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Résumé

Dans le contexte de la recherche des compagnons de faibles masses, planétes et naines
brunes, et des disques de poussiéres autour des étoiles brillantes, une premiére partie de mon
travail est consacrée a 1’étude des performances de détection des instruments dédiés a I’ima-
gerie a haut contraste et & haute résolution angulaire. Je me suis particuliérement intéressé
aux instruments équipant actuellement les grands telescopes au sol, qui sont composés d’un
systéme d’optique adaptative et d’'une caméra infrarouge, couplée & un coronographe stellaire.
J’ai eu la chance de participer aux phases d’intégration et de tests de 'instrument d’optique
adaptative NAOS. 1l est actuellement installé sur le télescope UT4 du Very Large Telescope
de ’ESQO, au Chili. J’ai, ensuite, developpé un modéle de contraste afin de cerner et d’étudier
le comportement des différentes limitations dans une image d’optique adaptative, en fonction
de la configuration observationnelle choisie, des modes de fonctionnement du détecteur, des
caractéristiques de l'instrument utilisé et de la qualité d’image liée aux conditions atmosphé-
riques.

Cette réflexion a été déterminante dans le cadre du second volet de mon travail, portant
sur la recherche en imagerie coronographique des compagnons naines brunes ou planétes et des
disques circumstellaires. Deux catégories d’étoiles se sont avérées particuliérement propices a
ce type d’étude. Il s’agit des membres des associations jeunes et proches, favorisant, par leur
statut évolutif, la détection d’objets peu massifs, et les étoiles ayant une planéte détectée par
des mesures de vitesses radiales.

Je présente, d'une part, les résultats que j’ai obtenus, concernant la détection de plusieurs
compagnons de faibles masses probables, dans les associations jeunes du groupe (8 Pictoris,
de MBM 12 et de Tucana-Horologium, ainsi qu’une étude statistique, sans précédent, sur la
fraction de compagnons stellaires et naines brunes parmi ces étoiles. Je décris, d’autre part,
les résultats obtenus lors de relevés systématiques d’imagerie profonde des étoiles ayant des
planétes. Ils concernent la découverte d’objets faibles, jusqu’a présent inconnus dans 1l’en-
vironnement de ces étoiles, et les capacités de détection atteintes grace & l'imagerie & haut

contraste et & haute résolution angulaire.






Abstract

In the context of the search for brown dwarfs and giant planets companions to stars, as

well as circumstellar disks, a first part of my work has been devoted to the study of the detec-
tion capabilities performed by high contrast and high angular resolution instruments. I have
been, mainly, interested by the instruments, which presently equip the large ground based
telescopes, and which are composed of an adaptive optics system and an infrared camera,
coupled with a stellar coronagraph.
I have been particularly involved into the integration and test phases of the Nasmyth Adap-
tive Optics System NAQOS, presently installed at the UT4 telescope of the ESO Very Large
Telescope, in Chili. I also developed a model to study and to predict the detection capa-
bilities performed by such instruments as a function of the detector modes, the instrument
characteristics, the observing configurations or the atmospheric conditions.

Thinking of the limitations and the optimization of the observing detection performances
has been crucial for the second part of my work, dedicated to the search for low mass com-
panions to stars and circumstellar disks. Two types of targets have been found ideal for this
study : the young, nearby associations due to their evolutionary status and the stars with
planets, indirectly detected by the radial velocity measurements.

I present the detection of several substellar candidates in the young, nearby associations
Pictoris, MBM 12 and Tucana-Horologium, as well as an unprecedented work on the fraction
of stellar companions and of brown dwarf companions among these stars. I also describe the
recent results concerning the discovery of faint companions in the circumstellar environment
of stars with planets and I present the detection capabilities performed thanks to our deep

imaging strategy.
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Introduction

1.1 Naines brunes et exoplanétes : Observations

1.1.1 Les Naines brunes

En 1962, les modeéles de structure stellaire de S.S. Kumar montrent qu’il pourrait exister :
“une population d’objets ayant une masse inférieure a 0.07 Mg dont la température centrale et
la densité sont trop faibles pour allumer les réactions de fusion de I’hydrogéne. Ces objets sont
amenés a se refroidir doucement et a évoluer vers une configuration dégénérée”. 11 évoque alors,
pour la premiére fois, le terme de naine noire. Affabulation théorique ou réalité physique ? 11
faut attendre presque trente ans pour que l’existence de ces corps, renommeés naines brunes,
soit confirmée lors de la détection du compagnon substellaire en orbite autour de la naine
blanche GD 165 (Becklin & Zuckerman 1988).

Le tournant technologique franchi dans les années quatre-vingt, avec I'utilisation de détec-
teurs IR en astronomie, couplés a des télescopes de capacités collectrices croissantes, permet
la détection de ces objets froids dans le champ. Citons par exemple les objets, PPL 15 détecté
par Stauffer et al. (1994), et Teide 1 par Rebolo et al. (1995), dans ’association des Pléiades,
agée de 120 millions d’années et située & 125 pc. Les progrés de I'imagerie & haut contraste et
& haute résolution angulaire permettent également la découverte du compagnon naine brune
autour de 'étoile Gliese 229 par Nakajima (1995) (voir figure 1.1). Ce compagnon a la par-
ticularité d’étre plus froid que les objets substellaires précédents. Ces premiéres détections
dans le champ et dans ’environnement circumstellaire marquent le lancement des premiers
relevés grand champ en IR. Un total de trois cents objets, ayant une masse dans le régime
susbstellaire, est aujourd’hui détecté dans le champ.

Parmi toutes ces sources, un premier groupe émerge, avec des caractéristiques physiques
semblables, proches de I'objet proto-typique GD 165 B (T¢ss ~ 1900 K et M = 70 Mjy). Martin
et al. (1997), puis Kirkpatrick et al. (1999) définissent alors une nouvelle classe spectrale :
les naines L. Cette extension ne s’appuie pas sur la classification standard de Harvard qui
ordonne sur une échelle de températures décroissantes les naines de la séquence principale
de type O aux naines de type M. Se détachant d’une classification relevant de la structure
interne stellaire ou substellaire, cette extension caractérise les propriétés atmosphériques de
ces objets. Les naines L se distinguent des étoiles M tardives par la disparition rapide des

bandes d’oxydes métalliques TiO et VO remplacées par des hybrides métalliques, tels que
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Brown Dwarf Gliese 229B

Palomar Observatory Hubble Space Telescope
Discovery Image Wide Field Planetary Camera 2
November 17, 1995

S. Durrance and D. Golimowski (JHU), NASA

F1G6. 1.1 — Images coronographiques de la naine brune Gl 229 B, en orbite autour de I’étoile de faible
masse Gl 229 A (M3V et située a 13.6 pc). Ce compagnon naine brune (Tery ~ 900 K et M = 30 M;)
a été détecté par Nakajima (1995) a l’observatoire du Palomar en 1994, puis en 1995 avec le télescope
spatial Hubble. 1l est le prototype de la naine T.

CrH et FeH dans le spectre visible lointain de 6500 & 10000 A. Elles se caractérisent, par
ailleurs, par ’apparition de raies atomiques neutres. Dans I'IR, ces objets sont tres rouges
avec des couleurs typiques (J — K ~ 1.0 —1.5), modélisées par la présence de poussiéres dans
I’atmosphére.

Cette premiére extension n’est toutefois pas suffisante puisqu’émerge un second groupe
d’objets plus froids aux propriétés spectrales distinctes des naines L. Il s’agit des naines T
dont l'objet proto-typique est Gl 229 B (Tess ~ 900 K et M = 30 Mj). Leur spectre IR
est ici révélateur de 'apparition de bandes de méthane et d’eau en absorption, ainsi que de
monoxyde de carbone. La transition spectrale entre les naines L et T est décrite par Geballe
et al. (2002). Ces fortes bandes en absorption dans les bandes H et K impliquent que dans
I'IR, les naines T sont plus bleues que les naines L, avec une couleur (J — K ~ £0.3). Les
propriétés photométriques de ces deux nouvelles classes d’objets sont décrites par Legget et
al. (2002).

1.1.2 Détection des premiéres exoplanétes

Toujours dans le cadre de la recherche d’objets substellaires en orbite autour d’étoiles, une
autre technique d’observations permet d’accéder & l’environnement circumstellaire proche.
Cette méthode consiste a mesurer, par effet Doppler sur les raies stellaires, la variation de la
vitesse radiale d’une étoile engendrée par 'influence gravitationnelle d’un corps stellaire ou
substellaire en orbite autour d’elle. Dans les années quatre-vingt et début quatre-vingt-dix, la
recherche de naines brunes dans les environnements circumstellaires proches se révéle toutefois
infructueuse avec cette méthode.

Suite & la détection d’une probable naine brune de 11 Mj autour de 1’étoile HD 114762

par Latham et al. (1989), Mayor & Queloz annoncent en 1995 la découverte de la premiére
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exoplanéte géante autour de 1’étoile 51 Peg. Cette planéte, de masse minimum My sini =
0.45 Mj, est en révolution a seulement 0.05 UA. Cette découverte, suivie par la détection
de nombreuses autres planétes géantes (117 a l'automne 2003), bouleverse les théories de
formation planétaire fondées sur la seule connaissance de notre systéme solaire et sur les
premiers indices révélés par les observations des disques circumstellaires, sites prédisposés
a la formation des planétes. Ces planétes géantes présentent, en effet, une large variété de
caractéristiques en termes de masses, de séparations et d’excentricités. Les modéles classiques
expliquent difficilement la présence de planétes massives a courtes séparations ou a larges
excentricités.

Quelles sont les contraintes observationnelles auxquelles sont confrontés les modéles de

formation planétaire ?

e Tout d’abord, la distribution de masses minima des planétes géantes laisse apparaitre un
fossé important dans le régime de massed de 20 a4 80 My, & courtes périodes (P < 10 ans),
représentatif du désert de naines brunes. Ce fossé suggére fortement que la distribution
de masses des planétes géantes n’est pas le prolongement de la distribution de masses
des étoiles de type solaire. Les planétes géantes ne suivent donc pas les mémes processus
de formation que les étoiles. Jorissen et al. (2001) montrent que cette distribution de
masses des planétes s’arréte & 10 My, puis se poursuit par un plateau pour des candidats
de masse My ~ 15 My (voir la figure 1.2a). Ces résultats laissent fortement penser
qu’aucune relation n’existe entre la masse maximum des planétes géantes et la limite
de masse de la fusion nucléaire du deutérium Mp = 13.6 Mj.

e Ensuite, la distribution des périodes orbitales, étudiée par Udry et al. (2003), met en
évidence le fait qu'il n’existe pas de planétes trés massives (My > 2-4 Mjy) a courtes
séparations dans des systémes avec une seule étoile (se référer a la figure 1.2b). Comme
proposé par Zucker & Mazeh (2002), la présence d'un compagnon stellaire et/ou sub-
stellaire peut induire des mécanismes de formation planétaire différents. Udry et al.
(2003) montrent, toujours dans le cas d’étoiles simples, que les planétes les plus légéres
(Mg < 0.75 Mj) sont présentes a plus courtes périodes. Ils révélent aussi ’existence d'une
vallée dans la distribution des périodes/séparations des planétes pour des périodes 10 a
100 jours.

e Les observations ont également révélé que les étoiles a planéte(s) ont une forte métalli-
cité. A partir d’un échantillon homogéne d’étoiles, avec et sans planétes, Santos et al.
(2003) ont confirmé cette tendance (illustrée dans la figure 1.2c¢). Ils montrent aussi que
les abondances chimiques [Li/H], [C/H]| et [N/H]| sont comparables autour des étoiles

avec et sans planétes.
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Fi1G. 1.2 — a) Distribution de masses des planétes obtenue par Jorissen et al. (2001). b) Métallicités
des étoiles a planéte(s) (histogramme avec hachures) et d’étoiles de comparaison (histogramme vide).
Cette figure est tirée des travaux de Santos et al. (2003). ¢) En haut a gauche : Distribution des
masses minima en fonction de la période pour tous les systémes. Les carrés pleins représentent les
planétes massives dans des systémes multiples, alors que les cercles vides sont utilisés pour les systémes
simples. En haut a droite : Distribution seulement pour les systémes simples. Différents symboles
représentent les planétes massives (Ms sini > 2 My, symboles pleins), de masses intermédiaires (M sing
entre 0.75 et 2 My, cercles vides), et les planétes légéres (Ms sini < 0.75 My, triangles vides). En bas :
Distribution des périodes pour les systémes simples dans différents régimes de masses : planétes 1égéres
(M; sini < Mgown = 0.75 My, histogramme légérement ombré), de masses intermédiaires (entre Myown
et Myp, Myp = 2 My & gauche et 4 My & droite, histogramme vide) et massives (Masini > Myp,
histogramme fortement ombré). Cette figure est tirée des travaux de Udry et al. (2003).

1.2 Naines brunes et exoplanétes : Origine

1.2.1 Etoiles de faibles masses ou étoiles manquées

Comprendre la formation des naines brunes reste depuis plusieurs années problématique,
car ces objets ont une masse significativement inférieure & la masse de Jeans typique, observée
dans les régions de formation stellaire. Lors de la fragmentation du nuage moléculaire, la masse
de Jeans représente la masse minimale nécessaire pour permettre le début de ’effondrement
d’'une sous-structure du nuage. Cette masse de Jeans est typiquement de 1 Mg et meéne
préférentiellement & la formation d’une étoile et difficilement & celle d’une naine brune. Les
naines brunes isolées n’étant pas observationnellement rares, un premier scénario prédit que

ces objets se forment par effondrement gravitationnel de sous-structures denses et/ou
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F1c. 1.3 — Simulation d’un nuage moléculaire se fragmentant sous ’effet d’une turbulence atteignant
des vitesses supersoniques. Des zones de surdensité ménent & la formation de coeurs denses qui, dans
des processus compétitifs entre accrétion et interactions dynamiques, vont donner naissance 3 des
étoiles et des naines brunes éjectées a larges distances de systémes multiples instables. La formation
des naines brunes se fait ici sur un laps de temps court, de 'ordre de 3.10° ans, et permet de former
autant d’étoiles que de naines brunes.

froides du nuage moléculaire, pour abaisser la masse de Jeans et permettre la formation
d’un ceeur substellaire. Au sein des régions de formation stellaire observées actuellement,
aucune sous-structure isolée, dense et de petite taille n’a pour l'instant été détectée. Les
observations atteignent toutefois seulement aujourd’hui les sensibilités requises pour observer
de tels domaines de masses. Ce mécanisme de formation n’est donc pas improbable.
Reipurth & Clarke (2001) émettent 'hypothése d’un autre mécanisme de fomation des
naines brunes. Il s’agit d’un processus compétitif entre accrétion de gaz et interac-
tions dynamiques entre les différents coeurs en formation dans le nuage moléculaire. Ce
processus méne, sur des échelles de temps de 10° ans, & la formation de cceurs substellaires
qui interagissent dynamiquement dans des systémes multiples instables, puis sont éjectés. Ces
coeurs substellaires sont alors isolés de tous réservoirs de gaz, interrompant les mécanismes
d’accrétion indispensables pour la formation d’étoiles. Reipurth & Clarke (2001) leur donnent
le nom d’étoiles manquées (failed stars). A travers de complexes simulations hydrodynamiques,
Bate et al. (2002) montrent que ce processus de fragmentation d’un nuage moléculaire dense
et d’éjection dynamique est efficace pour former un nombre de naines brunes similaire & celui
des étoiles. Toutefois, ce type de simulations ne permet pas, pour l'instant, d’obtenir une
réelle prédiction statistique sur la fréquence de formation des naines brunes isolées, des naines
brunes comme compagnons d’étoiles de différentes masses, des binaires de naines brunes ou

des naines brutes abritant un disque circumstellaire.

1.2.2 Formation des exoplanétes

Kant (1755) et Laplace (1796) ont les premiers énoncé '’hypothése que les planétes se
formaient dans un disque circumstellaire éventuellement plat, composé de gaz et de pous-

siéres. Aujourd’hui, I'existence de disques circumstellaires résulte naturellement des modéles
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d’effondrement d’un nuage moléculaire menant a la formation d’étoile (Shu et al. 1987). Elle
est, d’autre part, confirmée par la détection de disques de poussiéres autour des étoiles 3
Pictoris (Smith & Terrile 1984; Mouillet et al. 1997), HD 141569 (Augereau et al. 1999b) ou
HD 100546 (Augereau et al. 2000).

Le premier modéle de formation planétaire est le modéle d’accrétion sur un coeur
solide (Pollack et al. 1996). Au sein du disque proto-planétaire, se forme un cceur solide a
la suite de collisions de planétésimaux. A partir d’une taille critique de 15 Mg, ce cceur ac-
créte le gaz présent en quantités importantes dans le disque proto-planétaire et forme ainsi
I’atmosphére gazeuse de la planéte. Des mécanismes de migration expliquent, ensuite, le
déplacement des planétes géantes dans les parties les plus internes du disque proche de 1’étoile
centrale pour rendre compte des mesures actuelles de vitesse radiale (Lin & Papaloizou 1996;
Ward 1997).

Dans un second scénario, la formation d’une planéte géante résulte d’une instabilité gra-
vitationnelle dans le disque proto-planétaire (Boss 1997). Cette instabilité méne a la
formation d’une concentration de gaz et de poussiéres, de maniére relativement semblable aux
mécanismes de formation des étoiles dans les nuages moléculaires. L’accrétion progressive de
poussiéres, coagulant, sédimentant, forme & terme le cceur solide de la planéte par ségrégation
gravitationnelle. Dans ce modéle, la planéte géante formée peut aussi étre amenée & migrer
dans le disque. Les planétes se forment ici sur des échelles de temps plus rapides que le modéle

d’accrétion sur un cceur solide, mais dans des disques plus massifs.

1.2.3 Définition de la frontiére entre naine brune et exoplanéte

J’ai, jusqu’ici, implicitement utilisé une définition pour différencier une naine brune d’une
exoplanéte, qui repose sur des processus de formation différents, décrits précédemment. I1
existe une autre définition pour différencier ces objets. Elle s’appuie sur une distinction en
termes de masses. Une naine brune pourrait allumer les réactions de fusion du deutérium
avec une masse M > 13.6 Mj, contrairement & une exoplanéte qui ne serait pas assez massive.
Cette distinction est inspirée de celle qui existe entre naine brune et étoile de faible masse,
définie par la masse critique M > 72 — 75 Mj pour rayonner les réactions de fusion de
I’hydrogéne. Elle est, en pratique, facilement utilisable pour I’astronome qui n’a, généralement,

aucune information sur les origines des objets substellaires qu’il détecte.

Récemment, & partir des mesures de vitesse radiale, Jorissen et al. (2001) ont réveélé
qu’il existait une coupure dans la distribution de masses des compagnons d’étoiles de masse
M < 20 Mj. IIs suggerent que cette coupure & M < 10 Mj soit la conséquence de processus de
formation différents (processus décrits précédemment). Par conséquent, je distinguerai arbi-
trairement, dans cette thése, les naines brunes compagnons d’étoiles des exoplanétes par cette
séparation de masse M = 10 Mj, qui associe, au sens pratique d’une définition en termes de

masse, probablement un réel sens physique lié & des processus de formation différents.
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1.3 Les enjeux

Naines brunes

Observer les naines brunes aujourd’hui est fondamental pour comprendre comment ces
objets se forment, quelle est leur structure interne et celle de leur atmosphére et quelle fraction
de la population galactique ces objets représentent. L’objectif est de prolonger la fonction de
masses galactique, dont 1’étude a été initiée par Salpeter (1955), jusque dans le régime de
masses substellaires, afin de comprendre 1’évolution, la brillance de surface, les mécanismes
d’enrichissement et la quantité baryonique des galaxies. Dans ce contexte, les observations
donnent accés & la fonction de luminosité galactique. Il est donc nécessaire de caractériser la
relation entre ’age, la masse et la luminosité des étoiles et des naines brunes pour obtenir la
fonction de masses. Dans ce but, les observations actuelles cherchent :

e 3 étudier les naines brunes isolées dans le champ ou dans des associations jeunes

pour étendre la fonction de luminosité stellaire au régime substellaire,

e 3 étudier les naines brunes compagnons d’étoiles ou les binaires de naines
brunes pour déterminer la fraction de compagnons substellaires, la distribution de
masses de ces objets, la distribution de périodes orbitales, la dépendance de ces distri-
butions en fonction de la masse de la composante primaire,

e enfin, 3 caractériser la structure interne et ’atmosphére des naines brunes en
fonction de leur 4ge. L’objectif est de tester les modéles évolutifs actuels & partir des
observations photométriques et spectroscopiques, contraignant respectivement la lumi-

nosité et la composition chimique de ces objets.

Ezoplanétes

Contraindre les scénarios de formation des planetes géantes et telluriques a partir des
observations est, aujourd’hui, essentiel pour comprendre quels sont les processus physiques en
jeu et quelle est I'influence des propriétés et de 'environnement stellaire sur ces mécanismes.
Les enjeux des observations, présentes et & venir, visent :

e 3 obtenir une étude statistique sur les propriétés des planétes, c’est-a-dire la

distribution de masses, sur la distribution de périodes orbitales et sur leur excentricité,

e A caractériser I’environnement des étoiles a planéte(s) et a étudier leur multiplicité,
pour comprendre quel peut étre le role d’un compagnon stellaire ou substellaire sur les
processus de formation,

e a étudier les disques planétaires, la quantité de poussiéres présente a différents ages,
la localisation et la morphologie des disques de poussiéres, la composition chimique et
la taille des grains, également dans le but de contraindre les modeéles de formation
planétaire actuels. L’objectif est aussi d’apporter des contraintes sur les interactions
entre la planéte et son environnement,

e enfin, & déterminer les capacités de détection des instruments d’imagerie afin de re-
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pousser les limites de détection actuelles pour imager les premiéres exoplanétes.
L’imagerie directe permettra de déterminer les propriétés physiques de ces objets (lu-
minosité, composition chimique) et de rechercher des traces peut-étre révélatrices de la

présence de la vie.

1.4 Apport du travail de thése

Dans ce contexte riche, je ne me suis ni intéressé a la recherche et a l'identification des
naines brunes isolées dans le champ ou dans les associations jeunes, ni & la modélisation de
la structure interne ou atmosphérique de ces objets. Je n’ai pas non plus étudié les propriétés
statistiques des planétes massives actuelles, ni travaillé sur la modélisation des disques pla-
nétaires. Par contre, dans la continuité de la politique scientifique menée par notre équipe
Formation Stellaire et Planétaire, un objectif essentiel de ma thése consiste en la recherche de
naines brunes en tant que compagnons d’étoiles et 1’étude des systémes proto-planétaires et
planétaires & l'aide des techniques d’imagerie & haut contraste et haute résolution angulaire.

Notre équipe étant particuliérement investie dans I'instrument d’optique adaptative NACO,
je me suis impliqué dans ses phases d’intégration et de tests. Cette expérience s’est avérée
essentielle pour comprendre son fonctionnement et cerner ses limitations, afin d’aboutir & une
utilisation optimale de l'instrument. Afin d’étudier les performances de détection de NACO
et d’autres instruments d’optique adaptative, je me suis consacré & la réalisation d’un mo-
déle de contraste, dédié & prédire quels seraient les objets les plus faibles détectables dans
I’environnement d’une source brillante. Ce travail et ma participation au projet NACO sont
présentés dans la Partie I. Le principe de 'optique adaptative et les techniques d’imagerie &
haut contraste sont aussi introduits dans cette Partie.

L’expérience, acquise lors des phases d’intégration de l'instrument NACO et de la réali-
sation du modeéle de contraste, m’a permis d’entreprendre une campagne d’imagerie & haut
contraste et haute résolution angulaire des associations jeunes et proches. A I’automne 2000,
au début de ma theése, seule les environnements CSs des dix premiers membres de I’association
TW Hydrae ont été explorés. Les nouvelles associations jeunes détectées, n Chamaeleontis,
MBM 12, Tucana-Horologium, Capricornus et 8 Pictoris, sont alors clairement identifiées par
notre groupe comme étant des candidats idéaux pour la recherche de naines brunes et de
systémes proto-planétaires. Ces objets sont, en effet, plus chauds et plus brillants & un age
de 1 & 40 millions d’années qu’a une phase plus tardive (voir figure 1.4, a gauche). J’ai alors
bénéficié de l'identification de ces nouvelles étoiles jeunes et proches pour étudier les asso-
ciations Capricornus, MBM 12, Tucana-Horologium, puis, derniérement, TW Hydrae avec les
instruments d’optique adaptative ADONIS/SHARPII au télescope de 3.6 m de de La Silla,
PUEO/KIR+Grif au Canada-France-Hawaii Telescope et NACO au VLT.

Dans ce contexte, j’ai utilisé les modéles évolutifs du Groupe de Lyon, adaptés & ’analyse
photométrique des étoiles M tardives, des naines de types L et T et des planétes massives.

Les modeéles que j’ai utilisés sont :
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FiG. 1.4 - Gauche : Evolution de la température effective en fonction du temps pour différentes
masses et modéles d’atmosphére : CBAH00 DUSTY (lignes solides) et CBAH00 COND (lignes longs
tirés) et BCAH98 (lignes tirés pointillés). Droite : Diagramme évolutif de couleur (J — K) et de
magnitude absolue Mg obtenue avec le modéle BCAH98 pour un age de 1 milliard d’années (tirés et
pointillés), avec le modéle CBAHO0 DUSTY pour des ages de 0.1 milliard d’années (tirés courts) et
de 1 milliard d’années (solide), et le modéle CBAHOO COND pour un 4ge de 1 milliard d’années (tirés
longs). Les données de naines M tardives, L et T sont reportées.

— le modéle de Baraffe et al. (1998) (BCAH98). Il décrit fidelement la photométrie des
étoiles de faibles masses de température effective 1,7y > 2300 K,

— le modeéle DUSTY de Chabrier et al. (2000) (CBAH00 DUSTY), approprié a la descrip-
tion des propriétés physiques et chimiques des naines L. Ce modéle prend en compte le
traitement des poussiéres nécessaire pour modéliser I’atmosphére de ces objets qui ont
une température effective de 1600 K< Tepp < 2300 K,

— et, enfin, le modele COND de Chabrier et al. (2000) (CBAH00 COND), pour décrire
les objets froids de type naine T avec une température effective T, sy < 1300 K qui ont

une atmosphére complétement vidée de poussiéres.

La figure 1.4 (a droite) présente un diagramme couleur et magnitude, obtenu & partir des
prédictions de ces trois modeéles, auxquels sont superposées des mesures photométriques de
naines M, L et T. Cet outil m’a permis, tout d’abord, de re-déterminer les caractéristiques
du compagnon de I'étoile HD 199143 dans I’association Capricornus. J’ai ensuite testé la pho-
tométrie des objets faibles détectés dans ’environnement circumstellaire des étoiles jeunes et
proches des associations Tucana-Horologium et TW Hydrae.

Les résultats de ces travaux et ’analyse de la fréquence de compagnons stellaires et de com-
pagnons naines brunes, dans ces associations jeunes et proches, sont présentés dans la Partie
I1. Les connaissances actuelles sur les caractéristiques des associations jeunes et proches, et

sur leur origine, introduiront cette Partie.

