprétée comme une dimension d’un espace X. Bien sur, la distance entre deux struc-
tures HI indépendantes pourrait étre établie a ’aide de métriques pour comparer ainsi
leur « complexité », mais il est important de ne pas oublier que I’espace X est peuplé
de plusieurs cartes HI différentes. Un moyen doit donc étre trouvé afin de comparer les
images entre elles et d’établir un ordre de complexité global des structures. La solution
proposée par Adams (1992) est de comparer ’ensemble des cartes HI a une carte de
référence. En occurrence, cette carte de référence devra nécessairement étre uniforme
afin de déterminer plus facilement le degré de complexité de 'objet. De cette facon,
plus'la structure HI analysée se trouve loin de « I'uniformité », plus celle-ci est com-
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Chapitre 2

La nouvelle banque de données et
I’amélioration des outils

2.1 La nouvelle banque de données

La premiere étape de ce projet a été de construire une nouvelle banque de données
des objets associés aux trois types de sources mentionnées plus tot, soient les régions
de formation d’étoiles, les étoiles Wolf-Rayet et les restes de supernova. Le but de cet
exercice était en partie de vérifier et de consolider les corrélations trouvées par Khalil
et al. (2001). De plus, le début d’un nouveau projet basé sur la technique de l’espace
métrique était 1’'occasion idéale de tenter une nouvelle approche des la premiere phase
de l'isolement des structures HI.

Comme il a été mentionné précédemment a la sous-section 1.2.2, I’hydrogene neutre
est un bon traceur de la dynamique du MIS en raison de son omniprésence dans le
plan de la Galaxie. De plus, la faible absorption de sa raie d’émission a 21 cm le rend
visible sur de tres grandes distances. Cet aspect est bien sir un avantage puisqu’étant
nous-meme situés dans le plan de la Galaxie, le gaz et la poussiere situés entre nous
et une position quelconque dans le disque nous empéchent de bien observer certaines
structures et parfois méme certaines étoiles. Cependant, il ne faut pas oublier que du
point de vue d’un détecteur, il n’y a aucune différence entre un photon ayant parcouru
quarante mille années-lumiere ou seulement quelques metres. La faible absorption du
photon a 21 cm implique done, pour une structure située a 3 kpc de nous par exemple,
d’étre contaminée par toutes les autres sources émettant aussi a la méme longueur
d’onde sur la ligne de visée. Ceci peut parfois affaiblir le contraste de la structure que
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Lorsque les frontieres spatiales et cinématiques de la structure HI ont été bien
délimitées, une coupe sur une surface environ 25 fois plus grande était effectuée. Cette
grandeur pouvait par contre varier légerement d’un objet a ’autre. Si l'objet se trouvait
trop pres d'une autre structure comportant un important gradient de température de
brillance, cette derniere n’était pas incluse dans le sous-cube de données pour éviter de
biaiser la moyenne de fond. Cette moyenne était ensuite soustraite du cube a I'aide du
programme mapbias du DRAO.

Apres avoir découpé le cube de fagon a délimiter I'objet selon ses vraies proportions,
la carte de la densité de colonne de 'objet est calculée. C’est-a-dire que sur chacun des
pixels de I'image, une moyenne des températures de brillance sur tous les canaux de
vitesse a été faite. Le résultat final est donc une image en deux dimensions de 'objet
intégré sur tout son intervalle de vitesse. En général, pour obtenir une carte de densité
de colonne, nous devons multiplier la carte intégrée par un facteur afin d’obtenir des
unités en cm~2. Cependant dans notre cas, cette étape est inutile puisque nous voulons
seulement comparer la valeur des pixels entre elle.

La nouvelle banque de données comporte maintenant 52 objets. Parmi eux, nous
comptons 27 régions de formation d’étoiles, 13 bulles HI associées a des étoiles Wolf-
Rayet et 12 restes de supernova. Chacune de ces régions a été choisie pour la fiabilité de
son origine. La liste de ces objets est disponible en annexe (voir le Tableau 13.1). Les ob-
jets dont le nom se termine par une lettre, a I’exception de ctb104a, sont des objets dont
les structures HI associées ont été traitées en plusieurs parties principalement en raison
de la fragmentation de celles-ci. L’augmentation de la banque de données fut la premiere
étape de ce projet de maitrise. La seconde partie consistait donc a améliorer I’évaluation
de la complexité des objets en ajoutant une fonction de sortie supplémentaire a 'es-
pace métrique ainsi qu’en faisant un retour sur celles déja existantes. Afin de comparer
de fagon plus précise la complexité des objets de la banque de données, nous devions
également évaluer 'incertitude sur les fonctions de sortie.

2.2 Le spectre de puissance

Le formalisme mathématique de I’espace métrique nous permet de lui ajouter au-
tant de dimensions que 1’on désire. Plus nous possédons de fonctions de sortie différentes
pour décrire nos objets, plus leur classification selon le rang de complexité sera précise.
Jusqu’a maintenant, six fonctions de sortie servaient a décrire la complexité des struc-
tures HI. Pour ce projet de maitrise, j’ai ajouté une septieme dimension, le spectre de

puissance.
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Un peu a la maniere du spectre moyen en vitesse (nous y reviendrons a la sous-
section suivante), cette fonction de sortie est légerement différente des autres, dans
le sens ou elle ne tend pas a faire 1'analyse topologique de la structure mais plutot
a faire une description de la dynamique du nuage. Aussi appelée la densité spectrale
d’énergie, cette fonction permet d’évaluer 1'énergie d’un signal a plusieurs échelles et
de voir comment cette énergie se transfere d’une échelle a I'autre. Plus spécifiquement,
pour notre banque de données, nous mesurons la distribution de densité de colonne du
HI dans les différentes échelles de I'image.

Le spectre de puissance qui nous intéresse est celui relié aux échelles spatiales. Il
représente en fait la moyenne de I'amplitude au carré de la transformée de Fourier de
la distribution de température de brillance (Dickey et al.. 2001). La premiere étape de
la transformée de Fourier est nécessaire afin de travailler dans I'espace des fréquences
spatiales de I'image. Dans notre cas, les données du DRAO étant prises, en partie,
initialement a l'aide d’un interférometre, I'opération de la transformée de Fourier de
I'image représente en quelque sorte un retour en arriere vers les données originales de
la fonction de visibilité de 1’émission HI.