Les autres cibles, identifiées par notre groupe, sont les étoiles qui ont une ou des planétes

détectées par les mesures de vitesse radiale. J’ai donc consacré une autre partie de ma thése
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a l'imagerie profonde de ’environnement circumstellaire de ces étoiles. Mon but est alors
de contraindre la structure des disques de débris autour de ces étoiles et, particuliérement,
d’étudier la fréquence des compagnons stellaires et celle des compagnons substellaires. Cette
étude apporte, par ailleurs, de précieux éléments de réflexion sur ’analyse des performances
de détection des instruments actuels, pour cerner leurs limitations et optimiser les straté-
gies d’observation dans la perspective de futurs concepts d’instrumentation qui imageront les
premiéres exoplanetes. Ce travail est présenté dans la Partie III.

Dans une derniére partie, je traite le cas de deux systémes jeunes singuliers : TY CrA
et Orion n. TY CrA est un systéme multiple complexe, composé de trois étoiles résolues en
spectroscopie. Les gains, en termes de contraste et de résolution obtenus avec NACO, ont
permis d’imager probablement une quatriéme composante stellaire. Aprés avoir contraint les
propriétés de cet objet dans le cas ou il serait lié, j'explore briévement les caractéristiques
dynamiques d’un tel systéeme quadruple. Puis, je présente les résultats obtenus lors de I'ima-
gerie profonde de I’environnement circumstellaire de la source Orion n, située dans le grand
complexe moléculaire Orion. Cette source abrite probablement un compagnon, stellaire ou
substellaire, qui n’a pas été détecté lors des précédentes observations avec le télescope spatial
Hubble. Ces résultats sont présentés dans la Partie I'V.

Enfin, je ferai le bilan des travaux en cours et initiés dans cette thése, puis j’évoquerai les
perspectives ainsi offertes pour poursuivre I’étude de la formation des naines brunes et des

planétes.



Premiére partie

IMAGERIE A HAUT CONTRASTE
ET HAUTE RESOLUTION
ANGULAIRE






Chapitre 1
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La résolution des grands télescopes au sol, c’est-a-dire les détails les plus fins qui leur
sont accessibles, est fortement dégradée par la turbulence atmosphérique. Restaurer cette
résolution nécessite soit d’envoyer ces grands instruments dans 1’espace au-dessus de 1’atmo-
sphere terrestre (c’est malheureusement trés onéreux et les contraintes de lancement limitent la
taille des télescopes non déployables), soit d’utiliser un systéme opto-mécanique, dit systéme
d’optique adaptative (OA), qui compense, en temps réel, les déformations du front d’onde
engendrées par ’atmosphére. Ce correcteur de front d’onde est composé d’un analyseur de
surface d’onde (ASO), qui mesure spatialement et temporellement les déformations du front
d’onde. Chaque mesure est ensuite traitée par un calculateur & temps réel , qui commande un
miroir déformable, associé & un miroir de basculement (miroir de T%p — tilt), pour compenser
les distorsions du front d’onde. Cet ensemble forme une boucle d’asservissement dont le but
est de restaurer la planéité du front d’onde incident et d’obtenir une image & la résolution
théorique du télescope. La figure 1.1, tirée du guide utilisateur de I'instrument NACO, illustre
le schéma de principe de cet instrument.

Dans ce premier chapitre, je présente tout d’abord les caractéristiques optiques élémen-
taires qui décrivent la formation d’une image avec un télescope, en me plagant dans le cas
idéal de l'imagerie sans turbulence atmosphérique. J’introduis ensuite le modéle le plus com-
munément utilisé dans le cadre de ’OA pour décrire la turbulence atmosphérique et aborder
le probléme de 'imagerie & travers ’atmosphére. Les composantes clefs du systéme d’OA,
I’analyse de front d’onde, sa reconstruction et la commande du miroir déformable sont ensuite
présentées pour aborder, en dernier lieu, les critéres d’estimation de performance d’un systéme
d’OA.
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F1G. 1.1 — Principe de 'optique adaptative. Figure tirée du guide utilisateur de I'instrument NACO.

1.1 TImagerie et turbulence atmosphérique

1.1.1 Approche idéale

Un télescope est un systéme optique qui permet d’observer des corps célestes a l'infini. La
réponse impulsionnelle caractéristique de ce systéme, c’est-a-dire I'image lorsque l'objet est
une source ponctuelle, est la fonction d’étalement de point (FEP). Si on ne considére pas le
passage dans ’atmopshére turbulente, les ondes électromagnétiques d’une source ponctuelle
monochromatique & 'infini, se propageant dans le vide, sont planes. Collectées par la surface
du télescope, elles forment, dans le plan image, une tache d’Airy' de largeur & mi-hauteur %,
caractéristique de la résolution optique théorique du télescope.

Le front d’onde incident émis par cette source est caractérisé, dans le plan pupille du télescope,

par son amplitude complexe 1 (i) de module unité et de phase nulle :

() = 1 (1.1)

'La tache d’Airy se définit donc comme la FEP du télescope, sans turbulence atmosphérique, c’est-d-dire

sans défaut de phase, pour une source monochromatique G l’infini.
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La pupille collectrice d’un télescope de diameétre D, et d’obstruction centrale de diamétre d,

est décrite par sa fonction pupille. Cette fonction a pour expression :
1 sid/2<u<D/2

(i) = { / / (1.2)

0 sinon

Le télescope collecte le front d’onde sur une surface donnée. Dans le cadre de la théorie de
diffraction & l'infini de Fraunhofer, le passage du plan pupille du télescope au plan image se
traduit par une transformée de Fourier (7F). L’amplitude complexe de l'onde dans le plan
image est alors la T'F du produit de I'onde plane, dans le plan pupille, par la fonction pupille

du télescope :
A(@) = TF[y(a)P(a)] (1.3)

Comme les détecteurs visibles et infrarouges (IRs) sont de nature homodyne, I'image observée

est égale au module au carré de cette amplitude complexe :
I(@) =|| TF[y(a) P(@)] ||* (1.4)

A partir de I'Eq. 1.1 et I'Eq.1.2, la FEP sans turbulence atmosphérique correspond ainsi &
la tache d’Airy. Sa TF est la fonction de transfert optique du télescope (FTO), égale aussi a
la fonction d’auto-corrélation ou de cohérence de la fonction pupille du télescope :

—

1 —
FTO(f) = ¢ [ P@ P*(@+ fida (15)
Cette fonction est normalisée a la surface du télescope (S = [ P(u)dd)). La figure 1.2

présente la description analytique de 'imagerie sans turbulence atmosphérique et les relations

liant fonction pupille, amplitude complexe, tache d’Airy et FTO.

1.1.2 Description de la turbulence

Ajoutons, & présent, un ingrédient perturbateur : 'atmosphére. L’atmosphére est le lieu
de mouvements des masses d’air, créés par des phénoménes convectifs liés au chauffage de
I’air par le soleil et a la gravité. Ces mouvements sont accentués par les alternances entre le
jour et la nuit et le cycle des saisons.

Le modéle le plus couramment utilisé pour décrire ce phénomeéne est celui de Kolmogorov
(1941). Bien que sa validité ait été maintes fois discutée, ce formalisme s’est actuellement
imposé par ses applications relativement simples dans le cadre de I’'OA. Je m’attache donc
ici & introduire les principaux résultats qui décrivent la structure et le comportement spatial
et temporel de ’atmosphére dans le cadre de ce formalisme. Il est possible de se référer
aux travaux de Roddier (1981), Rigaut (1992), Madec et al. (1992), Roddier (1993), Conan
(1994) ou Gendron (1995), pour obtenir une description plus détaillée de la turbulence de type
Kolmogorov dans le cadre de ’OA astronomique et de I’imagerie a travers cette turbulence.

Selon Kolmogorov (1941), la turbulence atmosphérique est décrite par la présence de

tourbillons de quelques centaines de métres se scindant, par un phénoméne de cascade, en
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F1G6. 1.2 — Formation de 'image d’une source ponctuelle monochromatique, a I’infini, sans turbulence
atmosphérique par un télescope avec une obstruction centrale de 14%. Apparaissent les relations
liant fonction pupille du télescope, amplitude complexe, intensité de 'image et fonction de transfert
théorique du télescope.

tourbillons de tailles de plus en plus petites, de ’ordre du millimeétre. L’énergie de la turbu-
lence atmosphérique se dissipe alors par scission progressive, essentiellement au niveau des
tourbillons de petite taille.

Lors de la traversée des couches atmosphériques turbulentes, la propagation des ondes
électromagnétiques est alors perturbée, car les fluctuations de température se répercutent sur
I'indice de réfraction, et se traduisent en fluctuations de phase du front d’onde. En prenant
en compte la nature aléatoire de ces fluctuations dans le cadre d’un formalisme statistique,
Kolmogorov (1941) démontre que, dans un domaine inertiel ou la turbulence est homogene
et isotrope et dans lequel la densité spectrale d’énergie varie spatialement en f _%, le spectre
de fluctuations d’indice de réfraction a aussi un spectre de puissance en f ~%. Fried (1966)
montre que le processus aléatoire qui gouverne les réalisations de la phase du front sur la
pupille du télescope méne & un spectre de puissance spatiale de la phase turbulente égale & :

Wy (f) = 0.023 (%)3 e (1.6)
Supposant une turbulence stratifiée en couches minces statistiquement indépendantes entre
elles, Roddier (1981) exprime la fonction d’auto-corrélation de 'amplitude complexe atmo-
sphérique (@) ou FTO moyenne de ’atmosphére By ( f). Elle peut étre interprétée comme
la moyenne spatiale instantanée d’un ensemble de réalisations sur la pupille ou comme la
moyenne temporelle d’un ensemble de réalisations prises dans le temps.

= =

Bum(f) = <y(@y*(@+f) > (1.7)

_ Fys/
e 3.44(,“0)5 8 (18)
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en introduisant le parameétre de Fried ¢ (Fried 1966),

1 *® 9 _2
e /0 C2(h)dh] (1.9)

avec y I'angle zénithal, et C2(h) la constante de structure de l'indice de réfraction, directement

27
ro = [0.42 (7)2

liée a 'intensité de la turbulence & une altitude h. Le parameétre de Fried rg correspond au
diameétre d’un télescope qui aurait, sans atmosphére, le méme pouvoir de résolution qu’un
télescope infini avec cette atmosphérer donnée. Il définit aussi la longueur de cohérence, c’est-a-
dire la distance sur laquelle le champ électrique reste corrélé spatialement. Un autre parameétre
important dans la description de la turbulence atmosphérique est le seeing (Roddier 1981),
qui correspond alors & la résolution angulaire théorique de ce télescope :
w=0.98 A (1.10)
TQ

Le paramétre de Fried g et le seeing w sont des paramétres chromatiques avec des dépendances
respectives en longueur d’onde de A% et A75. Ces deux parameétres dépendent aussi de la
masse d’air, c’est-a-dire de 1’épaisseur de la couche atmosphérique traversée, proportionnelle
3z

Les propriétés temporelles de la phase turbulente, dans ’approche de Kolmogorov, se
fondent sur I’hypothése de Taylor. Celle-ci associe & chaque couche mince turbulente un écran
de phase gelée, se translatant & une vitesse constante devant la pupille du télescope. Conan
(1994) établit les expressions théoriques des différents modes composant la phase turbulente
de type Kolmogorov. Gendron (1995) illustre ce comportement temporel, dans le cadre d'une
turbulence vue au travers d’'un ASO du méme type que celui utilisé sur NACO. Pour ne pas se
perdre dans ce vaste sujet, je me référe ici aux précédents travaux de Conan (1994), Gendron
(1995) et de Madec et al. (1992). Retenons ensuite qu’au sol, la phase turbulente résulte des
perturbations engendrées par chaque couche mince turbulente traversée, qui agissent comme
autant d’écrans de phase. A cette phase turbulente, il est possible d’associer un vent de
vitesse effective v, pondéré par la force et la direction du vent de chaque couche. Le temps de
corrélation atmosphérique ou temps de cohérence de ’atmosphére est alors défini par Roddier
et al. (1982) selon l'expression suivante :

o
~ — 1.11
o (111

TAB. 1.1 — Paramétres de la turbulence (paramétre de Fried, seeing et temps de corrélation atmo-

sphérique) en fonction de la longueur d’onde pour un vent de vitesse effective 7 = 10 ms™1.

A To w To
(pm) (em) " (ms)
0.5 [V] 10. 1. 10.
1.2 [J] 28. 0.84 28.
2.2 [K] 59. 0.74 59.

3.5 [L] 103. 0.68 103.
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Pour illustration, la Table 1.1 présente un jeu de paramétres associés a la turbulence, para-
métre de Fried, de seeing et de corrélation atmosphérique pour un vent de vitesse effective
7 = 10 ms~! en fonction de la longueur d’onde. Les paramétres de référence, rg, 7o et w, pour
décrire la turbulence, seront par la suite toujours donnés dans le visible & 0.5 ym pour une
mesure au zénith (je spécifierai le cas échéant si je parle de seeing sur l'objet et non au
zénith).

1.1.3 Imagerie a travers la turbulence

Les propriétés de la turbulence étant briévement décrites, pour le formalisme de Kolmogo-
rov, Fried (1966) montre dans ce cadre, pour l'imagerie a long temps de pose, que la fonction

de transfert du télescope ou fonction de transfert de modulation (FTM) est égale a :

PTM(f) = % </¢(a)¢*(a+f)13(a)13*(a+ Fdit > (1.12)
= %/< Y(@) Y (@ + f) > P(@) P*(@+ fdi (1.13)
= Baum(f) FTO(f) (1.14)

On considére donc ici une moyenne statistique sur un ensemble de réalisations temporelles.
Pour les grands télescopes, la FTM est limitée par ’atmosphére dont la fréquence de coupure
est 2. La figure 1.3 illustre le cas d'un télescope de 8 m limité, dans le visible, par une fonction
de transfert atmosphérique Bgm(f), correspondant & un 79 = 78 cm a 2.2 pm, ainsi que la
FTO( f) du systéme. L’enjeu de ’OA est donc de restaurer cette information perdue aux
hautes fréquences pour faire tendre la FEP du télescope avec turbulence atmosphérique vers

la tache d’Airy, c’est-a-dire vers la limite de diffraction du télescope.

[ N
0.8 N —
i N

02 Baa(f) RN —

0.0l Lo Lo Lo Lo I Lo T,
0 1 2 3 4 5 6 7 8
2% _8cm Frequences spatiales (m) D=8m

Fi1G. 1.3 — Fonctions de transfert optique - atmosphére pour un télescope de 8 m de diamétre sans
obstruction centrale et une turbulence avec un paramétre de Fried & 2.2 um de 78 cm correspondant,
dans le visible, & un seeing de 1.0"” (ro = 13 c¢m).
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En pratique, la correction n’est pas parfaite car une erreur résiduelle de phase subsiste
toujours. Un paramétre pertinent pour ’analyse des performances de ’OA est la variance de
cette erreur résiduelle de phase, directement liée aux sources de limitations du systéme. Cette

variance a pour expression :

Phes =< g [@urs(@) = oo () d > (115)

Dans la section 1.5, les différentes sources d’erreur contribuant & cette variance résiduelle
seront énumérées. Mais introduisons, & présent, un critére communément utilisé pour caracté-
riser les performances de I’OA : le rapport de Strehl (Sr). Ce critére est généralement utilisé
avec la largeur a mi-hauteur de la FEP (LMH). Le St se définit, dans le plan pupille, comme
le rapport entre l'intégrale de la FTM et celle de la FTO :

. [ FTM(f)df (1.16)
J FTO(f)df '

Dans le plan image, cette relation correspond au rapport des intensités maximales de la FEP
et de la tache d’Airy :

FEP(0)
=7 1.1
o Airy(0) (1.17)
Outre le Sr, Rousset et al. (1991) définit 1’énergie cohérente (Ec) égale a :
Ec=e¢ e (1.18)

Dans le cas d’une trés bonne correction en OA, Conan (2000) montre que I’Ec est égale au

Sr. Dans ce cadre, le Sr peut alors étre interprété comme la fraction d’énergie cohérente,

FEP(a)

fi sr

Coeur (Sr)

Halo (1—-Sr)

F1G. 1.4 — Schéma de la FEP aprés correction de I’OA. Avec une bonne correction d’OA, ’énergie
totale de la FEP se répartit avec une fraction égale au Sr dans le coeur cohérent et (1-Sr) dans le
halo. Un autre paramétre pertinent caractérisant la FEP est sa largeur 4 mi-hauteur (LMH).
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comprise dans le cceur de la FEP, et la fraction (1-Sr), comme ’énergie qui se répartit dans
le halo (voir la figure 1.4). De la variation de I’E'c en fonction de la longueur d’onde, le Sr
peut alors s’exprimer comme :

Sr(A) = Sr(rg) ) (1.19)

Voici donc introduit le Sr et la LMH de la FEP, paramétres pertinents pour tous les ob-
servateurs qui cherchent & évaluer la qualité de leurs images d’OA. Ces deux critéres évoluent
au cours d'une nuit d’observation en fonction des filtres utilisés (longueur d’onde d’observa-
tion), des conditions de la turbulence (w, ro et 7g), de la position de la source dans le ciel
et de la stabilité du systéme d’OA. Ces évolutions sont illustrées dans la figure 1.6 & partir
de simulations obtenues avec le logiciel Preparation Software (PS) de NACO. Ces courbes
mettent en évidence la dégradation trés rapide des rapports de Sr dans un domaine de 20 &
60% liée a une dégradation du seeing, de la masse d’air ou & des observations & plus courtes
longueurs d’onde. On remarque par ailleurs 'impact important de ces paramétres sur la LMH
pour des longueurs d’onde A < 1.6 um.

Que se passe-t-il si la source d’étude n’est pas celle utilisée pour 'OA ?

Dans un systéme d’OA avec un seul miroir déformable, le St évolue en fonction de ’angle
d’anisoplanétisme, c’est-a-dire en fonction de la distance angulaire entre la source d’étude et
d’analyse. Cette dégradation de la correction en fonction de la position dans 'image s’aveére
donc trés génante pour I'imagerie grand champ. Dans le cas de NACO, I’évolution de cette dé-
gradation, pour différents angles anisoplanétiques a différentes longueurs d’onde, est présentée
dans le figure 1.5. En abordant, par la suite, les limitations d’un systéme d’OA, je reviendrai

sur 'origine de cette dégradation et sur les moyens mis en oeuvre pour la compenser.
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F1G. 1.5 - Evolution du Sr avec 'angle anisoplanétique dans le cadre de NACO. Simulations obtenues
du PS.
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Fic. 1.6 — a) Evolution de la masse d’air en fonction de la position de 1’objet en coordonnées
horizontales (angle horaire et hauteur dans le ciel). b) Evolution du seeing sur l’objet en fonction
de la masse d’air (I’objet est 1’étoile guide du systéme d’0OA). ¢) Evolution du Sr en fonction de la
longueur d’onde pour différentes conditions de seeing dans le cadre de NACO. L’objet est 1’étoile guide
du systéme d’OA ; la masse d’air est de 1.2. d) Evolution de la LMH en fonction aussi de la longueur
d’onde pour différentes conditions de seeing ; la masse d’air est de 1.2. e) et f) semblable a ¢) et d)

avec une masse d’air de 2.0.

1.2 Analyse du front d’onde

Les deux systémes d’ASO les plus souvent utilisés dans les systémes d’OA actuels sont
IASO senseur de courbure (Roddier et al. 1988a) et ’ASO de type Schack-Hartmann (SH)
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(Tyson 1991). Ils ont tous deux pour but de remonter a la distribution de phase sur le front
d’onde incident. L’ASO & courbure, développé pour la premiére fois sur le systéme d’OA
Hokupa’a du télescope de 3.6 m Canada-France-Hawaii-Telescope (CFHT) en 1994, échan-
tillonne spatialement le front d’onde & 1’aide d’une matrice de micro-lentilles. A partir de
I’acquisition de deux images défocalisées dans un premier plan intra-focal et dans un second
plan extra-focal, la mesure du contraste de l'intensité entre les deux images permet de remon-
ter directement au laplacien de la phase du front d’onde et donc & la distribution de phase
(Lai 1996; Véran 1997). Un ASO a courbure équipe actuellement le systéme d’OA PUEO du
CFHT, installé depuis 1996 & la place de Hokupa’a.

I’ASO de type SH est utilisé dans le cas de NACO. Ce type d’ASO équipait auparavant
le systéme ADONIS, installé depuis 1995 sur le télescope de 3.6 m de 'ESO (La Silla). Dans
cet analyseur, le front d’onde est aussi échantillonné spatialement par une matrice de micro-
lentilles. Toutefois, I'analyseur mesure ici la pente moyenne du front d’onde sous chaque
sous-pupille. L’étoile de référence est imagée par chaque micro-lentille sur le détecteur de
I’analyseur. Les positions des centroides sans turbulence généralement nommeées pentes de
référence sont préalablement calibrées. Puis, en boucle fermée, la phase turbulente résiduelle
déplace les centroides en X et en Y par rapport aux pentes de références. Ces déplacements sont
alors directement proportionnels aux pentes moyennes du front d’onde sur les sous-pupilles

oy et ay (voir figure 1.7).

A d¢
_ a¢ 1.2
Gz 2nS /sspup dz dedy (1.20)
A d¢
= — —dzd 1.21
Y 27S /sspup dy v ( )

L’optimisation d’'un systéme d’ASO est un compromis entre 1’échantillonnage spatial et
temporel du front d’onde, et la sensibilité souhaitée pour la mesure de la distribution de
phase (obtenue a partir de la courbure ou des pentes moyennes du front d’onde sur chaque
sous-pupille). Dans le cas de NACO, un compromis pour avoir une bonne correction sur des
sources brillantes et faibles a mené a 'utilisation de deux matrices de micro-lentilles (14 x 14
et 7 x 7), et a l'utilisation de techniques de moyennage de pixels (binning) et de fenétrage
(windowing) pour optimiser la sensibilité des mesures sur une large plage de flux.

Il existe d’autres types d’ASO. On peut notamment citer I’ASO pyramidal qui s’appuie
aussi sur une mesure locale des pentes moyennes du front d’onde. Ces différents analyseurs

sont présentés dans une étude comparative de Rousset (1999).

1.3 Le miroir déformable

Deux types de miroirs déformables sont habituellement utilisés en astronomie : le miroir
bimorphe (Roddier et al. 1988b) et le miroir de type piezo-stacks (Tyson 1991). Le miroir
bimorphe se compose de deux feuilles de matériau piézo-électrique, de polarisations contraires.

Plusieurs électrodes jouant le role d’actuateurs, intercalées entre les deux feuilles, permettent
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F1G. 1.7 — Principe de 'analyseur de Shack-Hartman

de courber la structure du miroir (par contraction d'un feuillet et dilatation de I’autre), lors
de ’application d’une tension. Ce type de miroir déformable a été associé & I’ASO a courbure
dans le cas du systéme d’OA Hokupa'a et PUEO.

Le second type de miroir déformable, miroir piezo-stacks, est souvent associé & un ASO
de type SH, comme dans le cas d’ADONIS ou de NACO. Ce miroir déformable est formé
d’une surface continue réfléchissante, montée sur des actionneurs piezo-électriques. Chacun
des actionneurs est composé d’'un empilement de cellules piezo-électriques polarisées entre
deux électrodes. Sous ’application d’une tension sur les électrodes, le champ électrique pro-
voque une contraction ou une dilatation de ’actionneur permettant de déformer localement la
surface de miroir déformable. La déformée du miroir, lorsqu’une tension est appliquée sur un
actionneur au repos, caractérise sa fonction d’influence. Toute déformation du miroir, raison-
nablement importante, est une combinaison linéaire des fonctions d’influence des actionneurs.
La commande du miroir se fait donc par ’application de tensions au niveau de chaque ac-
tionneur. Dans le cas de NACO, le miroir déformable est couplé & un miroir de basculement

entiérement dédié & la correction des aberrations portant son nom.

1.4 Décomposition modale et commande

Aprés avoir introduit analyseurs et miroirs de correction, il s’agit & présent de comprendre
comment les mesures de ’ASO, traitées par le calculateur & temps réel, vont permettre de
commander spatialement et temporellement le miroir déformable ainsi que le miroir de bascu-
lement pour minimiser les résidus de phase turbulente. Plusieurs études ont déja été consacrées
& cette problématique portant notamment sur la reconstruction spatiale de la phase turbulente
(Fusco 2000) et 'optimisation de la commande modale (Gendron 1995; Dessenne 1998).
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1.4.1 Analyse du front d’onde

Je m’appuie ici sur 'approche de Gendron & Léna (1994), qui introduit un formalisme
algébrique pour décrire le principe de reconstruction du front d’onde menant 4 la commande du
miroir déformable. Dans I’hypothése de champ proche (Roddier 1981), le front d’onde pertubé
par la turbulence atmosphérique est caractérisé par sa phase ¢(z,y). Mathématiquement, cette

phase est décomposable sur une infinité de base de fonctions M;(z,y) :

$lx,y) = > 2.My(z,y) (1.22)
=1

Tout front d’onde incident peut alors étre décrit par un vecteur z de coordonnées z;, variables
avec le temps et appartenant & l’espace infini des réalisations de front d’onde £. Les bases
de fonctions mathématiques couramment utilisées en OA pour décrire le front d’onde sont
les polynomes de Karhunen-Loéve ou les polynéomes de Zernike (Zernike 1934). Ces bases de
fonctions sont communément appelées bases de modes de décomposition du front d’onde.

Je n’aborderai ici que le cas des polynomes de Zernike dont les formules sont rappelées en

annexe A.l. Ils sont adaptés a la décomposition de front d’onde turbulent en OA, car :

e Définis sur un disque, ces polynémes et leur transformée de Fourier possédent des for-
mules analytiques simples.

e Aux premiers ordres, ils sont aussi trés proches des principales aberrations optiques
et des principaux modes propres de la turbulence atmosphérique (Piston, Tip-Tilt,
Astigmatisme, Défocalisation...).

e IIs constituent une base orthogonale de ’espace £ pour une pupille sans obstruction
centrale. Cette propriété permet une décomposition vectorielle simple du vecteur de
front d’onde z. La variance de la phase du front d’onde est alors égale & la somme
quadratique des coefficients de décomposition.

e Enfin, leurs coeflicients de décomposition ont des propriétés de décorrélation statistique
dans le cadre de la turbulence de type Kolmogorov. Ces propriétés sont décrites par
Noll (1976) et vont dans le sens d’une simplification de la décomposition spatiale et

temporelle du front d’onde turbulent.

Lors de I’analyse du front d’onde, I’ASO échantillonne spatialement le vecteur de front d’onde
en mesurant de pente du front d’onde sous chaque sous-pupille. Nous verrons par la suite que
cette échantillonnage lors de la mesure induit une erreur de repliement sur les modes corrigés.
Pour de petites variations de phase autour d’une position moyenne (ce qui est le cas en boucle
fermée), la relation qui lie les coefficicients de décomposition du front d’onde z exprimé sur
une base de modes de décomposition et les coefficients des mesures de pente du vecteur s est
linéaire :

s=D.z (1.23)
La matrice D est un opérateur linéaire, appelé matrice d’interaction qui a pour taille 7,5 X
Nmodes- LNéoriquement, un nombre infini de modes est nécessaire pour obtenir le vecteur de

mesure s, correspondant au vecteur de front d’onde z.
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Dans la pratique, la matrice d’interaction est mesurée sur la base des fonctions d’influence
du miroir (en actionnant un par un les actionneurs). Je parlerai ainsi de matrice d’interaction
tronquée D'. Sa taille est limitée par le nombre de sous-pupilles et le nombre d’actionneurs du
miroir déformable. Cette matrice est ensuite exprimée sur une base de modes de décomposi-
tion, par exemple les polyndmes de Zernike, plus appropriés pour la commande du miroir dé-
formable. Limiter la base des modes de décomposition induit une erreur de sous-modélisation
lors de la correction du front d’onde. A cette erreur s’ajoute une erreur de mesure de I’ASO.

Ces limitations sont abordées dans la partie suivante.

1.4.2 La commande

A partir de la matrice d’interaction D exprimé dans la base finie de modes de décom-
position, la matrice de commande optimale est ensuite déterminée, dans le but d’obtenir, &
partir du vecteur de mesures de pente s, le vecteur zq.m des tensions & appliquer au miroir

déformable pour compenser la turbulence. Cette matrice de commande a pour expression :
Zeorr = D'Ts (1.24)

Cette matrice de commande optimale est obtenue par un calcul de moindre carré en minimi-
sant le critére d’écart aux mesures || s — D.z ||?. La solution de ce probléme méne 4 la matrice

inverse généralisée, telle que :

D" = (D"D')~t.D" (1.25)

Cette matrice existe seulement si la matrice DD’ est inversible, c’est-a-dire si les valeurs
propres de la matrice ne sont pas nulles. Il peut étre parfois nécessaire d’ajuster la matrice de
commande en filtrant les modes de décomposition qui ne sont pas connus avec une précision
suffisamment grande. La correction n’est en effet intéressante que si elle réduit I’erreur sur le
mode. Il s’agit ici de 'optimisation de la commande modale. Les travaux de Gendron (1995),
Véran (1997) et Dessenne (1998) sont les références sur ce sujet, dont I’objectif est d’optimiser

les performances de la boucle d’asservissement d’OA.

1.5 Limitations et performances d’un systéme d’optique adap-

tative

Dans cette partie, sont présentées les principales limitations associées & la correction en
OA. Les principales sources d’erreurs se répercutent directement sur la variance de la phase

résiduelle o2, (voir Eq. 1.15.). Plus les erreurs sont grandes, plus cette variance est importante

TES
et moins bonne est la correction de 1'image. Les principales limitations sont tout d’abord
associées aux erreurs sur la mesure des modes corrigés, aux erreurs liées aux modes de la

turbulence atmosphérique non corrigés, et enfin & l’erreur d’anisoplanétisme.



/AL LAl A7 4. VINLIYUL AUAY 1ALLIV L

1.5.1 Erreurs de mesure sur les modes corrigés
Mesure du front d’onde

Cette erreur intervient lors de ’estimation de la position des centroides, images des sous-
)

pupilles de ’ASO. Pour un nombre N, photons mesurés par sous-pupille, la mesure est

principalement dégradée par un bruit de photons de distribution poissonienne (o]’;‘hs . Nph)
et un bruit de détecteur associé¢ a chaque lecture (67259 = RON). En fonction de la magnitude

et de l'extension spatiale de 'objet d’analyse, soit le régime de bruit de photon soit celui de
lecture domine dans la mesure du centroide. Ce comportement est étudié dans chacun des
régimes par Rousset et al. (1987), Rousset (1994) et Gendron (1995). D’autres types de bruits
liés au dimensionnement de I’ASO sont susceptibles d’intervenir mais ne sont généralement

pas dominants.

Repliement des ordres les plus élevés

S’ajoute ensuite un bruit de repliement qui s’explique par le fait que la pupille est échan-
tillonnée spatialement par les sous-pupilles. Cet échantillonnage spatial se traduit, dans le
plan de Fourier, par une périodisation de son spectre et donc un repliement spectral. Lors de
la correction, les erreurs de phase induites par les modes des hauts ordres sont alors identifiées
comme celles de modes moins élevés. Cette erreur de repliement entache la correction d’une

erreur supplémentaire.

L’erreur de correction temporelle

Cette erreur est associée au retard entre 'instant ol la mesure du front d’onde résiduel
est effectuée, et celui ou la correction est effectivement appliquée aux miroir déformable et
miroir de basculement. Dans la boucle d’asservissement, ce retard est principalement lié &
I’intégration du nombre de photons sur le détecteur de ’ASO, & la lecture du détecteur et a
la conversion du signal analogique/numeérique. Ce retard agit directement sur les fonctions de
transfert temporelles de la boucle d’OA (diminution de la bande passante) se répercutant sur

I’erreur résiduelle associée & chaque mode corrigé.

Les erreurs de mesure (de second ordre)

Au second ordre, il existe d’autres limitations susceptibles de dégrader la mesure des modes
corrigés. La précision sur la calibration des aberrations statiques entre la voie d’analyse et
celle d’étude peut étre une premiére source de dégradation des performance de ’OA. Dans
le cadre du 3°™¢ commisionning de linstrument NACO, une perte de plus de 5% de Sr
a été attribuée au fait que les aberrations statiques de la caméra CONICA n’étaient pas
encore compensées. Toujours lors de ces phases de test, 'existence de vibrations parasites,
induites par la structure mécanique du télescope, est apparue comme une seconde source de

dégradation du Sr. L’optimisation modale du systéme d’OA adapte mal les gains de correction
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pout chaucin des modes. Les modes de plus basses fréquences, c’est-a-dire les modes les plus
énergétiques qui devraient étre compensés, ne le sont pas.

D’autres types de dégradations aux effets moins significatifs peuvent étre cités : le phé-
nomeéne de scintillation qui induit des variations de ’amplitude du front d’onde & l’entrée
de la pupille et réduit la longueur de cohérence, la chromaticité des défauts de phase ou le

phénoméne de réfraction atmosphérique induisant une erreur d’anisoplanétisme.

1.5.2 Les erreurs sur les modes non corrigés

Le nombre d’actionneurs du miroir déformable est limité par des contraintes technologiques
(185 dans le cas de NACO). Tous les modes de la turbulence ne peuvent donc pas étre corrigés.
Si on ne prend en compte qu'un nombre fini de modes de reconstruction, une erreur est
commise en omettant les modes des plus hauts ordres. Cette erreur de sous-modélisation est
donnée par Noll (1976), Conan (1994) et Fusco et al. (2000).

1.5.3 L’erreur d’anisoplanétisme

Dans le cas d’un systéme composé d'un ASO couplé & un miroir déformable, la correction
dépend de la distance angulaire & la source d’analyse. Si la source d’analyse est l’'objet d’étude,
cette erreur est nulle. Dans le cas contraire, une erreur supplémentaire apparait, car le front
d’onde de la source d’analyse et de l'objet d’étude n’ont pas traversé les mémes couches
atmosphériques au méme endroit. La phase turbulente n’est donc pas tout & fait la méme
pour la voix d’analyse et pour celle d’étude. Cette erreur est d’autant plus importante que la
séparation entre sources d’analyse et d’étude est grande.

Une étude détaillée liée a cette erreur a déja été menée par Chassat (1992). Le principe
d’OA multi-conjuguée peut en partie permettre de restaurer de fagon significative la qualité de
I’image dans un champ, en utilisant plusieurs étoiles guides. L’analyse de la phase turbulente
dans plusieurs directions est alors possible, et permet de remonter & une information sur
le volume de la turbulence. Plusieurs miroirs déformables couplés & différentes couches de
turbulence permettent alors de restaurer une correction uniforme sur tout le champ de vue
observé (Fusco 2000).
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Le premier systéme d’OA, dédié a I’astronomie, est développé en France a partir de 1986
par un consortium rassemblant la société Laserdot, ’Observatoire de Paris-Meudon (OBSPM),
1'Office National d’Etude et de Recherche Aérospatiale (ONERA) et 1’European Southern
Observatory (ESO). Sous le nom de COME-ON, ce systéme devient opérationnel dés 1989
et doit permettre de valider le principe d’OA couplée & de grands télescopes, pour 'imagerie
a haut contraste (HC) et haute résolution angulaire (HRA). Il doit constituer un prototype
pour l'instrument nouvelle génération, susceptible d’équiper une des futures unités du projet
de trés grand télescope, VLT de 'ESO. Dés 1990, COME-ON, alors installé au télescope de
3.6 m de 'ESO a La Silla, obtient de trés remarquables résultats sur le ciel (Rousset et al.
1990; Rigaut et al. 1991). Ce succes incite & dépasser le stade de prototype pour développer un
réel instrument d’OA dédié a 'astronomie. I’ajout d’un nouveau CTR, le passage a un ASO
de type SH de 20 & 32 sous-pupilles et d’'un MD de 19 & 52 actionneurs donnent naissance &
COME-ON+ qui deviendra, en 1995, ADONIS. La qualité des images a la limite de diffraction,
le colit nettement plus faible par rapport & un projet spatial, incitent alors au développement
de nombreux autres instruments d’OA : Hokupa’a (CFHT), Palomar, PUEO (CFHT), puis
sur la nouvelle génération de grands télescopes (8-10m), Keck, Subaru, NACO (VLT) et
Gemini nord et sud. L’OA se généralise maintenant sur les trés grands télescopes.

Au commencement, il y avait donc COME-ON dont le succés en tant que démonstrateur
a mené a la construction de 'instrument NACO, composé du systéme d’OA NAOS couplé a
la caméra IR CONICA. Devenu réalité, NACO est installé au foyer Nasmyth B du quatriéme
télescope du VLT (voir figure 2.1). Le systéme d’OA NAOS a été conjointement développé
et construit par un consortium francais regroupant ’ONERA maitre d’ceuvre du projet, res-
ponsable de I'étude et du dimensionnement de I’OA et du CTR, le département de recherche
spatiale de Paris (DESPA-OBSPM) pour la conception du MB, de ’ASO IR et de l'intégra-
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F1G. 2.1 - NACO au foyer Nasmyth B du quatriéme télescope, 'UT4, du VLT

tion du systéme, et enfin le LAOG en charge de la partie mécanique et optique de NAOS, de
I’ASO visible, de I'intégration statique finale et de la responsabilité scientifique. Chacune des
composantes est décrite, par la suite, plus en détail. La caméra CONICA, installée en sortie
de NAOS, a été construite par un consortium allemand regroupant le Maz Planck Institute
fiir Astronomie (MPIA - Heidelberg) et le Max Planck Institute fiir Extraterristrische Physik
(MPE - Garching).

A l'automne 2000, NAOS entre dans sa phase d’intégration 4 Bellevue (Paris). C’est
a4 ce moment que débute ma thése au LAOG, ainsi qu’une série de séjours répétés pour
me familiariser avec I’OA. Je m’investis dans un certain nombre de tests. Tout d’abord, il
s'agit de valider les fonctionnalités des différents sous-systémes de NAOS et de CONICA.
Je me suis ensuite consacré & une pré-étude du détecteur ALADDIN2 de CONICA pour
caractériser ses performances, puis dans ’étude des flexions de NAOS et CONICA pour la
création d’un modéle compensateur des flexions. Enfin, les derniers tests ont porté sur ’étude
des performances de correction de NAOS et notamment sur la comparaison de ces résultats
avec ceux simulés par le logiciel PS.

Cette série de tests débouche, en juillet 2001, sur la phase d’acceptance européenne di-
rigée par ’ESO. Elle permet de valider I’envoi de NACO au Chili. La premiére lumiére de
I’instrument ayant lieu en novembre 2001, se succédent alors trois phases de commisionning
de l'instrument sur le ciel. Complétement investi dans la troisiéme phase, je me suis parti-
culiérement consacré & ’estimation des performances globales de NACO dans des conditions
réelles de turbulence atmosphérique et, bien évidemment, aux limitations liées.

Dans ce chapitre, je décris donc, premiérement, les caractéristiques actuelles des deux
sous-systémes NAOS et CONICA. Dans un second temps, je présente mon travail dans les
tests de pré-étude du détecteur ALADDIN2 de CONICA, en collaboration avec Markus Har-
tung, puis dans le développement d’un modéle de compensation des flexions de NACO avec
Francgois Lacombe et Philippe Granier. Enfin, je décris mon réle dans la phase de tests sur les
performances de la boucle d’OA menées avec Gérard Rousset, Thierry Fusco, Eric Gendron
et David Mouillet & Bellevue, puis lors de la 3°™¢ phase de commissionning de I'instrument,

au Paranal, avec David Mouillet, Frangois Lacombe et Anne-Marie Lagrange.
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2.1 Description de NACO

2.1.1 NAOS

Le principe de fonctionnement d’un systéme d’OA, la description de ses différentes compo-
santes, ASO, MD, MB, décomposition modale et commande, étant abordés dans le chapitre 1,
je m’attache ici & présenter sommairement les caractéristiques du systéme d’0OA NAOS. Plus
de détails sont bien sfir disponibles dans les manuels utilisateurs de I'instrument. Le schéma
de la structure mécanique de NAOS et le schéma optique du systéme sont présentés dans la
figure 2.2, empruntée et adaptée du guide utilisateur de NACO.

Suivons & présent le chemin emprunté par les photons au travers de NAOS. A V'entrée du
systéme, le faisceau est tout d’abord envoyé, par un premier miroir de renvoi, & la parabole
d’entrée, pour imager la pupille sur les éléments de correction de surface d’onde. Cette correc-
tion se fait a ’aide de deux unités complémentaires : le MB et le MD. Le MB, monté sur deux
axes équipés chacun de deux actionneurs, corrige uniquement les aberrations de basculement.
A sa suite, le MD (@ = 110 mm), équipé de 185 actionneurs piézo-électriques, est chargé de
corriger les aberrations d’ordre plus élevé (défocalisation, astigmatismes, coma, aberrations
sphériques...). Aprés le MD, le faisceau lumineux rencontre le second miroir parabolique de
NAOS qui focalise le faisceau en sortie pour CONICA. Avant d’atteindre le dernier miroir de
renvoi vers CONICA), le faisceau rencontre les 5 lames séparatrices (2 neutres et 3 dichroiques)
montées sur une roue de sélection. La dichroique, sélectionnée pour observer, sépare le fais-
ceau lumineux, d’une part par transmission vers CONICA, et d’autre part par réflexion vers
la voie d’analyse. Les cinq dichroiques ont des caractéristiques et des conditions d’utilisation
différentes, présentées en Table 2.1.

Sur la voie d’analyse, avant le miroir rotatif sélecteur des ASOs, est placé le sélecteur de
champ (SC). Cet élément, composé de deux MBs identiques (© = 88 mm) en vis & vis, permet
de sélectionner pour ’asservissement une source de référence, située jusqu’a une minute d’angle
de I'objet étudié. Il assure la correction de défocalisation, celle des aberrations statiques de
basculement de la voie d’analyse (pré-calibrées), les compensations du mouvement différentiel
entre I'objet et la référence ainsi que du mouvement apparent lié a la réfraction différentielle
entre les longueurs d’onde d’analyse et d’observation (tracking), la compensation des flexions
mécaniques élastiques de NAOS et CONICA et le mode de conter-chopping.

Suite au SC, deux ASOs de type SH, 'un visible ’autre IR, sont disponibles. L’ASO
visible travaille entre 0.45 et 1 pum et utilise deux matrices de micro-lentilles pour assurer
une correction pour des sources faibles, ponctuelles ou étendues sous différentes conditions
de seeing (< 2.0”) : un réseau 14 x 14 optimisé pour un champ de vue utile de 2.32" par
sous-pupille (échantillonnage de 0.29 " /pixel) et un réseau 7 X 7 avec champ de vue utile de
4.64" par sous-pupille (0.58" /pixel). Il est équipé d’un détecteur 128 x 128 pixels EEV CCD
4 bas bruit et a lecture rapide. Les modes de lecture possibles ont une fréquence de 500 Hz
environ pour les sources brillantes (V' < 12), jusqu’a 8 Hz pour des sources faibles (V ~ 18)

en jouant sur les facteurs de binning et de windowing des pixels détecteurs.
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F1G. 2.2 — Structure mécanique et chemin optique de NAOS. Figures tirées du guide utilisateur de
NACO.

I’ASO IR, le premier existant & ’heure actuelle sur un systéme d’OA, travaille entre 0.8 et
2.5 pm, et utilise 3 réseaux de micro-lentilles, un réseau 14 x 14 avec un champ de vue de 5.15"
(0.8" /pixel) et deux réseaux 7 x 7 corespondant a des champs de vue de 4.8" (0.4" /pixel)
et 5.15” (0.8" /pixel). Cet analyseur est équipé d’'un détecteur IR 1024 x 1024 pixels de type
Rockwell avec quatre cadrans indépendants, un par réseau de sous-pupilles et un cadran libre.
Le détecteur IR peut étre lu de 18 & 200 fois par seconde, respectivement pour des sources
faibles (K ~ 13) et brillantes (K < 9).

Enfin, la derniére piéce du systéme est le CTR dédié a la boucle d’asservissement. 11 recoit
du détecteur de I’ASQO visible ou IR les mesures des centroides de chacune des sous-pupilles qui
échantillonnent spatialement le front d’onde. Ces mesures sont ensuite converties en tensions,

apres application de la matrice de commande, pour actionner le MB, le MD et le SC.

2.1.2 CONICA

CONICA est une caméra IR équipée d’un détecteur ALADDIN2 1024 x 1024 pixels fonc-
tionnant entre 1 et 5 um. La taille des pixels du détecteur est de 27 um, le rendement
quantique de 0.9 et le courant d’obscurité de 2 e~ /s.

La figure 2.3, empruntée et adaptée du manuel utilisateur de NACO, présente le schéma de
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TaB. 2.1 — Champ d’utilisation des cing dichroiques de NAOS. A chaque dichroique sont associés
les flux transmis sur la voie d’analyse et celle d’étude avec les transmissions correspondantes.

n  ASOs 7Tasos CONICA 71conica Conditions d’utilisation

1 VRI >84% JHK+LM > 86% - Meilleures corrections ASO vis
- Observations CONICA dans tout I'IR
2 IJHK >84% LM > 86% - Meilleures corrections ASO IR
- Observations CONICA en LM
3 K >86% VRIJH > 83% - Meilleures corrections ASO IR (K)
- Observations de V 4 H
4 90% >85% 10% > 15% - Correction OA optimale ASO vis ou IR
- Observations de V a K
5 20% >15% 80% > 72% - Correction OA sur références brillantes

- Observations de V a4 K

la caméra. Elle est composée d’un adaptateur préfocal, placé en sortie de NAOS, et d’un cryo-
stat contenant les différents éléments optiques de la caméra, c’est-a-dire les masques limiteurs
de champ (fentes spectroscopiques, masques coronographiques, masques pour polarisation),
le Fabry Perot (FP), les masques de pupille (Lyot stop), les quatre grismes disperseurs, un
prisme Wollaston et de quatre analyseurs pour la polarimétrie, la roue a filtres (filtres larges
et étroits), les objectifs de la caméra et le détecteur. A partir des images corrigées 4 la limite

de diffraction par NAOS, CONICA donne accés a plusieurs modes observationnels :

— Imagerie en bandes JHK+LM ainsi qu’avec plusieurs filtres étroits. Les objectifs de
caméra, entre 1 et 2.5 um, échantillonnent la FEP & 13.25 mas/pixel (champ de vue de
14" x 14" caméra S13), & 27.03 mas/pixel (28" x 28", caméra S27) et 54.3 mas/pixel
(56" x 56", caméra S54). Entre 2.5 et 5 pum, a 27.12 mas/pixel (28" x 28", caméra
L27) et 54.7 mas/pixel (56" x 56", caméra L54).

— Coronagraphie. Un coronographe de Lyot est monté sur CONICA avec deux masques
occulteurs (@ = 0.7" et @ = 1.4"), couplés a plusieurs masques de pupille. Les mémes
objectifs qu’en imagerie sont disponibles.

— Spectroscopie longue fente avec deux fentes disponibles (86 mas x 28" et 172 mas X
28"") associées & quatre grismes disperseurs offrant des résolutions spectrales entre 400
et 1700 de 1.0 & 4.1 pm.

Polarimétrie avec 'utilisation soit d’un prisme Wollaston séparant le faisceau en deux

faisceaux ordinaire et extraordinaire, soit en utilisant quatre analyseurs montés & diffé-
rents angles (0°, 45°, 90° et 135)

Les modes de lecture du détecteur & différentes longueurs d’onde pour chaque mode d’obser-

vation sont reportés dans la Table 2.2.
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Adapteur

Lampe Calib. Masque de Pupille

Grismes, Woll.
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Objectifs
Detecteur

Cycle
de refroidissement

TADC

Cycle LN2

Bouclier radiation
Systeme controle du vide

Valve centrale

Pompe Turbo—Moleculaire

Fic. 2.3 — Schéma de CONICA

2.2 Implication personnelle

Mon implication personnelle sur 'instrument NACO peut se décrire suivant trois phases :

e La premiére phase débute en premiére année de thése. Je me suis alors tout particu-
lierement investi dans une pré-étude des caractéristiques du détecteur ALADDIN2 de
CONICA, la réalisation d’'un modéle compensateur des flexions globales de I'instrument
et les estimations des performances de NAOS & Bellevue.

e Débute ensuite la seconde phase lors du troisiéme commissionning de l'instrument sur
le ciel. Je me suis alors fortement impliqué dans ’analyse des performances globales de
NACO et de ses limitations.

e Enfin, vient la derniére phase qui ne s’achévera, je l'espére, qu’avec la fin de NACO.
Elle consiste en 1'utilisation de l'instrument pour 'imagerie &8 HC et HRA, notamment
pour ’étude des compagnons de faible masse et la recherche de disques de débris. Les

principaux résultats sont présentés dans les Parties II, III et V.
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TAB. 2.2 — Modes d’observations avec NACO. Sont reportés les modes de lecture, la linéarité et le
temps d’intégration minimum du détecteur pour chaque mode d’observations.

Modes Modes de lecture RON Capacité Min DIT Pixels Chauds (> 50)
(e7) () (s) (%)

Imagerie, Polarimétrie & Coronagraphie :

1-2.5 pm  Double échantillonnage 46 43000 0.35 0.01
Multiple échantillonnage 20 43000 1.79 0.01

2.5-5 Simple échantillonnage 53 124000 0.17 0.2

Spectroscopie :

1-2.5 pm  Multiple échantillonnage 20 43000 0.35 0.01

2.5-5 Double échantillonnage 46 124000 0.17 0.01

2.2.1 Pré-étude du détecteur de CONICA

Dés mon arrivée au hall d’intégration de Bellevue, j’ai mené une premiere série de tests sur
le détecteur de CONICA pour, d’une part me familiariser avec les méthodes de caractérisation
des performances des détecteurs IR, puis d’autre part pour obtenir une premiére estimation
des performances du détecteur ALADDIN2 de CONICA, c’est-a-dire :

— de sa linéarité,

— de son comportement & saturation,

— de sa réponse pixel & pixel,

— du bruit de lecture pour les différents modes de lecture,
~ du bias et du courant d’obscurité (dark current),

— et du facteur de conversion ou gain.

Je parle ici de pré-étude car le détecteur IR a ensuite été complétement caractérisé par
Markus Hartung (Hartung 2003). Cette étude m’est apparu critique relativement to6t pour
cerner les parameétres du détecteur pertinents pour la prédiction des capacités de détection de
I’instrument. J’ai pu comprendre comment ces parameétres étaient caractérisés et appréhender
enfin de quelle maniére se dégradaient les performances instrumentales en fonction d'une

variation du bruit de lecture, de la linéarité ou, par exemple, de ’émission thermique.

J’illustre ici le cas de la caractérisation d’'un mode de fonctionnement du détecteur, c’est-
a-dire d’'un mode associé & une dynamique du détecteur qui est égale au rapport de la limite
de linéarité & 1% (LIN) sur le bruit de lecture (RON pour read out noise). Cette dynamique
peut étre ajustée en jouant sur la différence entre la tension de remise a zéro (DC2) égale a
-3.8V dans le cas du ALLADIN2 et celle de bias (DC1) ajustable entre -3.8V et -2.8V selon
les modes de fonctionnement du détecteur. Les résultats présentés par la suite correspondent
au mode de fonctionnement DC1 = —3.3V dans le mode de lecture double échantillonnage

corrélé.
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Fi1G. 2.4 — Courbe de transfert de lumiére du détecteur ALADDIN2, DC1=-3.3V, dans le mode de
lecture double échantillonnage corrélé.

Bruit de lecture et facteur de conversion

Pour estimation du bruit de lecture, j’ai tout d’abord utilisé deux méthodes : 1) une
méthode spatiale ol le RON est estimé & partir du bruit spatial pixel & pixel, dans une image
court temps de pose, et 2) une méthode temporelle ou plusieurs images de méme temps de
pose sont successivement obtenues. Le RON est alors estimé & partir du bruit d’un pixel sur
les différentes images acquises. Par la suite, j’ai utilisé une troisiéme méthode dite de technique
de transfert de lumiére (Dupin 1995). Elle m’a permis d’estimer, en plus du RON, le facteur
de conversion e~ /ADU du détecteur. Cette méthode s’appuie sur le fait que les photo-charges
suivent une statistique de Poisson qui relie moyenne et variance du signal. Il existe alors une
relation linéaire entre le signal d’entrée sur le détecteur S, en ADU, sa variance ‘71% en ADU?,
le facteur de conversion du systéme k et la variance du RON leect en ADU?. L’éclairement
est supposé uniforme, le rendement quantique du détecteur constant de pixel a pixel, pour

pouvoir négliger les termes de second ordre.

2 < (Sp—Soff) >

Up - k + Ul2€ct (2'1)

A partir d’une succession de mesures avec des temps d’intégration de plus en plus grands,
la courbe de lumiére a pu étre obtenue (voir figure 2.4). De la pente a l'origine de la partie
linéaire de cette courbe, j’ai estimé le facteur de conversion a 11.3 e~ /ADU. De 'ordonnée a
Porigine et du facteur de conversion, le RON est égal & 5.6 ADU soit 64 e~ (en accord avec

les estimations obtenues par les méthodes 1 et 2).
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F1G. 2.5 — Gauche : Courbe de linéarité du détecteur ALLADIN2 de CONICA. La partie linéaire
de la courbe permet la détermination du facteur de converison du détecteur et du bruit de lecture.
Droite : Histogramme des gains des pixels du détecteur ALADDIN2 obtenu & partir d’une image en

champ plat.

FEtude de linéarité et carte de gain

L’étude de la linéarité consiste & mesurer sous un éclairement uniforme du détecteur la
réponse moyenne des pixels en fonction du temps de pose. La figure 2.5 présente une mesure
de linéarité que j’ai effectuée dans une zone relativement propre du détecteur de 256 x 256
pixels. A partir de cette courbe, j’ai estimé I’écart a la linéarité a 1% et 5%, respectivement,
4 10280 ADU et 14160 ADU. Cette limite de linéarité est un paramétre bien plus pertinent
que la capacité du détecteur, car elle assure que le flux mesuré par le détecteur soit bien
proportionnel au flux regu. Ce point est crucial dans le cas d’observations photométriques.