Meme si nous travaillons sur les cartes de densité de colonne en deux dimensions de
nos nuages, les spectres de puissance que nous voulons obtenir sont ceux d’un milieu
en trois dimensions. Selon Miville-Deschénes et al. (2003), nous pouvons obtenir le
spectre de puissance d'un champ de densité de trois dimensions a partir d'un spectre
de puissance d'une carte d’émission intégrée si la structure observée satisfait les deux
conditions suivantes :

1. Le milieu observé doit étre optiquement mince.

2. Les échelles spatiales observées dans le plan du ciel doivent étre plus petites ou
égales a la profondeur spatiale sur la ligne de visée.

Dans la plupart des cas, nous pouvons considérer que les nuages HI que nous avons
isolés satisfont ces deux conditions. Pour la premiere condition, méme si la raie a 21 cm
est une raie interdite de I’hydrogene, nous ne pouvons pas garantir que le milieu soit
optiquement mince sur ’ensemble des structures isolées. Nous nous sommes cependant
assurés qu’aucune zone d’absorption évidente ne soit présente sur les images. Pour ce
projet, nous ferons donc I'approximation que le milieu est optiquement mince sur toutes
les structures HI de la banque de données. Pour la seconde condition, nous devons étre
prudent dans certains cas. La résolution des cartes étant d’environ une minute d’arc, ceci
implique que pour les objets les plus éloignés, une dimension du méme ordre projetée
dans le plan du ciel peut influencer la mesure du spectre de puissance.
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Voyons maintenant plus en détail la théorie derriere le spectre de puissance. Nous
pouvons décrire la température de brillance d’'un milieu turbulent au point 7 et a un
temps ¢ donné selon une fonction 7'(7, t). A n’importe quel temps to, T(7,to) peut étre
décomposé en fréquences spatiales de vecteur d’onde < de la maniere suivante :

T(7) = / / / 7(R)eX™®TdR (2.1)

ou 7(K) est une variable aléatoire et & est égal a 1/, [ étant I’échelle de longueur spatiale.
L’énergie moyenne dE(k) de la fluctuation de température T'(7) entre k et k + dk est
proportionnelle & (|7(&)|?). Tout comme dans la définition de Dickey et al. (2001), nous
voulons faire la moyenne de I'amplitude au carré de la transformée de Fourier de la
distribution de température de brillance. La transformée de Fourier de I'expression 2.1
nous donne :

T(E)z///T(F)e_%”E'FdF (2.2)

La théorie de Kolmogorov, élaborée pour un milieu incompressible et a turbulence
homogene, prétend que dans un milieu turbulent 1’énergie soumise aux grandes échelles
sous la forme de tourbillons est transmise en cascade aux échelles de plus en plus
petites jusqu’a sa dissipation totale due a la viscosité du milieu. Nous pouvons, de
cette facon, définir au milieu turbulent un régime appelé le régime inertiel. Ce régime
est compris entre I’échelle extérieure Lo, ou ’énergie est injectée, et [y, ou se produit la
dissipation. Si nous faisons ’approximation qu’aux échelles plus grandes les fluctuations
de température peuvent étre considérées comme indépendantes de la viscosité du milieu,
alors la fluctuation sera seulement dépendante du taux de dissipation de 'énergie et
de I’échelle spatiale [. En considérant que ces fluctuations de température répondent
aux meémes équations que les fluctuations de vitesse, alors nous pouvons dire par simple
analyse dimensionnelle que :

T e (eol)® (2.3)

oll € est le taux de dissipation de I'énergie [J s™' kg™!]. Nous voyons donc facilement
que {|7(F)|?) par intégration de l'expression 2.2 nous donne la densité spectrale de la




(2.5)

2iwRn
B

Z T(n)e

7(R) =
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FiGc. 2.2 - Le spectre de puissance d’une carte HI. Le spectre de puissance de la
carte de densité de colonne de la structure HI associée a la région de formation d’étoiles

Sh134.

par les discontinuités aux limites de I'image, nous appliquons une fonction d’apodisa-
tion. Celle-ci consiste a multiplier une fonction unitaire sur toute 'image a ’exception
des bordures ou un adoucissement en profil gaussien est appliqué jusqu’'a une valeur
nulle (Dickey et al.. 2001). Dans notre cas, une apodisation a été appliquée sur 3% de
I'image a partir des bordures.

Nos images, en plus de posséder une grandeur et une résolution finies, sont aussi
contaminées par le bruit. Cet aspect doit étre également considéré lors du calcul des
spectres de puissance. En effet, selon Crovisier & Dickey (1983) , 7(K) observé est en
fait la somme de la transformée de Fourier de la distribution de la raie a 21 cm, de
la distribution du continu et d’un terme de fluctuation causé par le bruit du systeme.
Etant donné que ces trois termes ne devraient pas étre corrélés, leur énergie s’additionne

comme suit :

<|T(E)}2) = <|T(R‘)l2)mieaglcm + Continu? + Bruit? (2.6)

Il peut étre facilement considéré que le continu a été soustrait précédemment lors de
la soustraction de la moyenne de fond de chacune des images. Regardons de plus pres
le spectre de puissance de la structure HI associée a la région HIT Sh134. La Figure 2.2
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région donnée. Les images originales ont été conservées pour les autres fonctions de
sortie.

Finalement, une maniere de comparer les lois de puissance entre elles devait étre
imaginée. Comme il a été mentionné a la section 1.5.7, chaque métrique associée a
une fonction de sortie compare la distance entre une carte HI et son état uniforme le
plus pres pour cette caractéristique. Dans le cas du spectre de puissance, nous voulons
vérifier jusqu'a quel point le milieu observé est turbulent. Comme nous ’avons vu,
selon la théorie de Kolmogorov, la loi de puissance d'un milieu ou ’échange d’énergie
est cohérent des plus grandes échelles jusqu’aux plus petites en trois dimensions devrait
correspondre a —11/3. La coordonnée associée a cette fonction de sortie sera donc tout
simplement la différence entre la loi de puissance de Kolmogorov et celle obtenue a
partir de I'image.

(27

ou i(k) est la loi de puissance du spectre de l'image.

L’espace métrique possede maintenant sept dimensions. Par contre, ceci ne met
pas fin au travail accompli durant cette maitrise. Le retour sur ce projet est aussi
une excellente occasion pour réviser certaines parties de I'analyse qui avaient déja été
réalisées précédemment. Une étude plus approfondie de certaines fonctions de sortie
nous a amené a apporter quelques modifications sur celles-ci, notamment pour le spectre
moyen en vitesse et la distribution de filaments.