Puis, suivant le méme principe que l'acquisition de champ plat de calibration astrono-
mique, j’al obtenu la réponse pixel & pixel du détecteur. La procédure consiste a obtenir, a
flux constant, plusieurs poses a temps d’intégration croissant pour déterminer, par régression
linéaire, la réponse de chaque pixel du détecteur. La figure 2.5 (& droite) représente 1’histo-
gramme des pixels en fonction de leur réponse.

Dans le cadre de I'imagerie a haut contraste de ’environnement faible de sources brillantes,

j'illustrerai dans le chapitre 4 que le fait d’augmenter, non pas la dynamique du détecteur

LIN . VLIN A . )
en pox mais le rapport ‘55 est le parameétre clef pour accroitre les performances de dé-
tection. Lors de la détermination des modes du détecteur, il a donc fallu connaitre la tension

DC1 menant au plus grand rapport VRLOI]{[V . Aprés caractérisation des paramétres du détecteur

(capacité, linéarité a 1% et 5%, bruit de lecture et facteur de conversion) en balayant la ten-
sion DC1 entre -3.8V et -2.8V, il s’est avéré que le plus grand rapport VR%I]]\}I était associé a

une tension DC1=-3.4V. Malheureusement, & ce point de fonctionnement correpondait aussi

un nombre beaucoup plus important de pixels chauds ou bruyants. Au final, trois modes du
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détecteur ont été choisis : un mode High Sensibility (DC1=-3.6V) pour réduire le bruit de lec-
ture et la proportion de pixels chauds, mais qui réduit par ailleurs grandement la dynamique
du détecteur. Ce mode est utilisé pour 'imagerie entre 1.2-2.5 ym. Les modes High Dyna-
mic (DC1=-3.3V) et High Background sont utilisés pour les plus grandes longueurs d’onde

2.5-5 pm.
On ne peut s’empécher aujourd’hui de regretter que le rapport ”R%I]]\y du mode High Sensi-

bility de CONICA soit seulement égal a 3.4. Les performances d'un détecteur Hawaii, équipant
actuellement la caméra KIR du CFHT et fonctionnant seulement entre 1.2-2.5 um, offrent un
rapport égal 4 15.8. Le gain en contraste est de ’ordre de 1.7 magnitude comme je le détaillerai
par la suite. Dans le développement de futurs instruments, voués & I'imagerie d’exoplanétes,
le choix d'un détecteur offrant une grande LIN ainsi qu’un faible RON sera sans aucun doute

un élément décisif pour la réussite du projet.

2.2.2 Modéle de flexions

NACO est placé au foyer Nasmyth du télescope UT4 & monture altitude-azimut (alt-az)
du VLT. Du fait de la monture alt-az, 'orientation des axes Nord-Est de 'image d’une étoile
au foyer Cassegrain tourne par rapport & la pupille du télescope lors du mouvement céleste
de l’étoile. L’amplitude de cette rotation dépend de ’azimut et de 1’altitude de 1’étoile au
cours de la nuit. Au foyer Nasmyth, s’ajoute une rotation supplémentaire, celle de tout le
télescope qui tourne autour du foyer Nasmyth en fonction de 'altitude de I'objet. Comme
il est pratique d’avoir les axes d’orientation Nord-Est d’un objet céleste fixe sur la caméra
de détection, un systéme rotateur-adapteur, sur lequel est fixé 'instrument, est utilisé pour
compenser ces rotations complexes.

Pour cette raison, NACO est donc amené & subir d’importants mouvements rotatifs au
cours des nuits d’observation, lors du suivi d’une étoile (tracking) ou de différents pointages
(pointing). Cet instrument doit donc respecter des spécifications en terme de flexions mé-
canique. Le but est d’assurer que la FEP sur le détecteur de CONICA reste fixe, lorsque
I’ensemble rotateur-adapteur tourne. Les flexions différentielles entre la voie d’analyse et celle
d’étude (aprés la dichroique) ne sont pas corrigées par le systéme d’OA. Elles induisent un
déplacement de la FFEP en X et Y sur le détecteur. Si ces fléxions mécaniques sont élastiques,
elles sont alors reproductibles. Pour compenser cette aberration, l'idée est alors :

— de mesurer le décalage en (X,Y) du centroide de la FEP sur CONICA induit par les
flexions de I'ensemble de 'instrument NAOS+CONICA lors d’une rotation sur un in-
tervalle de 360° dans les sens aller et retour, en fonction de ’angle.

— de modéliser les mesures & ’aide d’'une décomposition discréte de Fourier sur un nombre
restreint de coefficients, pour décrire le comportement périodique des flexions méca-
niques.

— d’implémenter un modeéle de compensation des flexions (MCF) en utilisant le SC. Le
MCF, par l'intermédiaire du SC, permet d’induire une aberration de basculement sur

la voie d’analyse de NAOS. Cette aberration est évidemment vue par ’ASO. Ce dernier
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Fi1G. 2.6 — Mesures des flexions de NAOS+CONICA lors d’une rotation de 360° dans les sens aller
(droite) et retour (gauche). Les mesures sont effectuées tous les 10°.

commande alors le MB lorsque la boucle d’OA est fermée pour compenser I’aberration
sur le chemin optique menant &8 CONICA. Les flexions mécaniques élastiques sont alors

compensées, quelque soit la position angulaire du systéme rotateur adapteur de NACO.

Je décrirai ici sommairement les différentes étapes qui ont mené & la validation du MCF.
Les résultats et ’ensemble des mesures de ce travail, mené en collaboration avec Philippe
Granier et Frangois Lacombe, sont présentés dans le document ESO (Lacombe et al. 2002),

auquel il est possible de se référer.

Mesures des aberrations dues auz flexions

Les mesures de flexions globales de NAOS+CONICA présentées ici ont eu lieu au cours
de la phase d’intégration de mai a juillet 2001. Elles consistaient & mesurer le déplacement de
la FEP sur CONICA tous les 10° de rotation du rotateur sur un tour complet entre —180° et
+180° de la position de NAOS+CONICA au repos (mouvement aller), puis en sens inverse
entre +180° et —180° (mouvement retour). La figure 2.6 présente le résultat obtenu dans les

deux mesures en fonction des axes X et Y du détecteur.

La premiére surprise fut de constater qu’il n’y avait pas identité des mesures lors des
mouvements aller et du retour. Deux MCFs devenaient donc nécessaires pour chaque sens de
rotation. La seconde surprise fut de découvrir la présence d’'un phénomeéne de dérive en X
lors du mouvement aller, non attendu dans le cas de déformations élastiques. Aprés un tour
de 360°, ce phénoméne se traduisait par le fait que la position finale de la FEP était située
entre 10 et 20 pum & cdté du point de départ. Ce décalage a été soustrait des mesures de la

figure 2.6. Je décris plus loin les tests qui ont permis d’identifier ’origine de ce phénomeéne.
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Fi1G. 2.7 — Ajustement des modéles de flexions & la moyenne des mesures dans les sens aller (droite)

et retour (gauche). Les mesures sont effectuées tous les 10°.

Modélisation des flexions

Pour la modélisation des flexions élastiques de NAOS+CONICA, le phénoméne de dérive
n’a pas été pris en compte et deux MCFs ont donc été considérés. Pour reproduire 1’aspect
périodique des déformations élastiques de NAOS+CONICA, il a été choisi d’ajuster les me-
sures & ’aide d’une décomposition de Fourier. Cette décomposition est donc effectuée sur les
mesures des axes X et Y. L’utilisation des coefficients de Fourier d’ordre 4 était suffisante pour
fournir une erreur sur ’ajustement des mesures inférieures & 1 ym. La figure 2.7 présente le

résultat de 'ajustement du modéle & la moyenne des mesures.

Spécifications et validation du modéle

Les MCFs ont ensuite été testés pour s’assurer qu’ils satisfassent les spécifications en
terme de pointage et de suivi de source. Je rappelle simplement que dans le cas du pointage la
précision requise était de : 0.1”, soit 58.2 pm lors d’une rotation de 360°. Cette précision est
égale a celle fournie par le systéme de pointage du télescope. Dans le cas du suivi de sources,
la précision demandée (la part qui incombe & la partie mécanique) est plus faible : 7.9 mas

rms, soit 4.6 pum pour des tranches de rotation de 30°.

Nous avons donc effectué de maniére similaire aux précédentes mesures de flexions (une
mesure tous les 10° de rotation du rotateur pour les mouvements aller et retour) en appliquant
bien str les deux MCFs. Les aberrations résiduelles dans les deux modes testés, tracking et
pointing, sont reportées sur la figure 2.8. Les dispersions de ces mesures sont compatibles
avec les spécifications ESO et le modéle, a présent implémenté sur NACO, est réguliérement

re-calibré & partir de nouveaux jeux de mesures.
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F1G. 2.8 — Validation des deux modéles de flexions en fonction des spécifications imposées par I’'ESO :
0.1" soit 58.2 um pour le pointing, et 7.9 mas, soit 4.6 um pour le tracking.

Etude complémentaire des sous-systémes

Les déformations élastiques a présent compensées en respectant les spécifications de ’ESO,
il restait & déterminer l’origine du phénoméne de dérive. Pour identifier les causes de ce
phénomene, les flexions des trois sous-systémes NAOS, CONICA externe (source en entrée de
CONICA) et CONICA interne (source de calibration interne & CONICA) ont été mesurées
suivant la méme procédure que pour le systéme global. Ces mesures ont mis en évidence
que NAOS était essentiellement responsable des déformations élastiques selon 'axe Y, que
CONICA contribuait majoritairement aux déformations élastiques selon I’axe X, mais surtout
que le phénoméne de dérive en X venait de la caméra CONICA, et plus précisemment des
éléments de support du cryostat de la caméra. Ce diagnostic a imposé le remplacement des

supports du cryostat, pour se débarasser de ce phénomeéne de dérive.

L’utilisation du SC, piéce optique unique en son genre dans un systéme d’OA, est ici
particuliérement ingénieuse pour compenser ces effets de flexions. La calibration des flexions
est relativement simple ainsi que la mise en place du modéle. Ces mesures ont par ailleurs

permis d’identifier rapidement l'origine du phénoméne de dérive.

2.2.3 Estimation des performances

Le dernier travail auquel je me suis attelé est ’estimation des performances de correction
de NAOS lors de sa phase finale d’intégration & Bellevue qui a abouti & la phase d’acceptance
européenne (PAE) en juillet 2001. Puis en mars 2002, je me suis consacré, lors du troisiéme

commissionning de NACO, a ’étude des performances globales sur le ciel.
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Performances en laboratoire a Bellevue

L’étude des performances de NAOS a Bellevue a nécessité d’utiliser un systéme innovant
composé de deux écrans de phase reproduisant différentes conditions de turbulence en terme
de seeing et de vitesse de vent. La vitesse de vent ¥ est directement corrélée & la vitesse de
rotation des écrans de phase jusqu’a une limite de saturation de 30 ms™!. Pour les tests, des
conditions standards de vent 7 = 10 ms~! ont été considérées. Les deux écrans de phase,
caractérisés auparavant par 'ONERA & I’aide d’'un ASO, correspondaient & des conditions
de seeing de 0.6 " et 0.93”. A partir des mesures de front d’onde résiduel et des tensions
appliquées aux MB et MD, nous avons reconstruit la phase turbulente pour nous assurer des
conditions simulées & partir des estimations du parameétre de Fried r(, du seeing et du temps
de corrélation atmosphérique 7p.

Quel critére choisir ensuite pour estimer les performances de NAOS ?

Naturellement, le critére de choix que nous avons utilisé pour étudier la qualité d’image fournie
est le rapport de St défini au chapitre 1, Eq. 1.16. Pour estimer ce rapport, la méthode que
nous avons utilisée consiste a soustraire la constante de fond dans chaque image, & calculer la
FTM( f) en passant dans le plan de Fourier, & couper ensuite cette F'T'M ( f) a la fréquence de
coupure du télescope, puis a diviser son aire par la fonction de transfert théorique FT'O( f),
obtenue & partir d’une tache d’Airy. Dans cette méthode, la soustraction du fond est un point
critique qui peut amener une variation d’environ 5% du résultat final. Cette méthode nous
amene ici & calculer le Sr global de NACO.

Comment mesurer seulement le ST de NAOS?

Lors de la phase d’intégration & Bellevue, les aberrations statiques de CONICA pour les
caméras S13 et S27, et pour plusieurs filtres & bandes étroites, ont pu étre mesurées. Le
logiciel pour permettre de les corriger n’étant toutefois pas implémenté, la méthode pour
estimer le rapport de strehl de NAOS (S7Tpa0s) €tait la suivante :

— Mesure du strehl sur CONICA (S7conice) & 1’aide d’une source de calibration en entrée de
CONICA. Le rapport de STconica théoriquement de 100% sans turbulence atmosphérique
est ici dégradé par les aberrations statiques de CONICA.

— Mesure, ensuite, du rapport de strehl brut (Sr,4,,) avec NAOS et CONICA sous diffé-
rentes conditions de turbulence, pour les différents modes des ASOs de NAOS, pour les
différentes dichroiques et pour différentes conditions d’éclairement, alors que la boucle
d’asservissement est fermée.

— Calcul du S7,40s simplement égal 3 :

M (2.2)

STnaos =
STconica

Dans cette méthode, les aberrations statiques dues aux dichroiques n’étaient donc pas compen-
sées. La correction de ces aberrations a été implémentée a partir du second commissionnement
de NACO. La figure 2.9 illustre I’estimation du rapport de Srypq0s sous différentes conditions
d’éclairement et montre qu’une correction partielle est encore possible sur une étoile de treés
faible magnitude 18.5!
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Quels modes optimisent les performances de NAOS ?
Le but de ces mesures était de caractériser les modes optimums des ASOs, visible et IR, pour
différentes dichroiques, sous différentes conditions d’éclairement. Les résultats obtenus pour
I’ASO visible associé a la dichroique visible sont reportés dans la figure 2.10 (a gauche). Pour
chaque configuration observationnelle, le PS simule les performances théoriques des modes de
I’ASO pour déterminer quel mode optimise la correction. Nous avons donc testé les prédictions
du logiciel en les comparant aux valeurs de Sr effectivement mesurés. Pour cela, nous avons

calculé :

— le strehl de la boucle d’OA S7y40, qui correspond au Styq0s corrigé des aberrations de
la dichroique,
— D’énergie cohérente Ec (annotée CoEn dans la figure 2.10 (a droite), calculée & partir de

la variance résiduelle de la phase turbulente mesurée par I’ASO.

La figure 2.10 (a droite) présente les résultats de cette étude comparative. Dans le cas de
I’ASO visible couplé & la dichroique visible, cette figure fait apparaitre une différence entre
le Stip0p et I'Ec. Cette différence de I'ordre de 7% se situant dans la région a fort flux est
imputable aux erreurs associées : a la focalisation qui n’est pas optimale, aux pentes de

référence imparfaitement calibrées, a la méthode que nous avons utilisée pour estimer le Sr

@2.16 um
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Fic. 2.9 — Estimation du Srpe0s & 2.16 um sous différentes conditions d’éclairement. Ces résultats
ont été obtenus avec ’ASO visible avec ’écran de phase correspondant & un seeing de 0.6” pour un
vent v = 10 ms~!. Les Sr,q,s estimés pour les magnitudes correspondantes 10.5, 16.1 et 18.5 sont
respectivement 69%, 25% et 3%.
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F1G. 2.10 — Gauche : Estimation du Sr,..s pour ’ASO visible associé a la dichroique visible,
dans des conditions de seeing de 0.6 ", pour un vent effectif de © = 10 ms~!. Les cercles pleins
correspondent aux valeurs obtenues lors de la PAE de NACO et les losanges & des valeurs obtenus lors
de tests antérieurs. Les prédictions du PS sont aussi reportées (courbe croiz). Droite : Comparaison
des prédictions du PS (simulation) avec les mesures de S7rqu, STnaoss STioop €t Ec (CoEn).

et aux effets de diffusion liés & ’écran de phase.

Performances sur le ciel a Paranal

La seconde phase de travail sur NACO a eu lieu & l'observatoire de Paranal pendant les
deux premiéres phases de commissionning de I'instrument en novembre 2001 et janvier 2002
et particuliérement pendant le 3¥™¢ commissionning en mars 2002 auquel j’ai participé (avec
David Mouillet et Anne-Marie Lagrange). Les sources de calibrations devenant étoiles et la
turbulence atmosphérique bien réelle, une nouvelle estimation des performances de correction
de NACO s’avérait nécessaire. Nous avons donc mesuré le rapport de strehl global de NACO
(STnaco). Comme les aberrations statiques de CONICA et des dichroiques de NACO ont
été calibrées de maniére optimale en juillet 2003, les Srpeco présentés ici n’ont donc pas
bénéficié de cette derniére calibration. Les différentes configurations observationnelles ont été
couvertes en testant les deux ASOs, les dichroiques disponibles, a différentes longueurs d’onde
et pour différents éclairements. Les résultats obtenus pour les deux ASOs sont présentés dans
la figures 2.11 pour différentes conditions de seeing.

Comparée aux mesures obtenues dans le hall d’intégration de Bellevue et avec une lampe
de calibration interne, la correction d’OA est apparue significativement dégradée. Comme
citée précédemment, une premiére source de dégradation est liée aux aberrations statiques
différentielles (aberrations de CONICA et des dichroiques), non proprement calibrées lors de
ces tests. Le 4°™¢ commissionning montrera que cette dégradation est de I’ordre de ~ 5%.
Ensuite, I’étude des mesures du front d’onde et des tensions appliquées aux MB et MD, nous
a permis de mettre en évidence un phénomeéne de vibrations & basses fréquences (~ 17 Hz,
~ 45 Hz, ~ 33 Hz et ~ 70 Hz). Ce phénomeéne contribue significativement a la dégradation

de la correction, estimée entre 10 et 25% sur le Stpnaco.
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F1G. 2.11 — Résultat de mesures de Strehl NACO au 3*™¢ commissionnement de 'instrument &
Paranal (mars 2002). Gauche : Strehl en fonction du flux de lobjet d’analyse (magnitude V') dans le
cas de I’analyseur visible & 2.2 um. Les symboles indiquent les différentes conditions de seeing lors des
observations (corrigées de la masse d’air) : étoiles (bon seeing, w < 0.7"), croiz (moyen, w < 1.1")
et losanges (mauvais, w > 1.1"). Les petits symboles correspondent & I'utilisation de la matrice de
micro-lentilles 7 x 7. Droite : Strehl mesuré avec ’analyseur IR en fonction du flux de I’objet d’analyse
(magnitude K'). Les mémes conventions de symbole sont utilisées.

2.3 Conclusion

La participation a cette étude des performances de NACO m’a permis d’acquérir une cer-
taine expérience concernant l’analyse de la qualité d’une image corrigée par OA. J’ai pu voir
et étudier concrétement une boucle d’OA sur un large éventail de conditions de fonctionne-
ment : stable, lachant, avec I’apparition de modes non compensés, de mode gauffre, ouverte,
sans compensations des aberrations statiques... J’ai pu voir directement les répercussions de
ces limitations sur la FEP de NACO illustrées dans la figure 2.12. J’ai pu dépouiller des
cubes d’images et comprendre clairement ’effet de variabilité de FEP, selon 1’évolution des
conditions atmosphériques.

Nous verrons, par la suite, que cette plongée dans le coeur du systéme d’OA m’a permis
d’acquérir une certaine expérience dans l'utilisation de tels systémes. Cette expérience s’est
révélée cruciale dans le cadre de l'analyse de résultats astrophysiques portant, par exemple,
sur I’étoile HD 199143 (résultats présentés dans le chapitre 2, Partie IT) ou de I’étude d’'images
coronographiques.

Ma participation au projet NACO m’a donné une base de connaissances et des repéres sur
le fonctionnement, les limitations, la caractérisation et I’analyse des performances du systéme
d’0OA NAOS. Sans cette participation et cette implication dans les différentes phases de tests,
je pense qu’il m’aurait été largement plus difficile, voire impossible, de comprendre les roles,
les fonctionnements et les interactions des sous-sytémes de NAOS. D’autre part, la phase de
pré-étude que j’ai pu mener sur le détecteur IR de CONICA m’a aidé & cerner les paramétres

pertinents pour les performances de détection de NACO. Nous verrons, dans le chapitre 4, de
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Mode Gauffre NACO

@1.6 microns

Fic. 2.12 — Mode Gauffre NAOS observé & 1.6 um sur l'étoile GSC 8047-0232 (K3V, V=10.8) lors
d’une pose de 10 x 2s. L’origine de ’apparition de ce mode semble étre liée & une brusque variation de

N

seeing enregistrée de 0.7"” & 1.2". L’écart angulaire entre chaque lobes secondaires du mode Gauffre
est de ~ 5" et correspond & la distance entre les actionneurs vue au travers de CONICA.

quelle maniére ces réflexions m’ont permis de développer un outil dédié & la prédiction des

capacités de détection des instruments d’OA.
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La technique de coronographie fut développée dans les années 30 par 1’astronome francais
Bernard Lyot, qui imagina d’observer la couronne solaire en permanence au moyen d’un
masque occulteur. La couronne, et les protubérances solaires, étaient auparavant seulement
observables lors des éclipses totales de soleil. Cette technique, ayant pour principal but 1’étude
de l’environnement faible et proche d’une source brillante, a par la suite été étendue a ’étude
des environnements circumstellaires dans les années 80, dans le but de détecter et d’imager
des disques de poussiéres et des compagnons faibles autour de sources brillantes. Placant un
simple masque d’occultation de @ = 7", dans le plan focal, pour baisser le rapport de flux
entre 1'étoile et son environnement, Smith & Terrile (1984) ont ainsi mis en évidence le disque
de poussiére de 8 Pictoris. Ce disque a en effet été imagé en lumiére diffusée dans le visible
avec le télescope de 2.5 m de Las Campanas.

Avec le développement de ’'OA qui permet d’accroitre énormément le taux de rejection
des coronographes et la résolution angulaire des observations, la coronographie stellaire a pris
un essor trés important permettant notamment la détection de la naine brune Gl 229 B a
Pobservatoire du Palomar par Nakajima (1995) (voir la figure 1.1, Introduction). Paralléle-
ment au développement de cette technique couplée & I’OA pour les grands télescopes au sol,
le télescope spatial Hubble Space Telescope (HST) a été aussi équipé d’instruments coronogra-
phiques, tel NICMOS fonctionnant en IR, et derniérement, ACS et STIS dans le visible. Ces
instruments ont permis la détection de plusieurs disques de poussiéres 3 Pictoris (Mouillet et
al. 1997), HR 4796 A (Schneider et al. 1999; Augereau et al. 1999a), HD 141569 (Mouillet et
al. 2001; Augereau et al. 1999b), HD 100546 (Augereau et al. 2000), et de compagnons faibles
TWA 5 B (Lowrance et al. 1999) ou HR 7329 (Lowrance et al. 2000).
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F1G6. 3.1 - Gauche : Observation du disque proto-planétaire de HD 141569 avec le télescope spatial
HST et 'instrument visible STIS équipé d’un simple masque occulteur (Mouillet et al. 2001). Droite :
Observation HST du disque de 8 Pictoris (Heap et al. 2000).

La majorité des observations coronographiques, passées et présentes, est obtenue avec des
coronographes de Lyot ou de simples masques occulteurs. Lors des campagnes d’imagerie
profonde, que j'ai pu mener, et dont les résultats sont présentés dans les Partie II et III,
j’al aussi utilisé ces deux techniques. Je décris donc ici le principe du coronographe de Lyot,
son utilisation et le traitement a posteriror: des images coronographiques nécessaire a 1’étude
de ’environnement CS. J’aborde aussi les limitations rencontrées dans ce type d’observation

pour conclure sur les nouveaux concepts d’instrumentation dédiés a 'imagerie HC et HRA.

3.1 Coronographe de Lyot

3.1.1 Principe

Quel est le principe d’'un coronographe stellaire de Lyot ? Briévement, cet instrument

préfocal, dont le schéma, est présenté en figure 3.2, est composé de :

— Un masque occulteur. Ce masque est placé dans un premier plan focal. il permet de
rejeter la lumiére de I’étoile brillante, centrée sur ’axe optique de 'instrument, et de lais-
ser passer la lumiére hors axe, émise par des sources faibles situées dans ’environnement
CS.

— Un masque de Lyot. Le masque de Lyot est situé dans le plan pupille suivant et
permet de réduire la lumiére résiduelle de 1’étoile centrale, qui est diffractée par le
masque d’occultation et rejetée en bord de pupille. Cet aspect est illustré par les profils
d’intensité avant et aprés le masque de Lyot en figure 3.2. Il permet de réduire dans
le méme temps la lumiére diffractée par les araignées du télescope. En contre-partie,
abaissant la fréquence de coupure du télescope, le masque de Lyot va donc aussi dégrader

la résolution angulaire des observations et avoir un effet de lissage de la FEP.
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F1G. 3.2 — Schéma de principe d’un coronographe de Lyot. Sur les courbes de droites sont simulées
les coupes d’intensité d’une binaire séparée de 0.2" avec un rapport de flux de 10. Cette binaire est
observée avec un coronographe de Lyot (@occ = 0.2" et @ryor = 7.5m) équipant un télescope de
8m & 1.2 um. La correction de ’OA est ici parfaite (Sr = 100%). Les coupes sont données : dans le
premier focal avant le masque (échelle log), dans le plan pupille de Lyot avant et aprés le masque de
Lyot (échelle linéaire) et dans le dernier plan focal du détecteur (échelle log). La composante primaire
est en rouge et la secondaire en bleu.

3.1.2 Choix des masques

Le choix de la taille des masques d’occultation et de Lyot dépend de la résolution fournie
par le télescope, possiblement couplé & un systéme d’OA, et d’'un compromis & fixer selon les
objectifs scientifiques, entre la plus petite séparation physique & sonder dans I’environnement
CS et Defficacité du sytéme coronographique pour augmenter le contraste des observations.
En effet, choisir de petits masques occulteurs a pour conséquences de réduire l'efficacité du
masque de Lyot, car : 1) la lumiére de ’étoile centrale est moins rejetée en bord de pupille, 2)

la sensibilité au centrage de 1’étoile derriére le masque occulteur est de plus en plus grande.

Pour cette raison, la taille minimale du masque d’occultation est choisie dans la pratique,
entre 5 et 6 fois la limite de diffraction. Une fois la taille du masque occulteur fixée, une taille
optimale de masque de Lyot peut ensuite étre estimée empiriquement en fonction des taux
de rejection de la primaire et de la secondaire. La figure 3.3 illustre le résultat d’une boucle
itérative permettant d’estimer la taille optimale du masque de Lyot associé & un masque

occulteur de @ = 0.2”, dans le cadre d’observation avec un télescope de 8m a 1.2 um et
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F1c. 3.3 — Variation des taux de réjéction des intensités de I’étoile primaire et secondaire en fonction
de la taille du masque de Lyot. J’ai considéré ici le cas d’un télescope de 8 m de diamétre dans le cas
de l’observation coronographique d’une étoile binaire de 0.2"” de séparation avec un rapport de flux
de 10 a4 1.2 um. La taille du masque occulteur est de 0.2". Le diamétre optimal est atteint pour une
valeur de 7.5m, c’est & dire & peu prés 94% du diamétre du télescope.

d’une étoile binaire de 0.2” de séparation avec un rapport de flux entre les deux composantes
de 10. La taille optimale du masque de Lyot est atteinte pour une valeur de 7.5 m, c’est-a-dire
a peu prés 94% du diameétre du télescope, lorsque réduire la taille de masque de Lyot rejette
autant d’énergie de la primaire que de la secondaire. Cette taille reste optimale pour toute

binaire ayant des séparations supérieures & la taille du masque occulteur.