2.3 Le spectre moyen en vitesse

Cette fonction de sortie a été ajoutée dans la publication de Khalil et al. (2001) et
est décrite a la section 1.5.6 de ce mémoire. Au méme titre que pour la fonction de
sortie du spectre de puissance, cette fonction est légerement différente des cinq autres.
Ces dernieres sont toutes basées sur des analyses topologiques de I'image en fonction de
la densité de colonne. Leur métrique respective est donc assez semblable d’une fonction
de sortie a I'autre en ce sens qu’elles sont toutes basées sur une intégrale par rapport a
une densité de colonne seuil ¥ (Adams, 1992).

Dans la publication de Khalil et al. (2004), I’évaluation de la coordonnée s’était faite




1/2
_ m —mv?/2kT
f(v)dv n<27rkT> e dv.
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Fi1G. 2.5 — La distribution de vitesse de Maxwell.

Ala figure 2.5, nous pouvons voir le profil typique d’une gaussienne. Les deux
symboles 1 et o sont souvent utilisés pour représenter respectivement la moyenne et
I’écart-type de la distribution. Dans le cas des nuages HI, le pic de la gaussienne est situé
a ce que nous appelons la vitesse systémique de 1'objet, c’est-a-dire la vitesse centrale
de la distribution. Cette vitesse peut varier selon plusieurs facteurs, entre autres la
vitesse particuliere de 'objet et sa position dans la Galaxie. En effet, de notre point de
vue, les bras spiraux de la Galaxie s’éloignent ou se rapprochent de nous a des vitesses
différentes. La raie d’émission du gaz HI dans les différents bras se trouve donc décalée
par effet Doppler selon leur vitesse respective. Nous utilisons justement cette technique
pour déterminer ce qui est appelé la distance cinématique des nuages. Connaissant
environ la distance entre chacun des bras et le Soleil, nous pouvons de cette maniere
évaluer la distance des nuages HI. Par contre, la distance des nuages pouvant varier d'un
objet a I'autre, cette information ne nous est guere utile pour les comparer entre eux.
L’autre option est donc d’utiliser I’écart-type de la distribution. L’écart-type est une
mesure de la largeur de la distribution gaussienne. Aussi appelée la déviation standard,
elle est également une mesure de la dispersion des données autour de la moyenne. Celle-
ci est donc une meilleure mesure de la perturbation occasionnée par ’étoile ou les étoiles
de la région observée. Pour un systéme en équilibre thermique laissé & lui-méme, son
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écart-type selon 1’équation 2.~ est :

o(v) =1/ —. (2.9)

m .
Donc, la coordonnée de la fonction de sortie du spectre moyen en vitesse sera non pas
une intégrale de la distribution mais plutot une différence entre la déviation standard de

la distribution de vitesse de Maxwell a 100 K et la déviation standard de la distribution
de vitesse de I'objet observé,

ne(v) = Wf — 0(V)objet

2.4 Nouvel espace métrique

(2.10)

T=100K

Les deux nouvelles fonctions de sortie, le spectre de puissance et le spectre moyen
en vitesse, par leur nouveau calcul de coordonnées, utilisent des métriques radicalement
différentes des autres fonctions de sortie. Déja en 2004, dans la publication de Khalil et
al., I'utilisation de fonctions discrétisées par rapport aux fonctions continues d’Adams
(1992) a nécessité une nouvelle définition de I'espace métrique (voir I'annexe B de
'article). Les métriques étant maintenant basées sur des sommations discretes, nous
n’avons plus besoin de vérifier la convergence des intégrales. La différence marquante de
ces deux nouvelles fonctions de sortie est qu’elles consistent non pas en une distribution
dépendante de la valeur seuil de la densité de colonne mais plutot a un nombre réel
unique. Nous avons donc affaire, une nouvelle fois, & un espace métrique différent. La
démonstration que ce nouvel espace métrique satisfait les trois conditions des équations
.1 a 1.3 est disponible a 'annexe A de ce mémoire.

2.5 La nouvelle distribution de filaments

Comme il est mentionné dans la section 1.5.4, la fonction de sortie de la distribution
des filaments, assigne un indice F' & chacune des composantes de l'image. Cet indice
décrit le degré d’élongation de la composante. Si nous nous reportons a l’équation 1.9,
nous voyons que celui-ci est dépendant du diametre de la composante ainsi que de son




(2.11)

(2.13)
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Adams (1992) :

/2

: " 2 pre m U
Um(o') :dm(O',O'C) = IVE‘/O ‘1 (O’ 2 dE—l— / 2 dZ:l , (2.15)

ol o¢ est I’état uniforme qui minimise d,,(o; 0¢). Il est donné par le critére m(o; o¢) =
1/2. Evidemment, dans notre cas nous n’avons pas affaire & une intégrale mais & une
sommation discrete. De plus, la distribution de densité en réalité ne sera pas m(o; %)
mais plutot m(o; i) Ceci signifie que nous devrons appliquer aussi un changement de
variable a la constante d’intégration d¥ qui devient ds

_S(M - m)
D=2 4m, (2.16)
(M —m) -
EES S— ) .
dy it d (2.17)

Si nous considérons l'intégrale 2.15 comme étant 1’évaluation de 'aire sous la courbe
de la Figure 1.1, alors nous pouvons facilement interpréter ’expression 2.17 comme
la largeur de chacune des divisions de la sommation discrete. Or, I’expression utilisée
précédemment dans le programme était :

B = [M +m|dS. (2.18)

124

La variable m amenait ainsi une dépendance de plus par rapport a la valeur minimale
de la carte de densité de colonne originale dans le calcul de la coordonnée de la fonc-
tion de sortie. Cette dépendance était superflue, puisque le contraste ou le degré de
« brillance » de la structure ne devrait pas étre relié a sa complexité. En effet, cette
différence d’intensité de ’objet peut étre reliée a sa distance ou a la quantité de gaz
présente entre celui-ci et nous, soient des aspects totalement indépendants de l’objet
lui-méme. La nouvelle métrique (toujours dans le cas de la distribution de densité) aura
donc la forme suivante :
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FiGg. 2.7 — La distribution de densité de colonne sur une échelle de 0 a
124. Cette distribution est pour le nuage HI associé a la région HII Sh168.
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Fi1c. 2.8 — La distribution de densité de colonne avec une division fixe. Cette
distribution est pour le nuage HI associé a la région HII Sh168.
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niveau de bruit de la carte. La figure 2.8 est par conséquent beaucoup moins bruitée
que la précédente. Le nombre de pixels répertoriés dans ce cas est beaucoup plus grand
aussi que précédemment, ceci est dit aux plus grandes divisions discretes de 1’abscisse
qui peuvent maintenant englober un écart dynamique des pixels plus large. Les courbes
conservent néanmoins une forme semblable. L’opération de la métrique étant équivalente
a I’évaluation de 'aire sous la courbe des distributions, une fois la métrique normalisée,
les deux coordonnées demeurent semblables. Par contre, nous nous sommes maintenant
affranchis du bruit instrumental et observationnel qui contaminait notre distribution.
Evidemment, ce raisonnement s’applique aussi aux quatre autres distributions évaluées
selon un seuil ¥ de densité de colonne.

Plusieurs changements ont donc été apportés aux calculs mathématiques méme de
I’analyse métrique des objets. Ils ont bien stir pour effet de modifier le rang de complexité
des différentes structures HI de la banque de données. Ces dernieres modifications ne
peuvent cependant qu’accroitre la fiabilité des corrélations finales trouvées a 1'aide du
formalisme de ’espace métrique.

2.7 Les incertitudes

En science, il n’existe aucune mesure possédant une précision absolue. Par conséquent,
parler de la longueur d'un objet, de son poids ou du temps dont quelquun ou un objet
a besoin pour parcourir une certaine distance ne peut prendre tout son sens que si
nous possédons également la mesure de son incertitude. Cette derniere peut dépendre
de plusieurs facteurs : le degré de précision de l'instrument de mesure, le temps de
réaction de la personne qui prend la mesure, les conditions du milieu dans lequel les
mesures sont prises, etc. Les mesures d’incertitude sont indispensables a l'interprétation
des résultats. Dans notre cas, lors de I'analyse métrique des nuages d’hydrogene, deux
principales sources d’erreurs peuvent altérer nos mesures : 'incertitude associée aux
calculs mémes des métriques et I'incertitude associée aux perturbations de la structure
analysée via le milieu dans lequel elle se trouve. Cette section est dédiée a I'évaluation
de ces incertitudes ainsi qu’aux différentes techniques utilisées pour y parvenir.

2.7.1 Les incertitudes reliées aux métriques

Nous voulons déterminer comment l'incertitude reliée a la valeur de la densité de
colonne d'une carte se propage dans les fonctions de sortie et dans leur coordonnée




Am\ log(SNR)
~ SNR

m
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relative sera :

e 28 {1 = M} (2.23)

f’urai Nyrai fvrai

ol ffquz est I'indice moyen de filament relié aux composantes erronées et n représente
la distribution de composantes (Adams & Wiseman, 1994). Si nous jugeons que ces
composantes erronées sont pour la plupart éliminées en n’acceptant que celles qui ont
trois pixels ou plus, nous pouvons conclure que la propagation d’erreurs de cette fonction
de sortie est plutot négligeable.

Le formalisme mathématique d’Adams & Wiseman a été développé au départ dans le
but d’analyser la complexité de plusieurs types d’objets astrophysiques. Que ce soit des
cartes d’émission infrarouge, des cartes du champ profond des galaxies ou d’émissions
HI & 21cm, les propriétés de chacune de ces images seront différentes. Ces différences
seront dans la profondeur optique du milieu, le contraste des objets présents sur la
carte, la présence d'un fond de radiation, etc. Pour toutes ces raisons, ’analyse d’un
objet interstellaire demande une compréhension profonde du milieu dans lequel il est
afin d’accroitre la fiabilité et I'évaluation des incertitudes sur les mesures.

L’analyse de la propagation des erreurs a l'intérieur des nouvelles fonctions de
sortie de la distribution de densité de colonne, du spectre moyen en vitesse et du
spectre de puissance n’a pas été évaluée en détail dans ce projet de maitrise. A lex-
ception du spectre de puissance ou l'ajustement de la pente de la loi de puissance
cause inévitablement une incertitude attribuable aux fluctuations statistiques, nous
considérons que la soustraction de la moyenne de fond ainsi que l'ajustement de la
taille des divisions des seuils ¥ de densité de colonne sont suffisants pour éviter une
propagation du bruit instrumental a 'intérieur de ces fonctions de sortie. La principale
source d’incertitude de I'analyse par la technique de I’espace métrique demeure main-
tenant celle provenant de la faible absorption de la raie a 21 cm. La seconde partie de
cette section tentera d’évaluer I'incertitude reliée a cette spécificité du milieu HI.

2.7.2 Les incertitudes reliées au milieu HI

L’analyse de la propagation d’erreurs traitée par Adams & Wiseman (1994) tient
compte principalement du bruit relié a la carte. Cependant, puisque le milieu HI est tres
diffus, la structure que nous désirons analyser se trouve aussi perturbée par I’émission du
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expressions reliées aux calculs métriques n’étaient pas encore normalisées. Par contre,
cette méthode comporte une tres faible mesure statistique de la déviation des résultats
due au milieu. En effet, en probabilité c’est le nombre d’expériences accomplies qui
permet d’avoir une mesure statistique fiable d'un phénomene. Par exemple, nous savons

- qu’il y a une chance sur deux d’obtenir le coté « face » d’une piece de monnaie en la

laissant tomber. Selon cette probabilité, il est donc parfaitement possible d’obtenir trois
fois le coté « face » en trois lancers consécutifs. Ce n’est qu’en répétant I'expérience un
tres grand nombre de fois que la statistique d’une chance sur deux deviendra mesurable.
C’est pourquoi la mesure de déviation des coordonnées sur une seule image n’est pas
vraiment valable statistiquement. J’ai donc réitéré l'expérience en ajoutant la fausse
structure HI a plusieurs sous-cubes différents isolés du CGPS.

Nous pouvons voir quelques exemples de ces fausses structures HI a la figure 2.11.
L’expérience a été répétée sur 30 régions différentes du plan de la Galaxie. La topologie
de la structure change beaucoup d’une région a l'autre. Dans certains cas, la cavité
centrale tend méme a disparaitre completement. Cet exercice prouve jusqu’a quel point
le gaz HI sur la ligne de visée de la structure a une influence importante sur I'allure
finale de celle-ci. Nous verrons, dans le chapitre suivant, quel est I'impact de cette action
sur les coordonnées des différentes fonctions de sortie.

Beaucoup de changements ont été apportés a la technique de ’espace métrique de-
puis la derniere publication a ce sujet. Plus spécifiquement, par rapport aux structures
HI, nous pouvons affirmer que 'augmentation significative de la banque de données
ainsi que les modifications qui ont été apportées sur la réduction des données du CGPS
sont des changements qui auront une action importante sur la qualité de ’analyse
faite par nos programmes. De plus, les différentes corrections apportées au forma-
lisme mathématique méme de 'espace métrique aideront a augmenter la fiabilité des
résultats présentés dans ce mémoire. Le chapitre trois est consacré a la présentation de

ces résultats.
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TAB. 3.1 — Les coordonnées reliées aux fonctions de sortie ainsi que le rang de complexité

des structures HI possédant un spectre de puissance.