3.2 Imagerie avec un coronographe

Pour saisir I'intérét du coronographe, il est & présent nécessaire de s’intéresser a la fagon
dont les bruits de détection se répartissent lorsqu’une étoile est imagée sur un détecteur IR.
Deux zones d’influence peuvent étre ainsi définies (voir figure 3.4, 4 gauche) :

— la partie centrale de "image que j’appellerai zone interne, qui est dominée par le bruit

de photons et/ou le bruit de speckles bouillonnants?,

— la partie périphérique ou zone externe, limitée par le RON et/ou le bruit d’émission

thermique (ET), qui devient relativement important & partir de 1.6-2.2 um.

Dans le cas de 'imagerie classique ou coronographique de l’environnement proche d’une
source brillante, le temps de pose, pour ne pas saturer le détecteur, est directement lié a la
magnitude de 1’étoile centrale et & la capacité du détecteur ou, plus exactement, & sa limite
de linéarité a 1%. Pour des sources brillantes avec les grands télescopes actuels (VLT, Keck,

Gemini, Subaru), ces temps de pose sont relativement courts, voire trop courts, c’est-a-dire

L Ce dernier bruit est décrit, par la suite, plus en détail dans le chapitre 4.
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Fic. 3.4 — Gauche : Zone interne de bruit limitée par le bruit de photons et/ou de speckles
bouillonnants et zone externe limitée par le RON et/ou d’émission thermique. Droite : Temps
de pose en fonction de la magnitude de ’étoile observée avec NACO en bande K et Bry en mode
imagerie et coronographique (@ = 0.7"). La correction est supposée toujours égale 4 un Sr = 47%. Le
Temps Blip est le temps pour lequel le bruit d’ET devient dominant par rapport au bruit de lecture

dans la zone externe de 'image. Le Min DIT est le temps d’intégration minimum sur le détecteur.

inférieurs au temps d’intégration minimum. La figure 3.4 (& droite) présente une simulation du
temps de pose attendu pour ne pas saturer le détecteur ALADDIN2 de CONICA en fonction

de la magnitude en K de I’étoile observée.

Dans ce contexte, l'intérét du coronographe est triple, car il permet, tout d’abord, de
réduire la lumiére diffractée de I’étoile centrale et donc de réduire le bruit de photons dans la
zone interne. Deuxiémement, comme les temps de pose sont courts, la zone ezterne de 'image
est limitée par le bruit de lecture. Le coronographe permet alors, en augmentant le temps de
pose, de réduire le nombre d’images et donc le RON total sur un temps d’observation donné.
Enfin, augmenter le temps de pose par rapport au nombre d’images apparait trés intéressant,
dans la pratique, pour accroitre, en plus du signal & bruit, Iefficacité des observations. A
chaque intégration est associé un temps de lecture du détecteur et de transfert des données
qui peut parfois étre relativement conséquent. Ce temps de lecture est de 9 s sur la caméra KIR
du CFHT. Dans le cas d'un temps d’intégration de 3s sur une étoile de magnitude K = 7.4

lefficacité observationnelle est alors seulement de 25%.

Existe-t-il une autre technique avec les mémes avantages 7
Bien que la réduction de la lumiére de 1’étoile centrale soit une amélioration propre & la
coronographie, un détecteur se comportant bien vis & vis de la saturation peut offrir des
avantages comparables dans la zone externe de l'image, en termes de réduction du RON et
d’augmentation de l’efficacité des observations. Cela implique que les facteurs de saturation
accessibles soient comparables aux facteurs multiplicatifs entre temps de pose en imagerie
classique et imagerie coronographique. Ce facteur est, par exemple, de 'ordre de ~ 120 sur KIR
avec le masque offert de @ = 0.9”. Si ces facteurs n’impliquent pas des effets de zone saturée

qui bave ou de rémanence, alors 'imagerie & saturation peut étre assimilable & 1'utilisation
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HD100453 (2') HD100453 (10') HD100838 (10') HD100838 (2')
Imagerie classique Coronographie Coronographie Imagerie classique
Chopping + Imagedu ciel (10') + Image du ciel (10") Chopping

F1G. 3.5 — Bloc d’observation en imageries classique et coronographique en bande K. Un faible
compagnon est détecté autour de la source HD 100453 a4 2.2" de AK = 4.6. L’étoile HD 100456
est tout d’abord imagée classiquement sur deux positions du détecteur pour soustraire ensuite le ciel
(Chopping). Elle est ensuite imaggée en coronographie. Il est alors nécessaire de passer autant de temps
sur le ciel que sur la source pour soustraire sa contribution. La méme procédure est suivie pour la
référence HD 100838.

d’un simple masque occulteur. Cette stratégie d’observation est actuellement utilisée pour la

recherche de compagnons faibles au CFHT.

3.3 Stratégie d’observation et de réduction

Dans ’étude de 'environnement proche d’une étoile, il est nécessaire de soustraire a pos-
teriori les ailes de la FEP de la composante principale. Dans ce but, une étoile de référence
est généralement observée de maniére proche dans le temps et dans le ciel, pour se placer dans
les mémes conditions atmosphériques. La magnitude de la référence, dans la longueur d’onde
d’analyse (généralement V ou R), doit étre choisie relativement semblable & celle de la source
étudiée pour conserver une méme correction d’OA. De plus, son type spectral doit étre proche
afin que le flux d’observation (généralement dans I'IR) soit similaire sur le détecteur.

La figure 3.5 représente un bloc d’observation typique en imagerie classique et corono-
graphique dans le cadre de l'étude de ’étoile Herbig HD 100453 (A9V, V = 7.8) et de
sa référence HD 100838 (F0, V=7.7). Ces observations ont été conduites avec l'instrument
ADONIS/SHARPII.

Une fois les observations obtenues sous des conditions de correction d’OA stable, la contri-
bution de I’étoile centrale peut étre soustraite :

— en recentrant & un ou deux dixiémes de pixel I’étoile de référence qui n’est généralement

pas au méme endroit derriére le masque d’occultation en raison des flexions du télescope,

— en estimant le facteur d’échelle entre la source étudiée et sa référence. Dans le cas

de conditions stables d’OA, de réduction correctement effectuée, il est alors possible
d’observer des structures ou des compagnons faibles proches de 1’étoile occultée.

A partir des images réduites, il est ensuite intéressant d’estimer les limites de détection

atteintes pendant 1’observation, dans le cadre de la recherche d’une source ponctuelle ou
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F1G. 3.6 — Haut : Image de division de la source étudiée par sa référence, une fois cette derniére
correctement recentrée (4 gauche), et estimation du facteur d’échelle dans trois parties de I'image de
division (~ 0.95 — 1.0) (& droite). Bas : Image de soustraction de la référence a la source étudiée (a
gauche) et estimation de la limite de détection dans I’image soustraite (a droite). Le quadran Haut-
Gauche de 'image soustraite, ol se situe le compagnon de HD 100543, est masquée pour ne laisser
apparaitre que les résidus de soustraction entre les deux FEPs.

d’une source étendue. La figure 3.6 illustre les différentes étapes de réduction avec la source

HD 100453. L’estimation de la limite de détection est abordée plus en détails dans le chapitre 4.

3.4 Nature des différentes limitations

Bien que la technique de coronographie couplée a I’OA ait, par le passé, largement prouvé
son intérét au vu des nombreuses publications scientifiques, les limites de ce type d’observa-
tions existent. Quelles sont-elles 7 Tout 'intérét de cette question réside dans le fait de pouvoir
les identifier afin d’optimiser les stratégies observationnelles, d’utiliser au maximum les capa-

cités de l'instrument et dans la perspective de développer de futurs instruments d’imagerie &
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HC et HRA.

3.4.1 Perte de ’information dans I’environnement trés proche

Nous avons vu précédemment qu’un coronographe de Lyot efficace implique un masque
occulteur de taille supérieure & 5 ou 6 %, afin que la lumiére de 1’étoile centrale soit signifi-
cativement rejetée en bord de pupille et arrétée par le masque de Lyot. L’information sous
le masque occulteur, et donc sur ’environnement CS trés proche, est bien entendu perdue.
Pour parer a ce type de problémes, de nouveaux concepts de coronographie interférentielle
sont actuellement développés. Je décris briévement leurs principes dans la section 3.5 de ce
chapitre.

3.4.2 L’énergie résiduelle

Lors de la réduction des observations coronographiques, une énergie résiduelle est toujours
présente dans l'image soustraite. La présence de ce résidu peut étre due a un mauvais recen-
trage de la référence. En effet, la position de I’étoile de référence derriére le masque occulteur
est, dans la pratique, différente de celle de 1’étoile étudiée en raison des flexions du télescope.

La seconde source importante de résidus est liée a 'instabilité de la correction d’OA et
donc directement aux limitations des performances de la boucle d’OA, présentées dans le
chapitre 1. Une variabilité de la correction d’OA implique directement une variabilité de la
FEP qui s’avére trés critique dans le cas d’observations de source étendue. La figure 3.7 illustre,
par exemple, le cas d’une réduction d’image coronographique avec ADONIS/SHARPII ou la
forme de la FEP a considérablement changé entre 'observation de ’objet d’étude et celle de
la référence. La source observée est HIP 93815 (F7V, V = 5.2) pendant un temps effectif
de 600s sous des conditions de seeing w = 1.6 ”. Sa référence HD 174295 (G9, V = 5.2)
est observée successivement, mais dans des conditions de seeing meilleures w = 1.3". La
vraie FEP de HIP 93815 n’est donc pas celle donnée par HD 174295. L’estimation du facteur
d’échelle devient alors critique et I’analyse de I'image soustraite dés les premiéres arcsecondes

impossible.

3.4.3 Les bruits de détection

Les bruits de détection, énumérés précédemment (photons, lecture et ET et le bruit de
speckles bouillonnants), sont des sources limitatives que j’ai prises en compte dans le cadre
de la réalisation d’un modeéle, dont le but est de prédire les performances de détection des

systémes d’OA. Ce travail est abordé en détail dans le chapitre 4.

3.4.4 La rotation des aberrations du télescope et des aigrettes

J’al expliqué dans le chapitre 2 qu’en raison de la monture alt-az de 'UT4 du VLT, la
pupille du télescope tourne, lorsque 1’orientation du champ de vue reste fixe sur la caméra.

Cette rotation se traduit dans 'image par une rotation des aberrations du télescope et des
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Fic. 3.7 - Haut : Image de division de la source étudiée par sa référence (4 gauche) et estimation
du facteur d’échelle (~ 1.3 — 1.6) (a droite). Bas : Image de soustraction de la référence a la source
étudiée (@ gauche) et estimation de la limite de détection dans 'image soustraite (& droite). Les résidus
de soustraction sont ici trés importants en raison de la variation de la FEP entre 1’étoile HIP 93815
et sa référence HD 174295.

aigrettes, dont I'amplitude du mouvement dépend de la position de I'étoile dans le ciel et
du temps d’observation. Plus ’étoile a une déclinaison semblable & la latitude du site, plus
cette rotation sera brutale au cours de la nuit, particuliérement lors du passage au zénith.
La figure 3.8 (a gauche) illustre cette rotation des aigrettes par rapoort au nord, semblable
a celle de I’angle parallactique, dans le cas d’observation (avec la VLT) d’étoiles & différentes
déclinaisons, en fonction de leur méme angle horaire.

En imagerie coronographique, cette rotation implique que les aigrettes et les aberrations
statiques du télescope ne sont pas forcément & la méme position dans les images de ’étoile
et de la référence. D’importants résidus apparaissent alors dans I'image soustraite. L’exemple
de D’étoile HR 4796 A, observée en coronographie avec NACO lors du 3™ commissionning

de l'instrument, illustre cet effet néfaste (voir figure 3.9, a droite).

Quelle stratégie adopter pour la coronographie ?
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Fi1c. 3.8 — Gauche : Exemple d’évolutions des angles parallactiques pour des étoiles & différentes
déclinaisons (§ = —28°, § = —40° et § = —52°), observées au site du Paranal (latitude = —24°37'31").
Plus I’étoile passe au zénith, plus la variation est brutale. Droite : Illustration du choix d’une référence
coronographique en fonction de son ascension droite pour minimiser les résidus, dus aux aberrations
statiques du télescope et aux aigrettes. Le temps consacré & ’observation de l’étoile est de 40 mn.
L’étoile a pour déclinaison § = —40°, la référence 1 (AH, = +10mn et § = —45°) et la référence 2
(AH, = —40mn et § = —35°) avec AH, lascension droite relative & l’étoile. Si l’étoile est observée en
T2 puis la référence 1 en T3, les aigrettes auront bougé au minimum de 30°. Les résidus de soustraction
seront alors trés importants. Si la référence 2 est observée en T1, puis l’étoile en T2, les aigrettes et
les aberrations du télescope n’auront pas bougé.

Nous avons vu que le choix d’une référence coronographique était déja restreint par sa proxi-
mité avec 1’étoile étudiée, sa magnitude V ou R et son type spectral. Une contrainte sup-
plémentaire sur ’ascension droite de cette référence permet que les aberrations statiques du
télescope et les aigrettes entre 1’objet et la référence n’aient pratiquement pas bougé. Les
résidus de soustraction sont alors minimisés. La figure 3.8 (a4 droite) illustre la procédure
d’observations & suivre afin d’optimiser la soustraction des images coronographiques entre
I’étoile d’étude et la référence.

Lors des observations, il est donc préférable, d’une part, d’éviter les observations au zénith,
ol les variations d’angle sont les plus importantes et, d’autre part, de choisir une référence
décalée en ascension droite par rapport a 1’étoile d’étude, négativement ou positivement, du
temps consacré au bloc coronographique. La figure 3.9 (a droite) illustre cette fois le cas de
I'imagerie coronographique de HR 4796 A, en tenant compte de la contrainte sur la référence

liée & la rotation des aberrations statiques du télescope et des aigrettes.

3.4.5 Les aberrations lentement variables

1l existe une autre source de limitations liées aux aberrations optiques du télescope variant
lentement dans le temps. Elles se répercutent directement sur la forme de la FEP qui n’est
pas rigoureusement identique méme dans le cas idéal d’un télescope spatial. Dans la pratique,
I'intensité et la forme des aigrettes évoluent dans le temps. Elles ne se soustraient donc jamais

parfaitement. Ces aberrations constituent actuellement la source dominante de dégradation
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Fic. 3.9 — a) Observation coronographique de I’étoile HR 4796 avec NACO en bande K lors du
3%me commissionning de 'instrument (mars 2002). La référence n’a pas été spécifiquement choisie en
fonction de la contrainte supplémentaire sur la rotation des aberrations statiques du télescope et des
aigrettes. Les résidus dus aux aberrations statiques du télescope et aux aigrettes de HR 4796 A et de
sa référence (en soustraction) sont indiqués. b) Observation coronographique de 1’étoile HR 4796 avec
NACO en bande K lors du temps garanti de juin 2003. La référence est ici déterminée pour minimiser
les effets de rotation des aberrations statiques du télescope et des aigrettes sur 'image soustraite. Les
positions des supports de masques sont aussi indiquées.

des performances de détection du HST. On peut bien str penser qu’elles contribuent de

maniére non négligeable & réduire les performances des grands télescopes au sol couplés &
I’OA.

3.5 Nouveaux concepts d’imageries & haut contraste

Comment est-il possible d’aller plus loin 7 Je viens de détailler les principales limitations
liées & I'imagerie de sources brillantes avec un coronographe de Lyot ou avec un simple masque
occulteur. Afin d’imager plus profondément I’environnement CS & des séparations physiques
plus petites, il serait souhaitable :

e de diminuer le bruit de speckles bouillonnants et les autres bruits classiques (photons,

lecture et ET) dans I'image,

e de ne pas dégrader la qualité d’image en raison de mauvaises calibrations du systéme
(matrice d’interaction, flexions, aberrations statiques...) ou d’une procédure d’observa-
tion non optimisée (rotations d’aigrettes),

e de diminuer la taille des masques occulteurs pour accéder & des séparations inférieures
456 %,

e cenfin, lorsque le bruit dominant est le bruit de photons dans la zone interne de 'image,
d’augmenter le taux de rejection du coronographe.

Les éléments pour réduire les bruits de détection sont détaillés dans le chapitre 4 de cette
Partie. Dans la zone interne (limitée par les bruits de photons et de speckles bouillonnants),
ces éléments sont directement liés & la qualité de correction. La figure 3.10 illustre 1’évolution,

en fonction du Sr, du rapport %, qui peut étre considéré comme le rapport entre 1’énergie
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du ceeur cohérent et celle du halo dans la FEP (voir figure 1.4, chapitre 1). Un haut Sr réduit
I’énergie dans le halo de la FEP et donc les bruits de speckles bouillonnants et de photons.
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F1c. 3.10 — Evolution du rapport entre I’énergie du cceur cohérent et celle du halo dans la FEP.
L’évolution trés rapide du Sr, au-deld de ~ 80%, met en évidence 'intérét d’une trés bonne correction,
pour réduire ’énergie du halo de la FEP et donc réduire les bruits de détection dans la zone interne
de I’'image (speckles bouillonnants et photons).

Si la correction d’OA et la précision des calibrations permettent d’atteindre des hautes
valeurs de St et si le bruit de speckles bouillonnants est correctement soustrait, les per-
formances de détection sont alors seulement limitées par les bruits de détection classiques
(photons, lecture et ET) et les aberrations statiques et/ou lentement variables. Ce systéme
est alors confronté a des limitations comparables & celles des instruments spatiaux. Dans ces
conditions spécifiques, il est alors envisageable d’utiliser un coronographe pour accéder & de
plus faibles séparations physiques et & des contrastes plus grands. A cet effet, il existe, au-
jourd’hui, de nouveaux concepts plus performants que le coronographe de Lyot (CL). Citons,

par exemple, la technique d’apodisation de pupille et les coronographes interférentiels dont

TaB. 3.1 — Caractéristiques des nouveaux concepts coronographiques : coronographe de Lyot (CL),
coronographe de Lyot avec pupille apodisée (CLA), coronographes interférentiels a masque de phase
(CMP), a masque de phase double (CMPD), & masque de phase avec quatre quadrans binaires (C4Q)
et coronographe interférentiel achromatique (CIA). J’ai reporté les comportements des coronographes
en fonction du taux de rejection de la lumiére de ’étoile centrale, de la séparation angulaire atteinte, de
la sensibilité & la correction du systéme d’OA, de la pupille du télescope et des effets de chromaticité.

Concept Rejection Séparation Sensibilité OA Sensibilité Pupille Chromaticité
sans turbulence phase géométrie

CL - >5 % non oui non non
CLA + ~ 3% non oui non non
CMP parfait ~ % oui non forte forte
CMPD + ~ % oui non oui faible
C4Q + ~ % oui oui oui non
CIA parfait ~ 0.5 % forte non non non
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les performances et limitations sont récapitulées dans la Table 3.5 :

Coronographe de Lyot avec pupille apodisée (CLA). Etude menée par Aime et al. (2002)
avec une apodisation de pupille & partir de fonctions dites prolates.

Coronographe interférentiel & Masque de Phase (CMP). Ce concept, inventé par Roddier
& Roddier (1997), consiste a remplacer le masque occulteur du CL par un masque de
phase qui introduit un déphasage de . Ce systéme permet d’obtenir une extinction to-
tale de 1’étoile centrale dans le cas d’un systéme monochromatique avec une apodisation
de pupille (Aime et al. 2002).

Coronographe interférentiel & Masque de Phase Double (CMPD). Dans un souci d’amé-
liorer les performances du CMP, Soummer et al. (2003) ont proposé un ingénieux sys-
téme de coronographe & masque de phase double pour s’affranchir du probléme de
chromaticité, lié a la taille du masque du CMP, sur une bande spectrale suffisamment
large (bande K).

Coronographe interférentiel a quatre quadrans (C4Q). Ce dernier coronographe, le plus
récent, est proposé par Rouan et al. (2000). Il s’agit, sur le méme principe que le CMP,
d’utiliser un masque de phase, cette fois & quatre quadrans binaires, introduisant des
décalages de phase de 0 et 7 sur le plan focal. Un C4(Q est actuellement en phase de
test sur NACO.

Coronographe interférentiel achromatique (CIA). Le principe de ce coronographe pro-
posé par Baudoz et al (1999a) est celui d’un interférométre de Michelson modifié, en
insérant dans 1'un des chemins optiques un déphasage de 7 et une rotation de pupille

de 180°. La lumiére de 1’étoile centrale est alors complétement éteinte.

Comme je l'ai précisé précédemment, 1’efficacité de tels coronographes dépendra cruellement

des performances du systéme d’OA. Les spécifications & atteindre en termes de contraste pour

les futurs imageurs de planétes sont de 1’ordre de 10% & 10° (Am = 10 & Am = 12.5) pour la

détection de Jupiters chauds autour d’étoiles jeunes ou de 108 & 10° (Am = 20 & Am = 24.5)

pour des étoiles plus évoluées & des séparations physiques de quelques UA.

3.6

Conclusion

J’ai briévement présenté dans ce chapitre les techniques de coronographie de Lyot et de
simple masque occulteur que j’ai utilisées avec les instruments ADONIS/SHARPII, PUEO/KIR

et NACO. J’ai, d’autre part, exposé les procédures d’observations, puis de réduction et d’ana-

lyse a posteriori des images coronographiques et les limitations liées & ces techniques d’image-

rie & HC. Intéressons-nous, a présent, & une limitation particuliére : les bruits de détection. Un

objectif important de ma thése a été d’étudier et de prédire les performances de détection des

instruments d’OA dans le contexte de I'imagerie classique et de I'imagerie coronographique

de sources brillantes.
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4.1 Besoins d’un modéle de contraste

Au mois d’aott 2000, alors que les composants opto-mécaniques de NAOS s’assemblent
piéce par piéce dans le hall d’intégration du LAOG, plusieurs questions relatives aux capacités
de détection attendues pour le futur instrument NACO se posent déja. Quels sont les objets
les plus faibles qui pourront étre détectés en fonction de la magnitude de ’étoile centrale,
de la distance a 1’étoile, de la correction de 'OA, des paramétres du détecteur ou de la
longueur d’onde d’observation ? De quelle maniére ces performances de détection évolueront
si le Sr attendu de 80% passe en réalité a 50%, si le bruit de lecture du détecteur passait
de 50e™ & 20e™ ? Quel est Deffet du bruit de speckles bouillonnants sur les observations ?
Serait-il possible de détecter une planéte géante de 10 masses de Jupiter autour d’une étoile
de l'association TW Hydrae?

Autant de questions qui restaient sans réponse et nécessitaient un travail approfondi pour
étudier les performances de détection de NACO. Ces questions m’ont amené & développer le
modéle de contraste. Ce modéle, fondé sur une approche analytique simple, prend en compte
les différents parameétres observationnels, dans le but d’estimer le comportement des bruits de
détection dans une image astronomique et de prédire les capacités de détection de 'instrument.
Rapidement, ce travail développé dans le cadre de I'instrument NACO a pu étre généralisé a
d’autres instruments d’OA comme ADONIS/SHARPII et PUEO/KIR.
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J’al consacré une premiére partie de mon travail & l’identification des parameétres clefs
de la détection qu’il fallait considérer dans le modeéle de contraste. La seconde étape a été la
réalisation du modéle, puis sa validation en comparant ses prédictions a de réelles limites de dé-
tection observationnelles, obtenues sur des instruments tels ADONIS/SHARPII, PUEO/KIR
puis NACO. Enfin, la derniére étape a consisté a utiliser le modéle pour la préparation d’ob-
servations, la sélection de sources, et pour la réflexion sur les paramétres pertinents pour

I’optimisation de performances des futurs instruments & HC et HRA.

4.2 Principes et limitations considérées

J’ai énuméré, dans le chapitre 3 consacré & la coronographie stellaire, les principales limi-
tations susceptibles de dégrader les performances de détection : I’énergie résiduelle due & un
mauvais recentrage de 1’étoile de référence ou une variation de correction de ’OA, les aber-
rations lentement variables temporellement et spatialement, les bruits de détection classiques
auxquels s’ajoute le bruit de speckles bouillonnants, et le phénomeéne de rotation des aigrettes.

Le but affiché de ce modéle de contraste est d’étre un outil de prédictions des perfor-
mances de détection des systémes d’OA. Il doit permettre de déterminer quelle est la source
la plus faible détectable dans I’environnement d’une source brillante. J’ai donc considéré les
limitations dues aux bruits de détection classiques (photons, lecture et ET) mais aussi celles
associées au bruit de speckles bouillonnants selon I'approche de Racine et al. (1999). Cette
hypothése revient a supposer une correction d’OA stable et aucune aberration fixe ni rotation
d’aigrettes.

Ce modele constitue donc un outil innovant, entiérement dédié a I’imagerie HC et HRA. 11
est trés adapté, comme nous le verrons par la suite, pour comparer les capacités de détection
prédites pour un instrument d’OA et les luminosités attendues pour des compagnons de faibles
masses données par les modéles d’atmosphére évolutifs. Cette comparaison est aussi utile dans

le cas des disques de poussiéres optiquement fins, modélisés par Augereau (2000).

4.3 Description

Un objectif important du modéle de contraste est aussi de se placer dans la situation
d'un astronome qui découpe sa nuit d’observation en blocs correspondant & chaque étoile
étudiée. A chaque bloc, j’introduis donc un temps d’observation (7'0). Il est alors intéressant
de connaitre les performances de détection auxquelles ’astronome peut s’attendre pour ce
TO comprenant le temps effectif d’intégration sur la source et le temps perdu (7P) (temps
de lecture, temps d’écriture/sauvegarde des données). Seul le temps de pointage du télescope
n’est pas pris en compte. Il est toutefois facilement estimable.

Dans ce modéle, je fais une importante hypothése dont les conséquences peuvent s’avérer

parfois contre-intuitives pour le lecteur : le temps d’intégration est fixé de fagon a

remplir la limite de linéarité 4 1% du détecteur. Cette hypothése prend tout son
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Configuration observationnelle et estimation du contraste

Observation

bande
magnitude de |’ etoile

mode d’ observation

Detecteur - ComEortement des bruits
linearite, RON Speckles, photons

temps d'integration minimum emission thermique et RON
temps de lecture q

rendement quantique
transmissions optiques, filtres

taille pixel = Prediction du contraste

sources ponctuelles et etendues
Telescope + AO system
diametre, obstruction centrale
transmissions optiques
conditions de turbulence atmospherique
correction OA (FEP)

F1G. 4.1 — Description du modéle de contraste et de tous les paramétres liés & 1’obervation, au
téléscope, au systéme OA et au détecteur.

sens dans le cas d’observations d’objets brillants, mais n’est pas adaptée pour 1’étude des
performances de détection dans le cas d’observations d’objets faibles qui ménent & des temps
d’intégration excessivement longs.

Les parameétres de la configuration observationnelle (télescope, systéme d’OA et caméra
IR) traités par le modeéle de contraste sont présentés dans la figure 4.1. Décrivons & présent la
procédure suivie par le modéle pour l'estimation des limites de détection, & savoir les profils de
FEPs utilisés, le calcul du temps d’intégration et du nombre d’intégrations, les bruits incluant

le bruit particulier de speckles bouillonnants et le calcul du contraste.

4.3.1 Les profils de FEPs

Pour les premiéres simulations dans le cadre de 'instrument NACO, aucune FEP observée
n’était bien str disponible pour I'étude des performances de l'instrument, comme celui-ci
n’était pas encore intégré. J’ai donc utilisé des FEPs simulées pour différents niveaux de
correction d’OA et pour différentes longueurs d’onde (R, J, H, K, L et M). Des exemples de
FEPs simulées dans la bande K sont reportés dans la figure 4.2.

Dans le cas d’instrument existant comme ADONIS/SHARPII ou PUEO/KIR, j’ai utilisé
en premiére approximation des FEPs observées en long temps de pose pour obtenir une
réponse moyenne.

Dans le modéle de contraste, sont pris en compte deux types de mode d’observation,
I’imagerie classique et 'imagerie coronographique. Dans le cas de la coronographie, j’ai sim-
plement considéré le cas d’un masque occulteur de rayon R,.. sans masque de pupille. Cette
hypothése équivaut a celle de considérer un détecteur pouvant étre saturé sur des

facteurs trés importants. Ces facteurs de saturation f; sont indépendants de la magnitude
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F1G. 4.2 — Profils de FEPs simulées pour NACO en bande K pour différents niveaux de correction :
Sr de 47%, 73%, 58% et 47%.

de I'objet pour une correction d’OA donnée. Par exemple, ils sont de I'ordre de ~ 260 et ~ 2800
sur NACO pour correspondre respectivement & des masques coronographiques occulteurs de
©=0.7"et @ =1.4" (caméra S27) pour une correction d’OA avec un Sr = 47%.

Je n’ai pas considéré de coronographe de Lyot car le modéle aurait été fortement alourdi.
La simulation de la FEP moyenne 3 la sortie d’un tel coronographe aurait nécessité le tirage
aléatoire de plusieurs réalisations de fronts d’onde corrigés par ’'OA de NACO, passant dans le
coronographe de Lyot, puis moyennés sur le détecteur. Pour cette raison, l'effet d’atténuation

des ailes de FEPs de I’étoile centrale n’est donc pas pris en compte ici.

4.3.2 Temps d’intégration et nombre d’intégrations

Pour l'estimation du temps d’intégration (DIT') et du nombre d’integrations (NDIT'), lors
de I'observation d’une étoile de magnitude apparente mj dans un filtre de longueur d’onde A
et de bande passante A\, j’'ai converti en premier cette magnitude en un nombre d’électrons

tombant chaque seconde sur le détecteur :

AAX

C

1023 N9, () (4.1)

:*/s:nTS /s

avec 7 le rendement quantique du détecteur, 7 la transmission totale de 'ensemble (télescope,
systéme d’OA et caméra IR), S la surface collectrice de la pupille du télescope et N,(y) /s le
nombre de photons associés & une magnitude nulle et au filtre d’observation.

A partir des profils des fonctions d “étalement de point normalisées au flux unité FEP,(r)
pour les modes d’imagerie classique et coronographique, le DIT et le NDIT sont estimés en
considérant la limite & 1% de linéarité du détecteur (LIN), le nombre d’électrons tombant par
seconde et le TO.
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En imagerie classique,

LIN
DIT= ———————— 4.2
N> /s FEP,(0) (42)
En imagerie coronographique,
LIN
DIT = 4.3
N /s FEP,(Ryc.) (43)
soit pour les deux modes d’imagerie, en considérant le TP, le NDIT est égale & :
TO
NDIT= ———— 4.4
e(DIT +TP) (44)

avec € = 1 pour l'imagerie classique. Le mode chopping couramment utilisé permet d’obtenir
I’image de 1’étoile successivement & deux endroits du détecteur, afin de soustraire la compo-
sante du ciel. Dans le cas coronographique, € = 2 car le temps d’observation est partagé entre
I’imagerie de I’étoile derriére le masque et 'imagerie du ciel.

Dans le cas de 'imagerie saturée, le facteur de saturation f; est égal pour une correction

donnée 3 :

_ FEP,(Roce)

fs = FEP,(0) (45)

4.3.3 Bruits de détection

Décrivons a présent plus en détail les bruits de détection classiques (photons, lecture et
ET) et le bruit particulier de speckles bouillonnnants briévement introduits dans le chapitre 3

de cette partie.

Bruits classiques

— Bruit de photons. Il suit une distribution poissonienne contribuant donc en racine du

nombre de photons de 1’étoile tombés sur le détecteur lors de l'intégration.

Opnor(r) = \/FEPy(r) Ny, DIT (4.6)

— Bruit de lecture. C’est un bruit intrinséque au détecteur non refroidi au zéro absolu
et donc soumis & une agitation thermique électronique parasite. Il intervient a chaque
lecture du détecteur. Ce bruit varie selon les modes de lecture utilisés, simple échan-
tillonnage généralement utilisé dans le cas d’observations thermiques nécessitant de tres
courts temps de pose, double-échantillonnage corrélé et multi-échantillonnage pour des

temps de pose relativement longs (au-dela de 10 & 20s) (voir Table 2.2).

Otect(r) = RON (4.7)

— Bruit d’émission thermique. L “ET est 1a somme des contributions provenant du ciel
et de l'instrument. Cette émission de photons parasites qui tombent aléatoirement sur

le détecteur en plus des photons de I’étoile suit une distribution poissonienne. Le bruit
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Otherm(r), du a 'ET, est calculé a partir du flux total converti en e~ /s/pixel (Ngﬁ‘;’;’/"pm),
somme du flux thermique du ciel'! donné en magn/arcsec? et du flux instrumental (né-

gligeable dans le cas de CONICA).

Otherm(r) = /N DIT (4.8)

Bruit de speckles bouillonnants

Avant de définir le bruit de speckles bouillonnants au sens ou ’entendent Racine et al.
(1999), il convient de rappeler ce qui se cache derriére le concept de “speckle”. Lors d’ob-
servations & courts temps de pose non compensées par OA, il existe sur la pupille plusieurs
surfaces cohérentes de diameétre égal & ro/\. Chacune de ces sous-pupilles contribue & la for-
mation d’une tache de seeing de largeur & mi-hauteur égale & % dans le plan image. Ces
sous-pupilles, fonctionnant comme autant d’interféromeétres séparés par un diameétre D et af-
fectés chacun d’erreurs de phase aléatoire, forment dans la tiche de seeing des interférences
%, communément appelées speckles. Analysant la
statistique du front d’onde turbulent, Roddier (1981) et Roddier et al. (1982) montrent que

le facteur de remplissage de speckles dans la tache de seeing est de I'ordre de 35%. Chaque

constructives de largeur & mi-hauteur ~

sous-pupille a une espérance de vie de ’ordre du temps de corrélation atmosphérique 7y, qui
définit logiquement 1’ordre de grandeur du temps de vie des speckles dans 'image.

Dans le cas de l'imagerie d’une source brillante corrigée par OA pour de longs temps
de pose (DIT >> 7p), nous avons déja présenté la forme d’'une FEP corrigée par OA dans
le chapitre 1 (figure 1.4). Elle est formée d’un cceur cohérent de largeur a mi-hauteur

rassemblant une fraction de I’énergie totale égale au Sr et un halo de largeur & mi-hauteur

S>>

avec la fraction restante (1-Sr) de ’énergie totale.

Cette FEP est dégradée par les bruits classiques (photons, ET et lecture) auxquels s’ajoute
un bruit supplémentaire, localisé dans le halo de la FEP. 1l est lié au bouillonnement de
speckles résiduels non corrigés par ’OA. D’aprés Racine et al. (1999), ces speckles résiduels
sont assimables & des paquets de F; photons corrélés entre eux. La nature aléatoire des speckles
implique qu'ils suivent une distribution poissonienne. Le bruit associé aux speckles est donc en
/s Fs, au lieu d’étre en V/'ng Fy dans le cas d’une distribution poissonienne, avec n, le nombre
de speckles dans I'image. Racine et al. (1999) montrent a l’aide de simulations numériques

que le bruit de speckles bouillonnants est égal a :

1 71 , X 3600 x 180
aspeckle(T) = \/1-7 g D;)T (B T analo(,r) N:—/s DIT)2 (4-9)

avec 1) le temps de corrélation atmosphérique, « la taille des pixels détecteur en arcseconde,

D le diametre du télescope, N;_,  le flux de I'étoile en e~ /s et fHelo(r) la fonction de Halo

'Les valeurs de brillance du ciel de Paranal, de La Silla et du Mauna Kea sont données en Anneze A.2
pour chaque longueur d’onde.
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normalisée. Elle correspond, dans le cas du modéle, a la FEP,(r) tronquée de son cceur

, N . A
cohérent a partir de ~ 5.

Contribution totale des bruits

Les bruits précédemment énumérés sont statistiquement indépendants les uns des autres.
Le bruit total est alors la racine de leur somme quadratique. La figure 4.3 illustre les différentes
contributions des bruits dans le cas d’une image simulée pour une étoile de magnitude K = 10
observée en bade K avec NACO.

Otot(r) = VNDIT X 102 (1) + 02, (1) + 020 (1) + 02,10, (7) (4.10)

Bruits

ol
2.5 3.0 3.5
Distance a I'etoile (arcsecondes)

P R
1.5

L A S | P R
2.0

0.0 0.5 1.0

F1G. 4.3 — Contribution des différents bruits, en échelle logarithmique, en fonction de la distance &
’étoile dans le cas de ’imagerie classique en bande K d’une étoile de magnitude K = 10. Cette courbe

illustre, par ailleurs, la séparation entre zones interne et externe a ~ 0.65".

4.3.4 Capacité de détection en termes de signal i bruit

Habituellement en astronomie, les capacités de détection d’une observation sont exprimées
en termes de rapport signal & bruit dans 'image. Cette formulation sous-entend que le DIT
n’est pas fixé par la limite de linéarité du détecteur. Le signal & bruit dans une image élémen-
taire correspond alors au rapport du signal sur un pixel donné du détecteur au bruit total sur
ce méme pixel. Pour NDIT intégrations élémentaires, statistiquement indépendantes les unes

des autres,avec un temps d’intégration DIT, il s’exprime alors :
FEP,(r) N}_ /s DIT/NDIT

5=
N \/ B (N;- )2 7o DIT+ FEP,(r) N;- , DIT +2 RON? + 2 N/h<™ DIT

(4.11)
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en posant B = 1.7 L (5 3600x180 r Halo

de U'Eq. 4.9.

(r))? pour le bruit de speckles bouillonnnants 3 partir

4.3.5 Capacité de détection en termes de contraste

Une autre formulation plus parlante pour les astronomes qui s’intéressent a la détection
de sources faibles ponctuelles ou étendues dans ’environnement de source brillante est le
contraste. Nous avons vu dans la partie introductive que le contraste correspond au rapport
entre le flux total de I’étoile observée et le flux total de la source la plus faible détectable dans
son environnement.

En négligeant ’effet d’anisoplanétisme, la FEP est la méme sur tout le détecteur. Le
contraste en un pixel donné se traduit alors par le rapport entre le pixel le plus brillant
de I'étoile centrale (FEP,(0) N} Js DI T+/NDIT) sur le bruit total du détecteur sur ce pixel
(010t (r) V' NDIT). 11 s’agit ici d'un contraste pixel & pixel. Dans le cas coronographique, le
pixel le plus brillant de I’étoile centrale correspond au pixel qui serait mesuré si la FEP n’était

pas tronquée par le masque occulteur.

FEP,(0) N} ,, DITV/NDIT
\/B (N2 )2 7 DIT + FEP,(r) N

C(r)= (4.12)

,DIT+2RON? + 2 Ntherm DIT

/ e/s/px

4.4 Comparaison modéle - observations

Une fois le modéle mis sur pied, la seconde étape consiste a tester sa validité. Il s’agit de
comparer ses prédictions aux réelles capacités de détection d’instruments d’OA. A I'époque
de cette phase de tests, les éléments de I'instrument NACO étaient encore éparpillés entre
Heidelberg, Grenoble et Paris. Je me suis donc, dans un premier temps, intéressé aux données
produites par les instruments ADONIS/SHARPII et PUEO/KIR. Avec les premiéres données
du commissionning de NACO, j’ai ensuite testé le modéle sur cet instrument. Les paramétres
des télescopes, des systémes d’OA et des caméras sont reportés dans la Table 4.1.

La procédure suivie est décomposée en quatre phases. La premiére phase est ’estimation
des limites de détection dans les observations au télescope suivant les méthodes de réduction en
imagerie classique et coronographique, présentées dans le chapitre 3. La seconde phase consiste
a identifier les parameétres du télescope (le diamétre, 'obstruction centrale, la FEP long temps
de pose et la transmission totale), du détecteur (LIN, RON, ET, taille des pixels, temps de
lecture, gain du détecteur, efficacité quantique et transmission), et bien siir de la configuration
observationnelle (Bande, magnitude de ’étoile, DIT et NDIT). La troisiéme phase consiste
& s’assurer que les paramétres précédents sont compatibles avec les observations en termes
de flux sur le détecteur. Il faut juste vérifier qu’il y a bien le méme nombre d’électrons par
seconde qui tombe sur le détecteur entre ’observation réelle et 1’'observation simulée d’une
étoile de magnitude donnée dans une bande donnée. Il est également nécessaire de s’assurer

que la dynamique est semblable entre observations et modeéle pour obtenir les mémes DITs.
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TAB. 4.1 - Caractéristiques des télescopes du 3.6 m de 'ESO & La Silla, du CFHT et du VLT,
respectivement associés aux instruments ADONIS/SHARPII, PUEO/KIR et NACO.

Instrument ADONIS/SHARPII (ESO) PUEO/KIR (CFHT) NACO (ESO)

Télescope et systéme d’OA :

Diametre (m) 3.6 3.6 8.0

Obstruction (%) 0.44 0.44 0.14

Foyer Cassegrain Cassegrain Nasmyth

ASO Shack-Hartmann Courbure Shack-Hartmann

MD Piézo-Stacks Bimorphe Piézo-Stacks

Cameéra & Détecteur :

Type Hawaii Hawaii Aladdin

Matrice 256 x 256 1024 x 1024 1024 x 1024

LIN (e7) 200 000 100 000 35 000"

RON (e7) 38 20 46™

ET en K (magn/arcsec®) 12 12 11.6

DIT minimum (s) 0.02 0.1 0.34"

TP (s) 0.8 9.0 0.05

n (%) 0.6 0.6 0.9

Te (%) 0.7 0.8 0.65

Taille pixel(mas) 35.0 (C35) 34.8 13.24 (S13)
49.6 (C50) 27.03 (S27)
100. (C100) 54.6 (S54)

* dans le mode de lecture double échantillonnage corrélé

Une fois ces ajustements effectués, il reste la derniére étape : lancer le modéle, comparer les

résultats aux observations et analyser les éventuels écarts.

Dans un premier temps, j'expose les instruments et les configurations observationnelles
testés, en détaillant de quelle maniére la dynamique, le flux et la transmission totale (7) ont
été ajustés. Je discute, ensuite, les résultats de cette étude comparative pour définir le domaine
de validité du modeéle. Toutes les observations suivantes ont été obtenues dans la bande K ou

dans les bandes étroites correspondantes.

4.4.1 ADONIS/SHARPII au 3.6 m de ’'ESO

J’ai utilisé, pour le premier test du modele, des données de I'instrument ADONIS/SHARPII
qui appartiennent au programme d’imagerie & haut contraste de l’environnement des étoiles
pré-séquence principale de Herbig Ae/Be. La source test est I’étoile HD 100453 (A9V,V = 7.8
et K = 5.52), présentée précédemment en illustration des procédures de réduction corono-
graphiques (voir figures 3.5 et 3.6). Au vu des observations en imagerie classique (Cl) et
coronographique (Cr), les parameétres du modeéle ont été ajustés et sont reportés dans la
Table 4.2. Les résultats sont comparés dans les deux modes d’observations Cl et Cr dans la
figure 4.4.
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TAB. 4.2 — Paramétres des observations ADONIS/SHARPII, PUEO/KIR et NACO ajustés dans le
modéle de contraste.

Parameétres des observations ADONIS/SHARPII

Mode Dynamique 7TcXTt=T Flux (K = 5.52) DIT NDIT

(%) (%) (e™/s) (s)
Cl 75 x LIN  70x60 =40 2.1e+7 03 40
Cr 75 x LIN  70x 60 =40 2.1e+7 10.0 40

Paramétres des observations PUEO/KIR

Mode Dynamique 7. X7t =T Flux (K = 9.6) DIT  NDIT

(%) (%) (e™/s) (s)
Cl 100 x LIN 80 x 65 =50 5.e+5 200 3
Cr 55 x LIN 80 x65=050 5.e+5 180.0 3

Paramétres des observations PUEO/KIR

Mode Dynamique 7.X7t=T7 Flux (K = 7.3) DIT NDIT

(%) (%) (e”/s) (s)
Cl 100 x LIN 65 x 65 =45 1.6e+6 (K =9.9) 035 90
Cr 50 x LIN 65 x 65 =45 1.75e+7 15.0 10

4.4.2 PUEO/KIR au CFHT

Pour le second test, j’ai cette fois utilisé des données de la source LkHa 264 (K3, V = 12.5
et K = 8.9), membre de I’association jeune et proche MBM 12, et observée avec l'instrument
PUEO/KIR du CFHT. De la méme maniére qu'avec ADONIS/SHARPII, cette source a été
imagée en mode imagerie classique et coronographique (@ = 0.9"). Lors de la nuit d’ob-
servation de LkHa 264, le facteur d’atténuation n’était pas négligeable, estimé entre 0.5 et
0.9 magnitude. J’ai donc considéré ici un terme supplémentaire d’atténuation moyenne de la
magnitude de ’étoile de 0.7 magnitude, soit une étoile de magnitude K = 9.6. Les paramétres
observationnels ajustés dans le modéle sont reportés dans la Table 4.3 et les résultats dans la
figure 4.4.

4.4.3 NACO au VLT

Enfin, le dernier type d’observations auxquelles le modéle a pu étre confronté correspond
a des données NACO de ’étoile jeune HIP 6856 (K1V, V = 9.4 et K = 7.3) de ’association
Tucana-Horologium imagée classiquement, puis avec le coronographe de Lyot de CONICA
@ = 1.4". Dans le cas du mode Cl, I’étoile a été imagée avec le filtre & bande étroite NB2.17
de CONICA. J’ai considéré en premiére approximation une étoile de magnitude AK = 2.6
plus faible, soit K = 9.9 & partir du rapport de transmission et de la largeur spectrale des
filtres Ks et NB2.17. Les paramétres de ’observation sont reportés dans la Table 4.4 et les
résultats dans la figure 4.4.
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Fi1G. 4.4 — Haut : Comparaison entre les limites de détection prédites par le modéle de contraste
et celles calculées & partir des observations ADONIS/SHARPII. L’étoile test est HD 100543 (A9V,
V = 7.8, K = 5.52). L’étude comparative dans le cas de "imagerie classique est présentée a gauche
et pour 'imagerie coronographique & droite. Les DIT et NDIT sont donnés dans la Table 4.2. Les

magnitudes limite sont aussi données avec les contrastes. Milieu : Comparaison modéle et observations
dans le cads de PUEO/KIR+Grif. L’étoile test est LkHa 264 (K3, V = 12.5 et K = 8.9) et les DIT
et NDIT sont donnés dans la Table 4.4.1. L’étude comparative dans le cas de 'imagerie classique

est présentée a gauche et pour 'imagerie coronographique 4 droite. Bas : Comparaison modéle et

observations dans le cas de NACO
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4.4.4 Discussions et limites du modéle

Dans la procédure de validation du modéle, une premiére interrogation pourrait porter sur
le facteur de transmission du télescope et du systéme d’OA 7, sorte de paramétre libre qui sert
ici & ajuster le flux dans le modéle en fonction du flux qui tombe effectivement sur le détec-
teur. Bien que ’ajustement du paramétre pour ’étude comparative soit indiscutable, il serait
intéressant de comparer cette valeur aux transmissions optiques réelles calibrées pour chacun
des instruments. Toutefois, étant données les précisions recherchées et le fait que les facteurs
de transmission totale que nous obtenons sont raisonnables, ce point sera & approfondir plus
tard.

Un second paramétre important du modéle est le temps de corrélation atmosphérique 7
pris en compte dans le bruit de speckles bouillonnnants. Ce paramétre, variable dans le temps,
est difficile & estimer et je n’ai toujours considéré ici que des cas favorables correspondant &
des conditions de seeing de w = 0.65", c’est-a-dire un temps de corrélation 7y = 15ms pour
un vent de vitesse effective 7 = 10 ms™!.

En ce qui concerne les résultats de I’étude comparative, le modéle est fidéle, & moins de 0.5
magnitude, aux limites de détection dans la zone externe de I'image (régime bruit de lecture
ou ET) dans les deux modes Cl et Cr. Ce résultat est rassurant, bien qu’il ne soit pas le point
le plus délicat du modéle qui est assurément le bruit de speckles bouillonnnants.

Les prédictions du modéle sont relativement bonnes dans la zone interne (régime bruit
de speckles bouillonnnants et de photons), dans le cas des images en mode Cl. La précision
est, par contre, moins bonne pour le mode Cr, particuliérement dans 1’étude comparative de
I'instrument NACO. Dans ce dernier cas, les prédictions du modéle sont plus optimistes de 0.5
a 1 magnitude que les observations. L’explication la plus simple est liée au fait que les résidus
de soustraction dus & la variabilité de la FEP entre étoile et référence ne sont pas pris en
compte dans le modeéle. Ces résidus apparaissent, d’apreés ces résultats, dominants dans la zone
interne. Or, dans le cas d’un instrument monté au foyer Nasmyth comme NACO, il est plus
difficile de soustraire proprement la contribution de 1’étoile centrale avec une FEP de référence
puisque la pupille du télescope tourne. Une idée consisterait & faire un tirage aléatoire pour
simuler une seconde FEP long temps de pose et pour estimer le bruit additionnel créé par
cette variabilité de FEP. Pour simuler des aberrations statiques différentielles, on pourrait,
d’autre part, utiliser un écran de phase supplémentaire fixe.

Un autre point critiquable dans le modéle, déja mentionné précédemment, est le fait que
le mode coronographique est simulé pour un simple masque occulteur sans masque de pupille.
Dans le cas d’un coronographe de Lyot, les ailes de la FEP de 1’étoile centrale sont atténuées
et, par conséquent, les bruits de speckles bouillonnnants et de photons. Dans ce contexte,
contrairement aux sources d’erreur liées aux résidus de soustraction, le modéle devrait étre
plus pessimiste. On s’attend toutefois & une dégradation plus forte due a la variabilité de la
FEP entre ’étoile et sa référence confortant le fait que les prédictions du modéle soient plus
optimistes.

Pour ’é¢tude de futurs systémes coronographiques, il serait intéressant d’utiliser au lieu
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des FEPs long temps de pose, des fronts d’onde corrigés par OA et de simuler différents
types de coronographes (Lyot, Lyot apodis¢, CMP, CMPD, C4Q, CIA) pour préciser leurs
performances de détection.

4.5 Applications du modéle de contraste

Dans cette partie, je présente deux applications du modeéle de contraste qui ont permis
de préparer des observations du temps garanti de NACO. Elles ont porté, premiérement
sur 1’étude de disques CS autour de étoiles de Herbig et deuxiémement, sur 1’étude de la

multiplicité des étoiles ayant une planéte détectée par mesures de vitesse radiale.

4.5.1 Détectabilité de disques de débris
Domaine d’évolution

Jean-Charles Augereau a consacré sa thése & I'étude de I’évolution des disques CS dans
un domaine qui couvre des étoiles en fin de pré-SP jusqu’en début de SP. Il s’est fortement
impliqué dans des observations & HC et HRA pour étudier, particuliérement, I’environnement
CS des jeunes étoiles de Herbig Ae/Be, de masses intermédiaires (2 & 10 Mg). Jeunes, ces
étoiles possédent encore un environnement CS trés massif, constitué de poussiéres et de gaz et
se caréctérisent par des excés IR trés importants (Malfait et al. 1998). Ces étoiles se forment
uniquement dans les nuages moléculaires géants et sont le lieu d’une riche variété de processus
physiques, phénoméne d’accrétion et jets bipolaires, avant de rejoindre la SP. Parmi cette po-
pulation d’étoiles de masses intermédiaires ayant rejoint la SP, une proportion non-négligeable
posséde un fort excés IR mis en évidence dans les observations IRAS et ISO. A tous les stades
d’évolution, ces exceés témoignent de la présence de disques et/ou d’enveloppes sphériques
dans leur environnement CS. Les détections récentes de disques de poussiéres, notamment
autour de l'étoile de type Herbig Ae/Be HD 100546 (Augereau et al. 2000) et de la trés jeune
étoile SP HD 141569 (Augereau et al. 1999b; Mouillet et al. 2001), ont confirmé ces supposi-
tions (voir figure 4.5, haut). L’étude de ces disques s’avére primordiale pour comprendre les
mécanismes physiques de formation et d’évolution planétaire. Pour ce domaine d’évolution
des étoiles de Herbig en fin de pré-SP et accédant & la SP, le modéle de disques optiquement
fins de Augereau (2000) permet, & partir de contraintes observationnelles, de déterminer la
morphologie du disque, sa géométrie, la distribution de taille des grains, leur composition

chimique et la dynamique du systéme.

Sélection de candidats NACO

Dans la continuité de cette étude des disques CS, un programme d’imagerie profonde
avec l'instrument NACO est consacré a 1’étude des étoiles de Herbig pré-SP et SP ayant
d’importants excés IR. Le but est bien évidemment de prospecter ’environnement CS pour

détecter de nouveau disques, depuis la phase Herbig Ae/Be jusqu’a la phase de disque de
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débris en couvrant au mieux la période supposée de transition. Dans ce contexte, je me suis
intéressé a sélectionner parmi la liste d’étoiles de Herbig de Malfait et al. (1998), les candidates
les plus intéressantes pour les futurs observations avec I'instrument NACO. Cette compilation
d’étoiles recouvre, en fait, des stades d’évolution trés divers incluant des objets possédant des
disques optiquement fins tel HD 141569.

J’ai tout d’abord pré-sélectionné les sources a partir des critéres suivants :

— Une distance (d < 500 pc) pour étudier des séparations physiques de l'ordre de 3 UA

(50 mas a 50 pc) & 30 UA (50 mas a 500 pc).
— Un 4ge de plus de 2 millions d’années approprié a I’étude des mécanismes de dissipation
des disques CS qui conditionnent la formation planétaire.

— Et, enfin, I’observabilité des candidats par rapport au site de Paranal.
J’ai ensuite utilisé le modeéle de disques optiquement fins, créé par Augereau (2000), pour
simuler une grille de disques proto-typiques autour de chaque candidate. La structure et la
quantité de matiére dans le disque sont a posteriori contraintes par les observations IRAS
& 12, 24, 60 et 100 pm. Le modéle est totalement valide pour les disques les plus dissipés
(disques de débris). En limitant 1’étude & un nombre restreint de parameétres, le modéle est
aussi un bon estimateur pour les disques les plus jeunes, bien que les limites de validité du
modéle soient franchies. J’ai finalement comparé les profils de brillance des disques aux limites
de détection fournies par le modeéle de contraste dans le cas d’observations coronographiques
avec NACO.