Structures Composantes Densité Filaments Colonne!  Volume Vitesse? Puissance? Rang
Sh173 1,52 1,36 3,63 1,48 1,35 3,72 0,64 4,55
Sh158a 1,91 1,69 4,56 1,86 1,67 1,84 0,05 4,69
Sh134 1,73 1,57 4,40 1,70 1,54 2.37 0,47 4,72
WR149b 1,61 1,45 3,88 1,58 1,46 4,71 0,38 4,84
G126,2+1,6a 1,85 1,65 4,80 1,83 1,63 1,38 0,75 4,94
Sh151b 2,04 1,78 4,88 2,00 1,77 1,61 0,20 5,00
Sh181 2,06 1,80 5,32 2,00 1,77 1,32 0,19 5,03
Sh101 2,06 1,74 5,18 2,00 1,76 1,70 0,34 5,14
G76,9+1,0b 1,95 1,71 4,66 1,87 1,70 1,80 0,84 5,19
WR139 2,06 1,78 5,17 1,99 1,79 1,98 0,31 5,21
Sh232 1,94 1,74 5,09 1,89 1,73 1,84 0,71 5,23
WR132 2,07 1,80 5,77 2,00 1,80 2,02 0,14 5,24
Shi51c 1,90 1,63 4,63 1,84 1,64 3,92 0,36 5,25
WR149a 1,99 1,74 5,45 1,96 1,76 2,64 0,33 5,32
Sh137 2,09 1,79 5,64 2,06 2,01 0,10 0,79 5,32
G126,2+1,6b 2,04 1,79 5,59 2,00 1,77 1,58 0,64 5,36
G69,0+2,7 1,98 1,76 5,09 1,94 1,75 2,84 0,50 5,39
Sh235 1,99 1,73 4,90 1,93 1,75 1,64 1,20 5,48
hb2la 2,03 1,76 5,70 2,00 1,73 2,13 0,74 5,51
Sh217 2,04 1,75 5,34 2,00 1,756 1,13 1,26 5,54
G132,6-0,7 2,04 1,82 6,09 2,00 1,83 3,14 0,20 5,57
ctbl04a 2,03 1,77 5,75 2,00 1,75 3,91 0,15 5,58
Sh199 2,03 1,76 5,88 2,00 1,73 3,46 0,31 5,58
hb3 2,04 1,80 5,72 2,00 1,81 2,43 0,66 5,59
G76,9+1,0a 2,02 1,74 5,39 1,99 1,72 2,28 0,96 5,60
WR4 2,02 1,90 4,69 2,00 1,93 2,01 0,98 5,62
WR5 2,05 1,85 5,49 2,00 1,86 1,41 1,05 5,62
Sh154 2,05 1,77 5,71 2,00 1,79 2,46 0,74 5,63
G116,5+1,1 2,05 1,82 5,90 2,02 1,89 1,90 0,81 5,67
Sh141 1,92 1,72 4,52 1,85 1,71 2,92 1,42 5,70
Sh212 1,89 1,66 4,56 1,83 1,64 3,03 1,59 5,74
WR149c 2,04 1,80 6,05 2,00 1,76 3,40 0,54 5,76
WR140 2,04 1,78 5,88 2,01 1,83 1,93 1,14 5,79
Sh142 2,04 1,69 5,40 1,99 1,66 2,03 1,54 5,82
Sh170 2,04 1,79 5,25 2,00 1,76 2,32 1,29 5,82
hb21b 1,96 1,78 5,50 1,91 1,78 4,21 0,69 5,84
WR130 2,05 1,81 6,05 2,00 1,80 3,67 0,68 5,93
WR144 2,09 1,79 5,99 2,01 1,83 2,80 0,98 5,93
WRI153 2,06 1,76 5,71 2,00 L77 2,65 1,24 5,94
ctbl 2,06 1,80 5,43 2,00 1,81 3,89 0,86 5,98
WR143 2,05 1,72 5,98 2,00 1,76 4,84 0,51 6,00
WRI151 2,05 1,82 5,43 2,00 1,82 4,67 0,68 6,04
Sh139 2,06 1,82 5,21 2,01 1,84 2,23 1,80 6,14

(1) Densité de colonne; (2) Spectre moyen en vitesse; (3) Spectre de puissance
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TAB. 3.2 — Les coordonnées reliées aux fonctions de sortie ainsi que le rang de complexité
des structures HI ne possédant pas de spectre de puissance.

Structures Composantes Densité Filaments Colonne Volume Vitesse Rang

Sh135 1,87 1,65 4,13 1,80 1,64 1,62 4,92
Sh162 1,95 1,73 4,10 1,89 1,68 1,61 5,06
Sh165 1,98 1,67 4,12 1,92 1,60 1,88 5,11
Sh187 2,01 1,69 4,71 1,96 1,69 1,61 5,21
Sh158b 1,80 1,48 4,95 1,76 1,48 2,90 5,26
Sh159 1,93 1,66 4,59 1,86 1,65 2,23 5,28
Sh219 1,95 1,68 4,65 1,89 1,69 2,25 5,36
Sh168 2,02 1,79 5,30 1,96 1,79 1,54 5,41
Sh104 2,07 1,76 5,80 2,00 1,77 1,56 5,51

que la normalisation des fonctions métriques a aussi pour effet d’uniformiser les co-
ordonnées reliées aux objets et ainsi de s’affranchir d’'une dépendance par rapport a
I'intensité moyenne de ces objets.

Des calculs semblables ont pu étre réalisés a partir des objets simulés sur les
30 différents fonds interstellaires du CGPS. Le Tableau 3.3 présente ces résultats.
Evidemment, D'écart dynamique du rang de complexité est moins élevé dans ce cas-ci.
La Figure 3.1 montre la distribution des coordonnées de complexité des 30 simulations.
La complexité de la structure atteint un maximum vers 6,0 et la moyenne de la distri-
bution est de 5,90. Ce type de profil indique une certaine régularité dans 1’évaluation de
la complexité des images. En effet, méme si un fond différent a été ajouté a la structure
de base sur chacune des images, une analyse topologique et cinématique émergente est
visible en évaluant leurs distributions. Cependant, ce profil indique également, en raison
de la dispersion des résultats, que le fond a un effet non négligeable sur la coordonnée
finale de I'objet. De plus, la distribution est légerement asymétrique. Pour cette raison,
une seconde analyse a été réalisée sur les fonds interstellaires seuls afin de vérifier si leur
situation dans la galaxie a une incidence sur la complexité. Le Tableau 3.1 démontre
une certaine homogénéité entre la complexité des régions situées dans les bras et celles
situées dans les inter-bras. De plus, aucune dépendance avec la distance n’est apparente.
L’asymétrie est donc probablement due au nombre relativement petit d’objet analysé
et non a la situation des régions dans la galaxie. Néanmoins, selon la Figure 3.1, cette
dispersion des coordonnées peut donner un bon apergu de l'incertitude reliée a la com-
plexité des objets réels de la banque de données. L’écart-type de la distribution de la
Figure 3.1 est de 0,23. Cette valeur servira d’incertitude aux coordonnées de complexité
du Tableau 3.1.
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TAB. 3.3 — Le rang de complexité des 30 structures simulées.