1llustration du cas de HR 4796 A

Illustrons & présent 'utilisation du modéle de disques otpiquement fins et du modéle de
contraste dans le cas d’une source ayant les mémes parameétres stellaires et la méme distance
que HR 4796 A : A1V, V = 5.8 et d = 65 pc. J’ai considéré ici trois disques proto-typiques
situés a des distances a ’étoile de : 70 UA (anneau, optiquement fin, réellement observé autour
de HR 4796 A), 140 UA et 400 UA (distance du disque externe de HD 141569). Ces disques
sont définis selon les critéres suivants :

— La géomeétrie. Le modeéle de Augereau (2000) suit 'approche de Artymowicz (1997),
qui décrit la répartition spatiale de poussiéres circumstellaires selon une distribution
radiale et une distribution verticale. La distribution radiale du disque, dans les parties
internes et externes, est définie par deux lois de puissance. La distribution verticale suit
une loi de puissance exponentielle dont la largeur a mi-hauteur évolue linéairement avec
le rayon du disque. Dans le cas des trois disques proto-typiques, j’ai donc choisi deux
premiéres distributions radiales piquées & 70 UA et 140 UA ,décrivant (lois de puissance

-8

.»t). Le troisiéme disque a une distribution radiale piquée a

8 .
abruptes en 7y, puis r

400 UA avec une évolution douce dans les parties internes et une rupture plus brutale

-8

ozt)- L'inclinaison du disque est

dans les bords externes (lois de puissance en r}., puis r
de 70° par rapport & un disque qui serait vu de face.

— La distribution de taille de grains. Elle suit une loi différentielle en puissance -3.5
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F1G. 4.5 - Haut a droite : Imagerie coronographique (@ = 0.7") 4 1.6 um du disque CS de ’étoile de
Herbig HD 100546. Cette étoile a été observée avec l'instrument HST/NICMOS2. Haut & gauche :
Image coronographique & 1.1 ym de ’anneau de poussiére de 1’étoile HR 4796 A située & 70 UA.
L’instrument utilisé est aussi HST/NICMOS2.Bas a gauche : Distributions spectrales d’énergie de
Pétoile HR 4796 A associées aux trois disques proto-typiques piqués & 70 UA (pointillés rouges), a
210 UA (tirés) et 4 400 UA (tirés-pointillés). Les valeurs de flux mesurés par IRAS sont aussi reportées
(triangles rouges). Bas a droite : Profils de brillance associés & chacune des distributions spectrales
d’énergie précédentes : piqués & 70 UA (pointillés rouges), & 210 UA (tirés) et & 400 UA (tirés-
pointillés). Ces profils sont comparés a la limite de détection de NACO en coronographie (0 = 1.4")
en bande K (trait plein). Le TO est de 20mn. Le disque annulaire piqué a 70 UA (tracé en rouge)
est une description fidéle de ’anneau de poussiéres détecté autour de HR 4796 A par (Augereau et al.
1999b; Schneider et al. 1999).

de type collisionnelle entre deux tailles limites de grains. Une distribution typique, avec
des tailles s’étendant entre 1 um et 1 cm, est considérée ici.

— Les propriétés optiques des grains. Elles s’appuient sur le modéle de Greenberg
& Hage (1990). J’ai utilisé des grains composés de silicate amorphe et de matériaux
organiques. La porosité des grains est de 50%, caractéristique des agrégats de poussiéres
interstellaires selon Mathis (1996), et le vide entre ces grains est & 10% occupé par de
la glace d’eau amorphe.

— Enfin, la quantité de poussiéres. Elle est contrainte par les flux IRAS de 1.4, 4.3
et 5.4 Jy respectivement mesurés & 25, 60 et 100 um pour l'étoile HR 4796 A. La

profondeur optique induite est mesurée afin de toujours vérifier que ’hypothése d’un
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disque optiquement fin est bien respectée.

Au final, j’ai obtenu les distributions spectrales d’énergie de chaque disque correspondant
a ’émission thermique des poussiéres (reportées dans la figure 4.5, en bas d gauche) et les
profils de brillance en lumiére diffusée pour la bande K en fonction de la distance a 1’étoile
(reportés dans la figure 4.5, @ droite). Les profils de brillance sont obtenus & partir du demi
grand axe des disques proto-typiques.

J’ai ensuite simulé une observation avec NACO de HR 4796 A, dans le mode d’imagerie
coronographique (@ = 1.4"). J’ai considéré un TO égal & 20 mn. Dans la figure 4.5 (en bas a
droite), est superposée la limite de détection de NACO aux profils de brillance dans la bande
K des trois disques. Je confirme ainsi la détectabilité de ’anneau de poussiéres de HR 4796 A
avec NACO. J’ai appliqué cette méme démarche & la liste d’étoiles sélectionnées lors du
travail bibliographique sur les sources de Malfait et al. (1998). J’ai ainsi sélectionné 8 sources
de premiére priorité, pour les observations temps garanti NACO qui ont débuté en novembre
2002. 11 s’agit de HD 34282, HD 38087, HD 100453, HD 139614, HD 149914, SAO 185668 et
HD 169142 s’ajoutant aux trois sources avec des disques déja détectés HD 100546, HD 141569
et HD 163296.

4.5.2 Etude préparatoire de la multiplicité des étoiles a planéte(s)

Une seconde illustration est le travail préparatoire consacré a 1’étude de I'impact de la
multiplicité sur la formation planétaire (voir chapitre 1, Partie III). Ce programme d’imagerie
est mené en collaboration avec le groupe de ’observatoire de Genéve. Afin de préparer ces
observations, j’ai utilisé le modéle de contraste pour étudier la configuration instrumentale
optimale et déterminer la masse des objets les plus faible susceptibles d’étre détectés. J’ai
donc estimé les limites de détection atteintes avec NACO en imagerie classique pour un TO
typique de 5 mn choisi dans 1’idée de couvrir un échantillon statistique d’une centaine de
sources. J’ai ensuite comparé ces valeurs aux prédictions actuelles des modéles évolutifs du
Groupe de Lyon, adaptés a la description des naines M, L et T. Il s’agit du modéle de Baraffe
et al. (1998) (BCAH98) et des modéles DUSTY et COND de Chabrier et al. (2000).

Dans la figure 4.6 sont présentés les résultats pour une étoile a planéte typique (G2V et
V =T7) située a une distance de 10 pc. Les objets les plus faibles détectables au dela de 3 UA
(0.3" & 10 pc) ont une masse de 80 et 70 My respectivement en bandes J et K. Les bandes
H et K apparaissent plus adaptées pour la recherche de compagnons en termes de contraste
malgré une résolution un peu plus faible que la bande J.

Les contrastes en mode coronographique montrent le gain important apporté par cette
technique pour explorer des régimes de masse substellaire. Ce gain est lié au fait que les
sources observées sont ici brillantes. Les observations sont donc limitées dans la zone externe
par le bruit de lecture. Pour rester fidéle & la stratégie d’observation limitant le 7O par objet
& Hmn, on peut penser combiner images classiques puis images saturées pour étendre 1’étude

de multiplicité au domaine substellaire.
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F1G. 4.6 — Détectabilité de compagnons faibles autour d’une étoile a planéte typique (G2V, V =7),
située & 10 pc et observée avec NACO. Les résultats &4 1.2 ym dans la bande J et en Fell sont reportés
a gauche, ceux & 2.2 ym en bande K et en Bry a droite.

4.6 Eléments de réflexions

A partir du modéle de contraste, il est & présent intéressant de comprendre de quelle
fagon évolue le contraste en fonction des différents parameétres (Télescope, Systéme d’OA et
Cameéra), selon les différents régimes de bruit dominant dans I’image. Considérons toujours
dans le cas d'un astronome au télescope ayant un 70 imparti pour faire ’observation d’une
étoile. Le contraste peut étre alors exprimé dans chacun des régimes de bruit en remplagant
dans 'Eq. 4.12, les DIT et NDIT, par les Eq. 4.2, 4.3 et 4.4 pour les modes d’imagerie classique
et d’imagerie coronographique. La Table 4.3 présente de facon concise les différents paramétres
pertinents qui influent sur le contraste pour chaque mode et chaque régime de bruit.

A partir des prédictions du modéle de contraste, étudions maintenant comment varient les
limites de détection en fonction de chaque paramétre observationnel. Je fais ici le choix de me
placer dans le cas d’un objet de magnitude K = 10, observé en bande K avec l'instrument
NACO au VLT pour un temps effectif de 30 mn. La correction est considéré pour un St = 47%.
Le mode de lecture double échantillonnage corrélé et le mode détecteur High Sensitivity sont
considérés correspondant a une LIN = 35000 e~ et un RON = 55 e~. Le TP est ici nul, 'ET du
ciel de 13 mag/arcsec?. Ce cas est représenté dans les graphiques suivants par une ligne solide
noire. Les lignes en tirés et pointillés rouges correspondent ensuite aux évolutions associées a
la variation d’un paramétre : TO, TP, LIN, RON, Sr.

Je rappelle ici ’hypothése sur le DIT : le temps d’intégration est fixé de fagon
a remplir la limite de linéarité a 1% du détecteur. La correction est, par ailleurs,
considérée constante (Sr = 47%) quelle que soit la magnitude de I’étoile observée. Dans cette
approche, le mode coronographique de NACO est simulé par un simple masque occulteur.
Cela revient & imager 'objet d’étude avec des facteurs de saturation de ~ 260 et ~ 2800
pour correspondre respectivement a des masques coronographiques occulteurs de @ = 0.7 et
©=14".
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TaB. 4.3 — Evolution du contraste pour les modes d’imagerie classique et d’imagerie coronographique.
Les paramétres pertinents sont donnés ensuite pour chaque régime de bruit dominant (Lecture, Ther-
mique, Photon et Speckles bouillonnnants).

Régime de bruit Mode classique Mode coronographique
[FEP,(0) N*_ /e VTO VIIN [FEP,(0) N*_ /. VTO VIIN/Ts
Lecture RON RON
] FEP,(0)N*_ , /TO FEP,(0)N*_ , /TO
Thermlque thee'rr/ns theer'r/ns
VNG VNG
FEP,(0) ,/[N*_ _/TO FEP,(0) /[N*_ _TO
Photons e /e e /e
\/FEP,(r) \/FEP, (r)
FEP,(0) VIO FEPy(0) VIO
Speckles TE () /o TEA () o

4.6.1 Effet d’éblouissement

Avec les nouvelles générations de grands télescopes au sol de 8 & 10m, les surfaces collec-
trices augmentant, il est possible d’aller chercher des sources de plus en plus faibles. Cepen-
dant, pour des sources extrémement brillantes, les instruments souffrent d’un effet d’éblouis-
sement car la dynamique des détecteurs ainsi que les temps d’intégration minimum n’ont pas
suivi cette évolution. Paradoxalement, il est nécessaire de gaspiller des photons, c’est & dire
de limiter leur nombre en utilisant des filtres & bandes étroites et/ou des densités pour ne
pas aveugler le détecteur. On dégrade donc les performances de détection. Cet effet est déja
abordé et illustré dans la figure 3.4 du chapitre 3. Pour palier ce probléme, il est alors néces-
saire d’utiliser des détecteurs se comportant bien & saturation, c’est-a-dire des détecteurs qui
ne bavent pas, sans fantomes électroniques ou de phénoménes de rémanence. Il est bien str

possible d’utiliser aussi la coronographie.

4.6.2 Plus de temps d’observation

11 est rassurant, tout d’abord, de vérifier que passer plus de temps a la coupole (augmenter
le TO sur ’étoile) permet toujours d’accroitre le contraste. Par contre, le gain sur le T'O varie
seulement & la racine, quel que soit le régime de bruit. Passer de 1mn & 30 mn apporte
clairement une augmentation significative du contraste (AK = 1.85), malheureusement bien

moins évidente au passage de 30mn & 2 h (AK = 0.75) (voir figure 4.7 en haut).

4.6.3 Etre toujours plus efficace

Toujours de maniére intuitive, réduire le TP lors des observations & courts temps d’in-
tégration est crucial pour ne pas dégrader les performances de détection. Prenons le cas de
I'instrument PUEO/KIR. Une étoile de magnitude K = 7.4 (HD 34282, par exemple) remplit
le détecteur sans saturation, en ajustant le DIT & 3s. Le TP de lecture et de sauvegarde étant
de 9s, Defficacité des observations est alors seulement de 25%. Dans le cas de notre étoile de

magnitude K = 10 observée avec NACO, le DIT est ajusté a 0.35s. J’ai représenté dans la
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FI1G. 4.7 - Haut : Evolution du contraste en fonction du TO dans le cas d’une étoile de magnitude
K = 10 observée dans une configuration standard de NACO en bande K. Le mode détecteur de
CONICA est High Sensitivity correspondant & une LIN = 35000 e~ et un RON = 55 e~. La
correction est de St = 47% et Vefficacité de d’observation est ici de 100%. Les TOs, considérés en plus
du cas de référence de 30 mn, sont : 1 mn et 2h Bas a gauche : Evolution du contraste en fonction de
Defficacité d’observation n.¢s. La configuration observationnelle est celle de la figure 4.7. Les efficacités
considérées sont de 4, 30 et 100% correspondant respectivement & des TPs de 10, 3 et 0.8s. Bas a
droite : Magnitude limite dans la zone ezxterne en fonction de la magnitude de I’étoile étudiée. Les
TPs considérés sont aussi de 10, 0.8 et 0s. La correction est considérée constante (Sr = 47%) quelle

que soit la magnitude ’étoile.

figure 4.7 (en bas @ gauche), les courbes de contraste attendues pour différentes efficacités
d’observation : 100% (T'P = 0.s), 30% (TP = 0.8s) et 4% (TP = 10s). Cette dégradation
est aussi & la racine de Defficacité d’observation. Les dégradations sont alors de AK = 0.65 et
AK = 1.74 aux passages respectifs de 100% a 30% et de 100% a 4%.

La figure 4.7 (en bas a droite) illustre I’évolution de la magnitude limite attendue dans la
zone externe de I'image, limitée par le bruit de lecture ou I’ET, en fonction de la magnitude
de D’étoile observée. La correction est supposée ici constante (Sr = 47%), quelle que soit
la magnitude de 1’étoile. Cela revient & considérer pour des magnitudes faibles 1’utilisation

d’une étoile guide brillante. Les T'Ps considérés sont de 0s, 0.8s et 10s. Cette figure illustre
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par ailleurs tout 'intérét de l'utilisation de la coronographie pour accroitre la sensibilité des
observations dans la zone externe en considérant, par exemple, la magnitude limite en modes

d’imagerie classique et d’imagerie coronographique de notre étoile de magnitude K = 10.

4.6.4 Domaine d’utilisation du coronographe ou de la saturation

Attardons-nous & présent sur le phénomeéne de compétition entre le bruit de lecture et le
bruit d’ET dans la zone externe de I'image. Sur la figure 4.8 (en haut & droite), sont reportées
les variances des deux bruits en fonction de la magnitude de I’étoile dans le cas de 'imagerie
classique en bande K, en bande étroite Brv, et de 'imagerie coronographique avec un masque
occulteur @ = 0.7" et @ = 1.4"” en bande K. Le régime bruit de lecture apparait clairement
prédominant pour des objets de magnitude K < 17. L’utilisation d’un coronographe ou la
possibilité de saturer le détecteur sur un facteur relativement important permet de gagner en
sensibilité pour ces objets.

Il est facile & partir des réflexions précédentes sur les variances de lecture et d’ET d’illustrer
I'intérét d’utiliser un coronographe. C’était déja apparent dans la figure 4.7 (en bas a droite).
Voici & présent une comparaison directe des contrastes coronographiques obtenus avec des
masques de diamétre @ = 0.2” et @ = 1.47. Ces tailles de masque correspondent & des
facteurs de saturation équivalents fs ~ 27 et f; ~ 2800, respectivement. Les performances de
détection des deux modes d’imagerie sont présentées dans la figure 4.8 (en haut G gauche).
L’étoile que j'utilise comme exemple depuis le début étant de magnitude K = 10, la zone
externe est limitée par le bruit de lecture, comme illustré par la figure 4.8 (en haut a droite).
Dans le cas ol la zone externe de I'image coronographique reste limitée par le bruit de lecture,
le gain en contraste est de AK = 1.7 et AK = 3.1 pour des masquesde @ = 0.2” et @ = 1.4”.
Cette supposition est vraie dans le cas d’'un masque de @ = 0.2”, comme on le voit sur la
figure 4.8 (en haut & gauche) mais elle est fausse pour un masque de @ = 1.4”. En effet, la
figure 4.8 (en haut & gauche) confirme que 'ET thermique domine en mode coronographique
(@ =1.4") pour des objets de magnitude K > 9.

4.6.5 La dynamique du détecteur

De la figure 4.8 (en haut & droite), le régime de bruit de lecture est dominant dans la zone
externe de 'image en imagerie classique pour des étoiles K < 17, en coronographie pour des
magnitudes K < 11.5. et K < 9 avec respectivement des masques de @ = 0.7" et @ =1.4".

Comment gagner encore plus en termes de contraste ?

Dans la Table 4.3, lorsque le régime de bruit de lecture domine, il est intéressant d’optimiser
la dynamique du détecteur qui peut permettre de gagner dans le meilleur des cas en ‘/%T]{,V .
La figure 4.8 (en bas) donne les évolutions du contraste en jouant sur la LIN et le RON. Une
variation de LIN d’un facteur 5 améne une augmentation du contraste de AK = 0.88 et une
variation du méme facteur pour le RON de AK = 1.76.

Toujours en s’appuyant sur la Table 4.3, la zone interne ne varie par contre aucunement
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F1G. 4.8 — Haut a gauche : Evolution du contraste en fonction du mode d’imagerie classique et
d’imagerie coronographique, pour des maques de @ = 0.2"” et @ = 1.4". La configuration observa-
tionnelle est celle de la figure 4.7. Haut a droite : Comparaison des variances des bruits de lecture
(RON = 55¢) et I’ET (ET = 13 magn/arcsec’) en fonction de la magnitude de I’étoile, dans les
bandes K et Bry, dans les modes d’imageries classique et coronographie.Bas : Evolution du contraste
en fonction de la dynamique du détecteur, c’est-a-dire de la linéarité et du bruit de lecture. La confi-
guration observationnelle est celle de la figure 4.7. En Bas a gauche : les LIN considérées sont de :
35000 e, 175000 e~ et 350000 e~ . En bas a droite : Les RON considérés sont de : 55 e, 35 e~
et 25 e”.

avec la LIN ou le RON. Optimiser la dynamique du détecteur a donc une influence seulement
sur la zone externe. Cette optimisation reste néanmoins un point crucial dans le contexte de

développement de futurs instruments & HC et HRA.

4.6.6 Régimes de bruit en fonction de la magnitude de ’objet

A partir des formules analytiques des bruits classiques et de speckles bouillonnnants, il est
possible de déterminer quels sont les régimes de bruit qui dominent dans les zones interne
et externe de I'image en fonction de la magnitude de I’étoile étudiée. La distance de transi-
tion entre ces deux zones peut étre par ailleurs estimée. J’ai reporté sur la figure 4.9 trois
exemples, correspondant aux modes d’imagerie classique et d’imagerie coronographique, pour

deux tailles de masque occulteur (@ = 0.7" et @ = 1.4") dans la bande K.
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FiG. 4.9 — Etude des régimes de bruits dans I’image en fonction de la magnitude de 1’étoile, pour
les modes d’imagerie classique et d’imagerie coronographique (2 = 0.7"” et @ = 1.4"). Je considére
toujours une configuration standard du détecteur, mode de lecture double échantillonnage corrélé et
mode détecteur High Sensitivity (LIN = 35000 e~ et RON = 55 e~). Sont représentées les distances
de transition entre chaque régime de bruit, c’est-a-dire entre bruit de speckles bouillonnnants et bruit
de lecture (ligne en pointillés), entre bruit de speckles bouillonnnants et bruit thermique (ligne en
tirets-pointillés) et entre bruit de speckles bouillonnnants et bruit de photons (ligne en tirets). A
partir de ces distances, les régimes de bruit dominant dans I'image peuvent alors étre identifiés, ainsi
que les frontiéres des régimes de bruit (ligne solide rouge). La zone hachurée est occultée par le masque
coronographique.

De ces trois études, il ressort qu’il n’existe en bande K, ni en imagerie classique ni en ima-
gerie coronographique, de régime de bruit de photons dominant pour une plage de magnitude
K < 18 pour une bonne correction d’OA et dans les conditions standards de fonctionnement
de NACO que j’ai considérées ici. Le bruit de speckles bouillonnnants est donc toujours domi-
nant dans la zone interne. Viennent ensuite dans la zone externe les bruits de lecture et d’ET
en compétition. La transition entre ces deux régimes de bruits est en accord avec ’expression
de leurs variances en fonction de la magnitude pour les trois cas considérés (voir figure 4.8,

en haut & droite).

On notera ’étendue importante de la zone interne limitée par le bruit de speckles bouillon-

nants en imagerie coronographique, par exemple, jusqu’a une séparation de 1.2” (80 UA) pour
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une étoile comme HR 4796 A. Ces figures illustrent & quel point le bruit de speckles bouillonn-
nants est dominant dans les premiéres arcsecondes, lors de ’observation de sources brillantes,
14 o les futurs instruments imageurs de planétes doivent gagner en termes de contraste.
L’utilisation de I'imagerie différentielle, technique permettant de soustraire une composante
importante de I’atmospheére, apparait cruciale pour réduire la dégradation du bruit de speckles

bouillonnnants. Je me permets ici une parenthése pour décrire le principe de cette technique.

Je décrirai ici brievement la technique utilisée dans le cadre de la caméra TRIDENT
développée par Marois et al. (2000). Elle consiste & imager simultanément une étoile dans
trois longueurs d’onde proches de 1.57 (continuum), de 1.625 et de 1.68 pm. De ce fait, la
turbulence atmosphérique et les aberrations du télescope (avant la caméra) sont les mémes
pour les trois images. En jouant sur le fait que des compagnons faibles de type naine brune &
méthane (naine T) ont une forte absorption dans les bandes & méthane a 1.625 et 1.68 pum, il
est alors possible d’obtenir une soustraction précise de 1’étoile centrale et de la contribution
atmosphérique tout en détectant le compagnon faible. Le bruit de speckles bouillonnnants est
alors théoriquement nul. Les effets de chromaticité de la FEP et les aberrations différentielles
des trois voies de mesure de la caméra compliquent la soustraction de 1’étoile. En pratique,
cette soustraction qui serait théoriquement parfaite avec deux longueurs d’onde est optimisée

pour trois, voire cinq longueurs d’onde.

4.6.7 Un meilleur Strehl

Intéressons-nous a présent a la qualité d’image et & son impact sur les limites de détection
de NACO. La figure 4.10 (en haut & gauche) présente les prédictions de contraste en se plagant
toujours dans le cas de notre étoile de magnitude K = 10 pour l'imagerie classique. Cette

fois, différents niveaux de correction sont appliqués : Sr = 47% (performances actuelles de
NACO), 58% et 84%.

Imaginons que l'étoile que nous observons est la source S18 (M3, V = 13 et K = 9.8) de
I’association jeune MBM 12, située & 65 pc et agée de 2 millions d’années. L’instrument NACO
est utilisé en coronographie avec un masque de @ = 0.35". J’ai reporté sur la figure 4.10 (en
haut & droite) les estimations de contraste en fonction de la correction comparée a la brillance
attendue pour une planéte géante de 2 Mj. Cette figure montre que nous atteignons actuel-
lement une limite importante en imagerie, celle de la taille attendue des systémes planétaires
(de Vordre de 10 & 100 UA). Une trés bonne correction, c’est-a-dire la recherche d’un trés
fort Sr, réduit 1’étendue de la zome interne dominée par le bruit de speckles bouillonnnants
et donc d’augmenter les performances de détection dans les premiers dixiémes d’arcsecondes.
Un S tres élevé (> 90%) apparait crucial pour le développement d’une futur imageur de pla-
nétes, si I’on souhaite explorer les environnements circumstellaires au dela de quelques unotés

astronomiques.
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F1G. 4.10 - Haut : Etude du contraste en fonction du Sr dans le cadre de I’imagerie classique (haut
a gauche) et de I'imagerie coronographique (haut & droite) avec un masque de diamétre @ = 1.4".
La source et les conditions d’observation sont décrites précédemment. Bas : Simulations d’images en
bandes R, J et K du disque de 8 Pictoris (A5V, V = 3.9 et d = 20 pc) avec un sillon situé a 18 UA
et de largeur 0.2 UA (fléché). Le gain en résolution permet de clairement détecter ce sillon en R en
comparaison des deux bandes IR J et K. Le Sr est respectivement de 22%, 58% et 84% en R, J et
K.La LIN=300000 e~ et le RON=20 e~

4.6.8 Des imageurs visibles couplés 4 ’OA

Nous venons de voir l'impact crucial des hauts Sr pour les futurs instruments d’imagerie
d’exoplanetes. Nous avons vu dans le chapitre 1 que le St se dégrade vers les courtes longueurs
d’onde. Par exemple, dans le cas d'une trés bonne correction, le St passe de 84% en K a 22%
en R. Cette correction n’est toutefois pas négligeable et ’idée d’utiliser un imageur visible n’est
pas saugrenue. Elle permettrait de gagner sur la résolution des images proportionnellement &
. Cette idée a d’ailleurs traversé 1’esprit des concepteurs de NAOS qui ont prévu une sortie
auxiliaire pour une autre caméra de détection. La caméra visible AVES était supposée occuper

cette place mais le projet n’a pour l'instant pas abouti.

Dans ce contexte, j’ai utilisé le modéle de contraste pour illustrer I'intérét de la caméra
AVES couplée a un systéme d’OA fournissant une trés bonne correction. Considérons le cas
de I’étoile B Pictoris situ7e & ~ 20 pc observée en coronographie (@ = 0.17”) avec NAOS et
CONICA en J et K et AVES en R. J’ai simulé dans la figure 4.10 (en bas) les images corono-

graphiques du disque CS de cette étoile en incluant un sillon dans le disque vu par la tranche.
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Ce sillon a pour largeur 0.2 UA et se situe & 18 UA de ’étoile, soit 0.9”. Les images ont ensuite
été bruitées en tenant compte des bruits standards et du bruit de speckles bouillonnnants.
Ce sillon est clairement détecté sur les observations visibles en R en comparaison des images
en J et K. Malgré une correction moins bonne, la bande R profite tout de méme du gain
en termes de résolution. Bien que l'imageur visible de NAOS semble actuellement tomber
dans les oubliettes, 'idée reste néanmoins trés intéressante pour les futurs instruments d’OA,

fournissant une meilleure correction.