50

Simulations Composantes Densité Filaments Colonne Volume Vitesse Puissance Rang
1 1,82 1,57 5,26 1,79 1,56 1,50 0,72 5,46
2 2,03 1,70 5,66 2,00 1,66 1,40 0,24 5,56
3 2,06 1,81 5,49 2,00 1,77 0,90 0,60 5,58
4 2,04 1,80 5,73 2,01 1,85 0,95 0,51 5,63
5 1,90 1,63 5,06 1,87 1,63 1,68 0,69 5,67
6 2,03 1,70 5,96 2,00 1,71 1,32 0,42 5,68
7 2,04 1,75 5,66 2,00 1,76 1,39 0,49 5,76
8 2,04 1,79 5,79 2,00 1,79 1,15 0,65 5,78
9 2,04 1,82 5,63 2,00 1,82 0,97 0,89 5,81
10 2,05 1,79 5,40 2,00 1,77 1,28 0,74 5,82
11 2,05 1,79 6,41 2,01 1,80 0,79 0,91 5,82
12 2,04 1,69 5,76 2,00 1,72 1,25 0,83 5,83
13 2,06 1,83 5,31 2,01 1,81 1512 0,90 5,85

| 14 2,02 1,83 5,67 1,99 1,80 1,43 0,55 5,87

| 15 2,03 1,75 5,86 2,00 1,71 1,76 0,31 5,88

| 16 1,96 1,73 5,20 1,94 1,71 1,73 0,76 5,90
17 2,03 1,79 5,38 2,00 1,78 1,30 0,91 5,91
18 2,04 1,76 5,73 2,00 1,78 1,47 0,66 5,92

| 19 2,05 1,80 5,85 2,01 1,79 1,11 1,01 5,96

| 20 2,01 1,77 5,36 1,96 1,75 1,42 1,00 5,97

| 21 1,96 1,72 5,02 1,93 1,70 1,85 0,84 5,97

22 2,06 1,83 5,68 2,00 1,78 1,05 1,12 5,98

i 23 2,02 1,80 5,40 1,98 1,77 1,61 0,76 6,00

| 24 2,01 1,77 5,44 1,97 1,73 1,42 1,05 6,01

i 25 2,04 1,84 5,29 2,00 1,83 1,15 1,21 6,04

| 26 2,05 1,81 5,44 2,00 1,80 1,57 0,87 6,08

1 27 2,03 1,73 5,33 2,00 1,74 1,77 0,96 6,13

| 28 2,05 1,82 5,87 2,00 1,81 1,21 1,20 6,14

i 29 2,03 1,82 5,43 2,00 1,83 1,16 1,50 6,20

| 30 2,06 1,83 5,78 2,02 1,87 1,46 1,93 6,69
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Fi1G. 3.1 — Distribution de la coordonnée de complexité des 30 simulations.
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faible statistique par rapport a la banque de données de cette présente recherche. Nous
pouvons du moins conclure, a la lumiere de ces deux études, que le gaz HI associé aux
étoiles Wolf-Rayet ainsi qu’aux restes de supernova est généralement plus complexe que
celui associé aux régions de formation d’étoiles. La moyenne du rang de complexité du
HI associé aux régions de formation d’étoiles est de 5,35 avec un écart-type de 0,44.
Cette valeur inclut I'incertitude de 0,23 sur la moyenne du rang de complexité des restes
de supernova, mais pas celle des nébuleuses de Wolf-Rayet. Selon I’ancienne tendance
de l'article de 2004, WR 140 était considéré comme une exception en raison de son
tres haut rang de complexité par rapport aux autres objets du méme type. Dans cette
nouvelle analyse, la structure HI associée a WR 140 occupe maintenant le sixieme rang
parmi les étoiles Wolf-Rayet les plus complexes.

L’article de 2004 explique que le systeme binaire de WR 140 pourrait étre en partie
responsable de sa grande complexité. Son haut rang est principalement di a l’excen-
tricité de sa structure qui se reflete directement dans la fonction de sortie de l'indice
filamentaire de I'objet. En effet, la Tableau 3.1 démontre que cette coordonnée est parmi
les plus grandes avec la coordonnée reliée a son spectre de puissance. Parmi les struc-
tures HI les plus complexes reliées a une Wolf-Rayet, nous retrouvons aussi WR 153.
Cet objet ne faisait pas partie de la banque de données de Khalil et al. (2001) et possede
la particularité intéressante de faire partie d’un systeme quadruple d’étoiles massives.
Le systetme de WR 153 est constitué de deux paires d’étoiles : WN6o/WCE + O3 -
6, BO : I + Bl : V - IIT (Demers et al.. 2002). Pour sa part, sa complexité se reflete
surtout par sa coordonnée reliée au spectre de puissance qui est la plus grande parmi
les structures associées aux Wolf-Rayet. Cette caractéristique peut étre un résultat de
la collision des vents stellaires de ce systeme double de binaires.

Ce lien entre la complexité des structures HI et les systemes multiples des étoiles
Wolf-Rayet est particulierement intéressant. En effet, parmi la banque de données,
quatre Wolf-Rayet font partie d’un systéme binaire : WR 139 (Marchenko et al.. 1997),
WR 140 (Williams et al.. 1997), WR 143 (Varricatt & Ashok, 2006) et WR 151
(Villar-Shaffi et al.. 2006). A l'exception de WR 139, tous ces objets sont parmi les
plus complexes de la banque de données. Pour leur part, WR 143 et WR 151 possedent
tous deux une coordonnée reliée au spectre moyen en vitesse parmi les plus grandes. Il
semble donc que ces systémes particuliers aient une action physique assez significative
pour modifier la topologie et la cinématique du gaz qui les entoure. A Texception de
WR 140, ces trois objets possedent environ le méme degré de complexité en considérant
I'incertitude sur les coordonnées.

WR 130 et WR 144 font aussi partie des étoiles Wolf-Rayet ayant une structure HI
particulierement complexe, mais ils n’ont cependant jamais été associés a des systemes
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Fi1G. 3.2 — Carte de densité de colonne de la structure HI associée & WR 140.

multiples jusqu’a maintenant. WR 130 a déja fait I’'objet d'une étude par Cichowolski et
al. (2001) en raison entre autres de sa structure HI en forme d’anneau visible autour de
I’étoile. L’aspect tres granuleux du HI dans I’environnement de WR 130 avait aussi été
mentionné dans ’article et cette caractéristique est d’ailleurs visible via la coordonnée
reliée a la distribution de composantes qui est particulierement élevée pour cet objet.
Nous pouvons remarquer aussi que cet objet possede la plus grande coordonnée reliée
a la distribution des filaments parmi les structures HI associées aux étoiles Wolf-Rayet.
Malheureusement, aucune étude exhaustive concernant WR 144 n’a été trouvée dans
la littérature. Cet objet possede la plus grande coordonnée reliée a la distribution des
composantes parmi les 52 objets. Il est également situé au troisieme rang de la coor-
donnée des filaments parmi les étoiles Wolf-Rayet. Une étude plus approfondie de cet
objet dans le futur serait sans doute intéressante.

Parmi les structures HI reliées aux régions de formation d’étoiles, les plus complexes
sont Sh139, Sh142 et Sh170.

La région HII Sh139 possede tres peu de particularités a premiere vue et il existe
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déterminé a ’aide de I’équation suivante :

Oz
e Y - (3.1)
Oy - Oy

ou o, représente la covariance des deux variables aléatoires et o, ou o, leur écart-type.
L’équation de la covariance s’exprime de la fagon suivante :

ooy =~ S (@~ 2)y - 7) (3:2)

Le coefficient de corrélation, aussi appelé le facteur de corrélation linéaire de Pearson,
possede une valeur définie entre —1 et 1. Un coefficient de 1 signifie que les deux listes de
variables sont parfaitement corrélées. A I'inverse, un coefficient nul signifie que les deux
listes de variables sont linéairement indépendantes. Un coefficient négatif révélera pour
sa part une corrélation inversement proportionnelle. Il est cependant important de com-
prendre qu'un coefficient de corrélation non nul ne signifie pas nécessairement qu’une
corrélation significative existe entre les deux variables (Geller. 1983). Cette nuance sera
abordée en détail dans la sous-section suivante.

3.1.4 Tests significatifs des corrélations

Il est légitime dans certains cas d’analyse statistique de vouloir évaluer le niveau de
confiance que 'on peut accorder a nos calculs. En effet, dans le cadre d’une analyse de
corrélation par exemple, 'intervalle de confiance que I'on peut accorder au calcul du
coefficient de Pearson nous révélera 1’étendue des valeurs sur lesquelles nous pouvons
nous fier pour interpréter les résultats. Cette évaluation est d’autant plus importante
vu la petite taille de I’échantillon de la présente recherche. Pour cette étude, l'intervalle
de confiance ne sera pas évalué autour de la valeur du coefficient de corrélation obtenu,
mais plutot autour du coefficient nul afin de vérifier si la valeur mesurée est significa-
tivement différente de zéro. Les plus petits échantillons (< 500) ne peuvent pas étre
assimilés a une distribution normale et nous devons donc avoir recours a un parametre
de corrélation transformé suivant une loi de tangente hyperbolique inverse qui peut étre
réécrite selon la relation suivante (Sokal & Rohlf. 1987) :

1 1¥r
=21 . ;
2 2n<1_r> (3:3)
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L’erreur standard suit une loi semblable a celle de I’équation 2.2(), mais adapté au calcul
du coefficient de corrélation :

Sy = (3.4)

Pour sa part, la borne supérieure de l'intervalle de confiance, pour une distribution
normale, s’évalue de la maniere suivante :

borne supérieure = 2’ + (2 - s,/) (3.5)

Cependant, dans notre cas, comme il est décrit plus haut, 2z’ prend une valeur nulle.
Le nombre z correspond a la borne inférieure ou supérieure d’un intervalle de confiance
couvrant une certaine aire sous la courbe de la distribution normale. Par exemple, a
un niveau de confiance de 95% correspond un nombre z de 1.96 et a un niveau de
confiance de 80% correspond un nombre z de 1.28. Ensuite, la transformation inverse
de la relation 3.3 doit étre faite pour la borne supérieure évaluée a I’équation 3.5 afin
de retrouver le niveau de confiance en terme de r. Nous obtenons finalement le seuil
de confiance du coefficient de corrélation pour un échantillon de taille N et pour un
niveau de confiance donné. La sous-section suivante servira d’exemple concret a ce type
d’analyse statistique.

3.1.5 Les corrélations associées a I’age des restes de supernova

A titre d’exemple pour les corrélations suivantes, j’expliquerai dans cette section, via
le calcul du coefficient de corrélation entre 1’age des supernovae et leur complexité, la
démarche suivie pour évaluer si une caractéristique intrinseque a un des types d’objets
est corrélée avec son rang de complexité.

Le Tableau 3.1 de I’annexe B énumere I’age associé a chacun des restes de supernova
lorsque I'information était disponible dans la littérature. Cette liste d’ages est comparée
au rang de complexité affiché a la colonne 9 du Tableau 3.1. Le coefficient de corrélation
entre les deux valeurs est de —0.25. Mantovani et al. (1952) avaient assigné un age situé
entre 29 000 et 74 000 ans pour le reste de supernova CTB104a. Le coefficient de
corrélation cité plus haut était pour un age de 29 000 ans. Pour un age de 74 000 ans,
nous obtenons un coefficient de —0.26.
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la méme valeur de pente pour le spectre de puissance en trois dimensions du champ de
densité que pour celui de la vitesse mesurée sur une structure HI associée au cirrus de la
Grande Ours en haute latitude galactique. Il n’est malheureusement pas possible de dire
si ce résultat peut aussi s’appliquer a nos structures dans le plan galactique, puisque
les conditions physiques y sont tres différentes. La plupart du gaz a haute latitude
galactique n’est pas affecté par de I’auto-absorption, ce qui lui donne la propriété d’étre
optiquement mince, et les champs de densité et de vitesse sont aussi dominés par des
mouvements turbulents. Ce n’est pas toujours le cas pour les régions dans le plan de
la Galaxie ou I’énergie injectée peut se faire a plusieurs échelles, soit par ’explosion de
supernovae ou par de puissants vents stellaires. Ces phénomenes peuvent influencer le
spectre de puissance de la région (\iville-Deschenes et al.. 2003).

Pour chacune des analyses de corrélation, il existe donc deux autres rangs de com-
plexité : le rang de complexité cinématique qui comprend les deux fonctions de sortie
du spectre moyen en vitesse et celui du spectre de puissance, quoiqu’il ne soit pas
entierement certain que celui-ci correspond au spectre de puissance du champ de vi-
tesse, ainsi que le rang de complexité topologique qui comprend les cinq autres fonctions
de sortie.

Il existe une corrélation négative significative avec un niveau de confiance de 85%
entre la complexité topologique et 1’age des supernovae. Cependant, il ne semble pas
exister de corrélation significative avec la complexité cinématique. La dépendance entre
la complexité topologique et I'age des supernovae peut étre expliquée d'une facon ana-
logue a la corrélation reliée aux structures en filaments. La dissipation de I’énergie lors
de 'expansion adiabatique ou lors de 1’émission radiative amenera, comme cette étude
nous le laisse croire, une disparition progressive des structures apparentes créées lors de
I'explosion. Cette dissipation progressive des structures dans le milieu est aussi visible
via les corrélations inverses entre la distribution de volume ainsi que celle de densité
et I’age des supernovae. En effet, selon 1’équation 2.15 et la Figure 3.0, nous pouvons
voir que plus la distribution de densité sera large, plus la coordonnée associée a cette
fonction de sortie sera petite. Le méme comportement peut étre attribué a la métrique
de la fonction de sortie de la distribution de volume.

Nous pouvons également tenter d’expliquer la non-linéarité entre 1’age des restes de
supernova et la complexité cinématique. Premierement, nous pouvons voir qu’il existe
une corrélation inverse avec un niveau de confiance de 85% pour les coordonnées reliées
a la fonction de sortie du spectre moyen en vitesse. Cette corrélation signifie que plus
le reste de supernova est agé, plus la dispersion en vitesse du gaz sera pres de celle d'un
gaz en équilibre thermique et donc d’une distribution maxwellienne en vitesse. Ce com-
portement continue de corroborer I’hypothese que, suite a ’explosion de la supernova,
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3.1.6 Les corrélations associées au parametre d’excitation des
régions HII

Le parametre d’excitation u (Mezger & Henderson (1967) et Schraml & Mezger
(1969)) représentant la mesure du flux de photons émis par les étoiles excitatrices a
été calculé pour chacune des 27 régions HII du Tableau 3.1 a partir des informa-
tions trouvées dans la littérature. Ce parametre permet de comparer le flux des étoiles
indépendamment de la longueur d’onde a laquelle le flux a été mesuré ainsi que de la
distance a laquelle se trouve 'objet. Une corrélation positive avec un seuil de confiance
de 95% a été mesurée entre ce parametre et la complexité cinématique des structures
HI associées aux régions de formation d’étoiles. Aucune corrélation significative n’a
été mesurée pour le rang de complexité global ni pour le rang de complexité topolo-
gique. Ceci signifie que plus le flux des étoiles ionisantes des régions HII est grand,
plus celles-ci influenceront la cinématique et la dynamique du HI dans I'environnement.
Cette corrélation est en majeure partie due a la coordonnée reliée a la fonction de sor-
tie du spectre moyen en vitesse. En effet, nous avons mesuré une corrélation positive
au-dessus d’un seuil de confiance de 90% pour cette fonction de sortie. La corrélation a
été calculée a partir des 27 structures HI associées aux régions HII. Le flux des étoiles
a donc tendance a élargir la distribution de vitesse du gaz qui I'entoure. Ceci peut étre
causé entre autres par l'expansion thermique de la région HII qui repousse le gaz HI
en raison de la différence de pression des deux milieux (Osterbrock & Ferland. 20006).
Nous pouvons imaginer également que la pression mécanique et la turbulence du milieu
induites par les étoiles les plus massives peuvent aussi influencer la dispersion de vitesse
du gaz HI de la région.

3.1.7 Les corrélations associées a la vitesse des vents stellaires
des étoiles de type Wolf-Rayet

Il existe une corrélation positive au-dessus d'un seuil de confiance de 90% entre la
vitesse des vents stellaires des étoiles de type Wolf-Rayet et le rang de complexité global
de leurs structures HI associées. Cette complexité se reflete surtout via les coordonnées
reliées aux fonctions de sortie de la distribution de composantes, de densité de colonne,
de volume et du spectre de puissance. Comme il a été mentionné a la sous-section 3.1.5,
plus la distribution de volume sera large, plus la coordonnée associée a cette fonction
de sortie sera petite et vice-versa. Une corrélation positive dans notre cas signifiera
que plus les vents stellaires de 1’étoile Wolf-Rayet seront puissants, plus le gaz HI aura
tendance a se localiser dans des régions denses. En d’autres mots, les régions de plus forte
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TAB. 3.7 — La pente du spectre de puissance en fonction de la grandeur de I'image pour
la région HII Sh134.

Grandeur Pente
(pixels?)
373 -3,182 +0,10
186 —2,886 +0,28
124 —2,350 =+£0,18
93 —2,813 +0,15
74 —2,575
62 —92,545

instrumental devient non négligeable. C’est d’ailleurs pour cette raison que nous ne
pouvons pas calculer la loi de puissance des images de 50 pixels? et moins. Ces limites
nous assurent que la loi de puissance mesurée sur chacune de nos images est bien réelle et
qu’elle n’est pas perturbée par un biais instrumental. De plus, malgré la corrélation age-
distance des restes de supernova mentionnée plus tot, nous pouvons voir au Tableau 3.0
qu’aucune corrélation n’a été mesurée entre la fonction de sortie du spectre de puissance
et I’age des objets, ce qui démontre le faible impact de la corrélation entre le spectre de
puissance et la distance sur les autres mesures.

Finalement, la seule corrélation avec les distances des objets qui n’a pas pu étre
expliquée est celle reliée a la fonction de sortie de la distribution de volume pour toutes
les régions (ce calcul ne prend pas en compte les 9 objets de 50 pixels et moins).
Cette dépendance ne peut étre expliquée par aucune des hypotheses citées plus haut
et demeure invisible lorsque le coefficient est calculé sur les différents types d’objets
indépendamment. Le coefficient de corrélation étant relativement faible, soit de —0.22,
il y a peu de raison de croire que cette mince dépendance ait une incidence importante

sur les autres résultats.
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