4.7 Conclusion

Ce chapitre m’a permis de présenter le travail de réflexion sur les capacités de détection
des instruments d’OA auquel je me suis consacré au cours de ces trois derniéres années. Ce
travail a abouti & la création d’un modéle de contraste, outil de prédiction des performances
de détection des instruments d’OA dédiés a 'imagerie & HC et HRA. Ce modéle m’a non
seulement servi & préparer des observations, mais aussi & cerner les éléments clefs sur lesquels
agir pour optimiser 'utilisation d’instruments d’OA. Ces repéres se sont avérés réellement
indispensables pour mener & bien les campagnes d’observations dont je vous présenterai les
principaux résultats dans les partie II, III et IV.

Ce modéle s’est avéré un outil précieux pour identifier et quantifier les dégradations engen-
drées par la variation de paramétres pertinents du télescope, du systéme d’OA et de la caméra
de détection. Il m’a amené & identifier les réels enjeux instrumentaux pour le développement
de futurs instruments dédiés a 'imagerie d’exoplanétes (Sr élevé, imagerie différentielle, co-
ronographie, dynamique du détecteur...). Avec le recul, ce travail de modélisation s’est révélé
complémentaire aux phase de tests sur l'instrument NACO, lors desquelles j’ai pu concréte-
ment mettre les mains dans le systéme d’OA NAOS. L’expérience acquise, a la fois lors des
phases de test sur NACO et avec le travail sur le modéle de contraste, s’est concrétisée dans le
cadre de I'imagerie profonde de l’environnement CS des étoiles jeunes, des étoiles & planéte(s)

et de systéme jeunes singuliers dont je tiens, & présent, & vous exposer les résultats.
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1.1 TW Hya, histoire d’'une anomalie

Pendant plusieurs décades, les astronomes ont pensé que les plus proches étoiles récemment
formées appartenaient aux grandes régions de formation stellaire : Taurus-Auriga, Ophiuchus,
Lupus ou Chamaeleon, situées & prés de 150 pc. Ces nuages, qui s’étendent sur des dizaines de
pc, sont principalement composés d’hydrogeéne et d’hélium gazeux qui protégent les poussieres
et la formation de nombreuses molécules des radiations UV baignant le milieu interstellaire.
Avec 'effondrement des sous-structures du nuage, se forment de jeunes étoiles qui collectent
la matiére autour d’elles dans un disque d’accrétion. Ce disque CS peut ensuite étre le lieu de
formation de planétes. Ces étoiles en formation, de masses comparables & celle du Soleil de
0.1-1 Mg, sont aujourd’hui communément appelées étoiles T Tauri (TT), nom initialement
donné par Joy (1942, 1945).

1.1.1 Les étoiles T Tauri

Les étoiles TT, ainsi décrites par Herbig (1962), possédent plusieurs caractéristiques obser-
vationnelles distinctes. I1 s’agit tout d’abord de signes de variabilité photométrique importants
et de fortes raies atomiques en émission, notamment d’hydrogéne et de calcium. A ces fortes
raies en émission, s’ajoute un excés du continuum dans 'ultraviolet (UV) et dans le domaine
IR. La figure 1.1 illustre la distribution spectrale d’énergie de 1’étoile T Tau de la région de
formation Taurus-Auriga.

Des sous-classifications ont par la suite été définies parmi les étoiles TT : les étoiles dites

classiques (CTT), comme T Tau, qui respectent tous les critéres observationnels précédents
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F1G. 1.1 — Distribution spectrale d’énergie de 1’étoile T Tau, T Tauri classique, située dans la ré-
gion de formation stellaire Taurus-Auriga (Bertout et al. 1988). Les excés UV et IR sont nettement
distinguables. La courbe en trait plein correspond & un modéle de disque d’accrétion qui s’ajuste
correctement aux données dans I’'UV mais n’est pas suffisant dans I'IR.

et celles & faibles émissions (WTT) ayant de faibles excés UV et IR, et bien str peu de raies

d’émissions.

1.1.2 Le cas TW Hya

En 1983, Rucinski & Krauter (1983) découvrent que ’étoile TW Hya montre tous les
signes d’une étoile CTT. Toutefois, contrairement aux TT peuplant les régions de formation
stellaire, elle est seule, isolée de tout nuage moléculaire. A-t-elle été éjectée d’une région de
formation 7 Résulte-t-elle de l'effondrement d’un nuage moléculaire de trés faible masse 7 Tout
ceci est resté dans un premier temps énigmatique.

C’est avec les premiéres observations du télescope IRAS que de la Reza et al. (1989)
puis Gregorio-Hetem et al. (1992) découvrent la présence de quatre autres systémes TT dans
une région trés proche de TW Hya. Ils suggérent que ces cing étoiles soient associées. Plus
tard, Kastner et al. (1997) contraignent l’age des étoiles & ~ 10 millions d’années & partir
d’observations a rayons X extraites du catalogue ROSAT et concluent que ce groupe d’étoiles
jeunes forme une association physiquement liée qu’ils nommeront TW Hydrae.

Cette association est située a seulement 50 pc de la Terre. Elle devient dés lors le plus
proche systéeme d’étoiles jeunes connu, isolé de tout nuage moléculaire. L’association TW
Hydrae devient une cible de choix pour ’étude des étoiles T'T auparavant observées dans
les régions de formation stellaire & plus de 150 pc. Elle est particuliérement intéressante
pour l’étude de l'environnement CS proche des étoiles jeunes, la recherche de disques CS
(évolution et longévité des disques de poussiéres et de gaz), de compagnons froids (tests
des modeles d’atmospheére évolutifs) ou pour I’étude des propriétés stellaires de ses membres
(rotation, activité magnétique, étude du moment angulaire, de la multiplicité). La chasse est

alors ouverte, car 'association TW Hydrae n’est stirement pas unique.



Adede IVLOCUIILINCOILIL UL ARPODUVULULALIVUIND JOUINLDW i1 T IVJuIiiomw

1.2 Recherche des associations jeunes et proches

1.2.1 Identification

Les méthodes d’identification d’étoiles jeunes se fondent sur 1’étude de leur distance, de leur
mouvement propre et de leur dge. Distance et mouvement peuvent étre obtenus précisément
lorsque des mesures de parallaxes Hipparcos sont disponibles; parfois il faut seulement se
contenter d’une information sur les mouvements propres de ces objets.

Pour contraindre ensuite ’age des candidats potentiels, plusieurs critéres peuvent étre
utilisés efficacement. Un premier critére classique consiste & utiliser le diagramme HR, &
partir de la luminosité et de la température des candidats. Ce critére permet de distinguer
clairement les objets pré ou post-SP des objets SP. Malheureusement, le doute demeure entre
jeunes et vieilles étoiles. Cette incertitude est illustrée, dans le cas du systéme HD 10647 avec
un age estimé a 25 millions d’années, par Zuckerman et al. (2001b), et 3.5 milliards d’années,
par Decin et al. (2000). I1 est alors nécessaire d’utiliser des indicateurs de jeunesse en étudiant
par exemple les excés IR, l'activité X, I'emission Ha ou bien l'abondance en lithium de ces
étoiles.

La figure 1.2 est tirée des travaux de Webb et al. (1999) qui ont identifié cinq nouveaux
membres de 'association TW Hydrae. Elle présente les mouvements propres des étoiles de

I’association et leur diagramme HR en fonction des prédictions du modéle évolutif de D’Antona
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Fi1Gg. 1.2 — Gauche : Positions et mouvements propres des membres de ’association TW Hydrae
identifiés par Webb et al. (1999). Les vecteurs donnent une extrapolation des mouvements propres sur
une période de 2.10° ans. Ce mouvement propre commun de I’association est estimé & +55 mas/an en
ascension droite et & +20 mas/an en déclinaison aprés correction du mouvement du Soleil. Droite :
Membres de TW Hydrae reportés dans un diagramme HR et comparés aux modéles évolutifs de
D’Antona & Mazzitelli (1997). Toutes les étoiles sont supposées étre 4 50 pc sauf celles avec des mesures
de parallaxes Hipparcos en symbole plein (TW Hya, HD 98800, HR 4796 A, TWA9 A et B). Les
luminosités sont estimées & partir de la magnitude J et la température & partir des types spectraux et
de Véchelle de température donnée par Luhman & Rieke (1998). La barre d’erreur verticale représente
une incertitude de distance de £15 pc et la barre horizontale ’incertitude d’une classe spectrale.
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& Mazzitelli (1997).

Lexces IR

A un age d’un million d’années, plus de 50% des CTT ont un excés IR (Meyer & Beck-
with 2000; Haisch et al. 2001). 11 est fortement soupconné que cet excés soit lié a la présence
de poussiéres dans un disque CS chauffé par I’étoile. A I’age des Pléiades (~ 120 millions
d’années), peu d’étoiles présentent encore un excés. Un age entre 1 et 100 millions d’années
correspond donc & une phase transitoire oil les disques CS constitués de poussiéres et de gaz
se dissipent. Plusieurs processus, décrits par Augereau (2000), sont susceptibles d’éroder les
disques CS. Dans les parties internes (< 10 UA), il s’agit de la formation planétaire et des
mécanismes d’accrétion visqueuse de la matiére sur ’étoile. Au-dela de 10 UA, les réactions
de photo-évaporation par les rayonnements UV deviennent efficaces. A plus de 100 UA, les
rencontres stellaires proches peuvent perturber gravitationnellement le disque. Enfin, la pré-
sence d’'un compagnon substellaire ou stellaire peut fortement affecter la partie externe du
disque en tronquant celui-ci & typiquement un tiers de la séparation physique entre 1’étoile
et le compagnon. La structure du disque de 1'étoile HD 141569 (4agée de 107 ans) avec une
troncature de la partie externe et la présence de bras spiraux dans le disque est actuellement
expliquée par la présence des compagnons proches HD 141569 B et C situés a 8" (séparation
projetée de 792 UA) (Augereau & Papaloizou 2003).

Avec ces processus de dissipation des disques CS autour des étoiles de 1 & 100 millions
d’années, le rapport des luminosités IR et bolométrique Ligr /Lpo évolue donc avec I’age et
en fonction du type spectral (évolution plus rapide autour des étoiles de types spectraux

précoces) (voir figure 1.3). La présence d’excés IR est alors un indicateur de jeunesse, bien
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Fi1c. 1.3 — Gauche : Masse de poussiéres dans les disques CS observés a partir d’observations
millimétriques en fonction de 1’age pour un échantillon d’étoiles de type spectral A (Natta et al.
2000). Droite : Evolution du rapport des luminosités Lir /Lyl en fonction de ’age des étoiles et
de leur type spectral : types spectraux tardifs (cercles pleins) et précoces (cercles vides) & partir de
données IR TRAS et ISO (Song 2002b).
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qu’elle ne permette pas de contraindre précisément 1’age des objets.

Activité X

Pendant trés longtemps, les étoiles Pré-SP, WT'T et étoiles de Herbig, étaient difficilement
discernables des étoiles SP du champ. C’est avec les premiers relevés d’imagerie X que 1’iden-
tification de cette population d’age intermédiaire entre 1 et 100 millions d’années a débuté.
Dans la pratique, ’activité X des étoiles est étudiée a travers le rapport des luminosités X
et bolométrique Lx /Lpy. Dans le cas des étoiles CTT et WTT, ce rapport est de un a trois
fois supérieur a celui des étoiles de la SP ou post-SP. Les binaires trés serrées maintiennent
toutefois en vieillissant une activité X importante, en raison des effets de marée, et peuvent
contaminer la sélection d’objets jeunes.

Pour contraindre 1’a4ge d’une association jeune, sa fonction de luminosité X est générale-
ment comparée & celle de régions d’age connu. Lors d’observations X, les limites de sensibilité
de l'instrument ne permettent pas de détecter tous les événements associés & l’émission de
photons X des étoiles jeunes. Un estimateur, dit de Kaplan-Meier, est alors généralement
utilisé pour obtenir la fonction de luminosité la plus probable associée & la série de données
incomplétes. La figure 1.4 présente une comparaison des fonctions de luminosité X des as-
sociations jeunes TW Hydrae et Tucana avec d’autres régions de formation stellaire (Stelzer
& Neuhauser 2000). Le comportement semblable de ces fonctions de luminosité X avec celles
de Taurus-Auriga (~ 1 million d’années) et d’IC 2602 (30 millions d’années), et bien séparées
de celle des Pléiades (120 millions d’années), contraint I’age de ’association TW Hydrae et

Tucana entre 1 et 30 millions d’années.
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F1G. 1.4 — Comparaison des fonctions de luminosité X d’étoiles tardives (G, K et M) pour différentes
régions de formation stellaire observées par ROSAT : TW Hydrae (cercles vides), Tucana (cercles
pleins), Taurus-Auriga (croiz), IC 2602 (carrés) et les Pléiades (triangles). Cette figure est tirée des
travaux de Stelzer & Neuhduser (2000).



/AL LAl 147 4. LVAIVAULVILOINVILLIYULW L1 ViviuliNg

FEmission Ho

J’ai montré que les CTT possédaient de fortes raies en émission, notamment en hydrogeéne
dans la raie Ha (A = 6563 A). La largeur équivalente typique de ces raies varie entre quelques
unités d’A pour les WTT et plusieurs centaines d’A pour les CTT. Les trés fortes émissions
Ha sont souvent associées & de forts excés IR qui s’expliquent par des mécanismes de chauffage
du disque CS lors de 'accrétion de matiére sur ’étoile. Les plus faibles émissions peuvent par
contre étre expliquées par l'activité chromosphérique. Comme 1’excés IR, cette raie en émission
Ha est un indicateur de jeunesse, mais elle permet difficilement de remonter & ’Age précis de
I’étoile. Elle est clairement visible dans le spectre des nouveaux membres de 1’association TW
Hydrae (Webb et al. 1999) (voir figure 1.5).

Abondance du lithium

L’abondance du lithium est un autre critére spectroscopique pour tracer 1’évolution des
étoiles jeunes de la méme maniére que ’activité X. Les jeunes étoiles de faibles masses pos-
sédent une enveloppe convective externe et un cceur radiatif. Le lithium qui se détruit & une
température de ~ 10% K est progressivement aspiré par des mécanismes de mélange vers le
ceeur central plus chaud. Par conséquent, ’abondance du lithium décroit au cours de 1'évolu-
tion d’une jeune étoile. Bien que ce phénoméne puisse étre atténué pour des étoiles tournant
rapidement sur elles-mémes, ’abondance du lithium est communément utilisée pour estimer
I’age des étoiles jeunes. De la méme maniére que la raie He, la raie d’absorption du lithium
(A = 6708 A) est aisément détectable en spectroscopie optique & moyenne résolution. Cette

raie en absorption est aussi distinguable dans les spectres de la figure 1.5.
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F1G. 1.5 — Spectres des membres de TW Hydrae obtenus par Webb et al. (1999), des étoiles connues
(TW Hya, TWA 2, 3 AB 4 et 5) (droite) ainsi que des nouveaux membres (TWA 6, 7, 8 AB, 9 AB et
10) (gauche). Les raies Ha (A = 6563 A) et du lithium (A = 6708 A) sont indiquées.
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1.2.2 Quatre nouvelles associations

En recoupant ’ensemble de ces critéres de distance, de mouvements propres et d’age,
de nouveaux candidats sérieux ont ainsi pu étre détectés dans ’association TW Hydrae qui
compte aujourd’hui 21 membres (Sterzik et al. 1999; Zuckerman et al. 2001a; Makarov &
Fabricius 2001a; Song et al. 2002a). Mais bien plus que de nouveaux membres, de nouvelles
associations ont été mises en évidence. Cing associations sont donc aujourd’hui connues : 1’as-
sociation TW Hydrae, celle de n Chamaeleontis (Mamajek et al. 1999), ’association Tucana
(Zuckerman et al. 2000) vraisemblablement liée & I’association Horologium (Torres et al. 2000),
le groupe lié a ’étoile B Pictoris (Zuckerman et al. 2001c) incluant 1’association Capricornus
(Van den Ancker et al. 2001) et enfin I’association MBM 12 (Hearty et al. 2000a).

Une question demeure toutefois : quelle est I'origine de ces étoiles jeunes isolées de toutes

régions de formation stellaire ?

1.3 Origine

Contrairement aux CTT généralement associées & un nuage moléculaire, les étoiles Pré-SP
sont apparues lors des relevés d’imagerie X, dispersées dans le champ, généralement loin de
toutes régions de formation stellaire et regroupées sous forme d’associations ou simplement
isolées.

Pour déterminer ’origine de ces jeunes étoiles, incluant les associations jeunes et proches
TW Hydrae, n Chamaeleontis, 8 Pictoris et Tucana-Horologium, Mamajek et al. (2000) ont
proposé un premier scénario. Ce scénario suggére que pendant une période de 10 & 15 millions
d’années, l’association Scorpius Centaurus (Sco-Cen), le plus proche complexe géant de forma-
tion d’étoiles massives avec une population totale de ~ 10* étoiles, ait connu de nombreuses
explosions de Super Novae. Ces explosions violentes se répercutant sur leur environnement
proche ont mené & la formation de trois sous-groupes d’étoiles OB actuellement identifiés
comme Upper Sco (US, 5-6 millions d’années, 145 pc), Upper Centaurus Lupus (UCL, 14-15
millions d’années, 130 pc) et Lower Centaurus Crux (LCC, 11-12 millions d’années, 118 pc).
Ces sous-groupes s’éloignent actuellement les uns des autres et sont associés & de grandes
structures en expansion, arches et enveloppes d’hydrogéne atomique neutre (HI), s’apparen-
tant & des résidus soufflés par les Supe Novaes. La structure la plus proche est & seulement
~ 34 pc du Soleil.

Ces mécanismes de Super Novae pourraient aussi expliquer la formation de nuages mo-
léculaires de faible masse comme les nuages Corona Australis (CrA), Ophiuchus (Oph) ou
du Chamaeleon (Cha) portés par les vents. Ils expliqueraient aussi la formation de groupes
d’étoiles jeunes dispersées, isolées de tout nuage moléculaire et s’éloignant du complexe Sco-
Cen (voir figure 1.6). Il s’agirait bien évidemment ici des associations jeunes et proches, et
plus particuliérement des associations TW Hydrae et n Chamaeleontis qui pourraient avoir
une histoire commune avec le sous-groupe LCC dont elles partagent le mouvement propre.

Ortega et al. (2002) rattachent 'origine du groupe S Pictoris aux régions LCC ou UCL et
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Passociation Tucana-Horologium semblerait plutét associée au sous-groupe US (Makarov &
Urban 2001b). En conséquence, I’étude des propriétés cinématiques de ces associations semble
bien indiquer que leur origine est liée au complexe Sco-Cen. D’autres systémes jeunes, massifs
et isolés, partagent des propriétés cinématiques similaires. Citons par exemple les étoiles de
Herbig HD 100546, HD 163296 et 51 Oph.
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F1G. 1.6 — Mouvements propres des étoiles jeunes et proches de TW Hydrae, n Chamaeleontis et 3
Pictoris depuis 12 millions d’années par rapport aux sous-groupes UCL, US et LCC de I’association
Sco-Cen (Mamajek et al. 2000). Les cercles de 40 pc désignent chacun des sous-groupes il y a 12

millions d’années.

1.4 Etude des associations jeunes et proches

1.4.1 Intéréts

La proximité et I’age des associations jeunes et proches sont deux critéres propices a 1’étude
de la formation et de la caractérisation des planétes géantes et des naines brunes.

A des distances d < 100 pc, environnement CS de ces étoiles jeunes peut étre étudié en
détail. La limite de diffraction & 2.2 ym sur un télescope de 8 m est égale & % = 60 mas soit
3 UA pour une étoile & 50 pc.

A un stade évolutif de 1 & 40 millions d’années, les objets substellaires, NBs ou EPGs,
sont plus chauds et plus brillants d’aprés les modeéles d’atmosphére. Par conséquent, ils sont
plus facilement détectables. D’autre part, ce domaine d’age est idéal pour étudier 1’évolution
des disques planétaires entre une phase dite de premiére génération et une phase de seconde
génération. Les disques de premiére génération sont optiquement épais, composés de pous-
siéres primordiales. Le gaz est présent en quantité importante (Mga,/Mpoussieres = 100). Les
disques plus évolués de seconde génération sont optiquement fins, composés de poussiéres re-

formées par des mécanismes collisionnels. Le gaz dissocié est présent en quantité plus faible
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(Mgaz/Mpoussieres << 1). L'un des mécanismes dissipatifs de la partie interne, contribuant a

la transition de disque de premiére & seconde génération, est la formation planétaire. Un age

de 10 millions est aujourd’hui estimé pour la formation des planétes géantes. De tels corps

sont donc susceptibles d’étre présents dans 1’environnement CS de ces étoiles jeunes.

1.4.2 Contexte scientifique

Au début de ma thése, a 'automne 2000, quatre des cing associations principales sont

déja identifiées. 11 s’agit de TW Hydrae (Kastner et al. 1997; Sterzik et al. 1999), MBM 12
(Hearty et al. 2000a), Tucana-Horologium (Zuckerman et al. 2000; Torres et al. 2000) et 7

Chamaeleontis (Mamajek et al. 1999, 2000). Le groupe associé a ’étoile 8 Pictoris sera détecté

un an plus tard. L’essentiel des études publiées porte alors sur ’association TW Hydrae afin

de rechercher la présence de disques CS et de compagnons de faibles masses :

e Les relevés IR du satellite IRAS permettent de suspecter que les sources TW Hya,

Hen-3-600 A, HD 98800 et HR 4796 A sont entourées de poussiéres. Le télescope HST
confirme finalement ces présomptions avec la détection en lumiére diffusée des disques
CS autour des sources HR 4796 A (Schueider et al. 1999) et TW Hya (Krist et al. 2000).
Du sol, 'imagerie thermique permet de contraindre la taille du disque CS de HD 98800 B
(Gehrz et al. 1999). De premiers éléments sur la composition chimique des grains de
poussiéres ont été par ailleurs découverts lors des observations spectroscopiques de Sitko
et al. (2000), entre 3 et 13 pm, révélant la présence de silicates.

La recherche de compagnons de faible masse méne & la détection de la naine brune
TWA 5B avec le HST par Lowrance et al. (1999). Ce compagnon, avec une masse
estimée & 15-60 M, est confirmé plus tard par spectroscopie (Neuhduser et al. 2000).
De nombreux candidats potentiels sont par ailleurs détectés au sol avec le télescope
de 3.5m New Technology Telescope (NTT) de 'ESO autour de TWA 7 ou TWA 8
(Neuhduser et al. 2000). Bien qu’ils ne soient toutefois pas confirmés, ils montrent que
les capacités de détection des grands télescopes au sol permettent d’explorer le régime de
masse substellaire (NBs et planétes géantes) a des séparations de ’ordre de ~ 100 UA.
Les détections du compagnon NB autour de TWA 5 B et les récentes images IR du
disque CS de TW Hya (Weinberger et al. 2001) sont présentées dans la figure 1.7. Le
compagnon NB autour de HR 7329, membre du Groupe 8 Pictoris, sera détecté plus
tard par Lowrance et al. (2000) avec HST.

Alors que I'environnement CS des membres de ’association TW Hydrae commence & étre

bien exploré, identification des nouvelles associations jeunes et proches Tucana-Horologium,

MBM 12 et n Chamaeleontis offre de nouvelles cibles de choix.
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Fi1c. 1.7 — a) Image coronographique HST/NICMOS en bande H de TWA5 B (Lowrance et al.
1999), naine brune d’une masse de 15-60 M. b) Image coronographique HST/NICMOS en bande H
de HR 7329 B, naine brune de 30 M détectée par Lowrance et al. (2000). ¢) Image coronographique
(@ =0.3") de TW Hya obtenue avec HST/NICMOS dans les filtres F110 (1.10 pm) et F160 (1.60 um)
(Weinberger et al. 2001). Le disque vu de face est ici détecté de 20 UA a 230 UA.

1.4.3 Démarche

Motivations

Dans ce contexte scientifique bouillonnant, mon objectif est d’étudier la multiplicité des
naines brunes compagnons d’étoiles, de caractériser la physique de ces objets et d'imager les
premiéres exoplanétes. Ces motivations sont directement liées & la volonté de comprendre
quels sont les mécanismes de formation des naines brunes et des planétes.

Dans ce but, j’ai profité du travail d’identification des nouvelles associations jeunes et
proches pour rechercher la présence de compagnons substellaires dans ’environnement CS
des étoiles jeunes. J’ai donc ici soit utilisé les résultats publiés, soit profité de la sélection de
sources identifiées par Ben Zuckerman de UCLA (University of California of Los Angeles),
Patrick Lowrance de 'IPAC (Infrared Processing and Analysis Center) et Christophe Dumas

du JPL (Jet Propulsion Laboratory) avec qui nous collaborons. D’autre part, j’ai utilisé les
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modeéles évolutifs du Groupe de Lyon avec qui nous travaillons dans le but de tester si la
photométrie des candidats substellaires était compatible avec celle d’objets de faibles masses
liés.

Mon travail a donc consisté a observer I'environnement CS des membres des associations
jeunes et proches dans un intervalle de séparations de quelques UA & quelques centaines d’UA.
Je me suis donc pour cela servi des grands télescopes au sol couplés & ’OA et, notamment, des
instruments ADONIS/SHARPII au télescope de 3.6 m de ’'ESO (La Silla), PUEO/KIR+Grif
au CFHT (Mauna Kea), puis plus tard NACO sur I’'UT4 de 8 m (Paranal).

Sélection de sources

A partir des travaux d’identification des associations jeunes et proches, des interactions
avec Ben Zuckerman, Patrick Lowrance et Christophe Dumas, j’ai répertorié pour toutes ces
étoiles jeunes leurs caractéristiques en termes de distance, de type spectral et d’observabilité.
J’ai considéré, de plus, les données photométriques et spectroscopiques a différentes longueurs
d’onde pour sélectionner une liste d’étoiles propices a la recherche de compagnons faibles. Dans
un second temps, j’ai utilisé le modéle de contraste pour étudier les prédictions en termes
de performances de détection autour de ces objets. Ces résultats m’ont permis d’estimer
les compagnons substellaires les plus faibles susceptibles d’étre détectés en fonction de leur

séparation angulaire pour chaque type d’instrumentation.

Observations et stratégie

Une premiére campagne d’observations a débuté dans I’hémisphére sud en juin 2001 pour
étudier 'association Capricornus, puis en octobre 2001 pour étudier I'association Tucana-
Horologium. A ces premiéres observations, se sont ajoutées de récentes observations avec
NACO. Dans I’hémisphére nord, j’ai débuté une seconde campagne d’observations pour étudier
les membres de 1’association MBM 12.

Pour optimiser la recherche de compagnons substellaires, nous avons décidé d’imager
chaque candidat dans la bande H ou K qui offre le meilleur compromis entre résolution
et qualité d’image, selon les conditions atmosphériques. L’'imagerie classique permet de son-
der I'environnement CS jusqu’a la limite de diffraction du télescope. La coronographie permet
en plus d’accéder a de plus hauts contrastes pour des séparations supérieures a la taille du
masque occulteur. Notre stratégie est alors d’imager classiquement, puis avec le coronographe,
chaque candidat. Dans le cas d’une détection positive, I’étoile est imagée dans les bandes J,
H et K pour obtenir une information de couleur sur l'objet faible détecté. Des standards
photométriques et astrométriques sont aussi imagés au cours de la nuit.

Comment confirmer que ces candidats sont liés ?

Si I’objet faible détecté satisfait aux critéres de couleurs par rapport aux modeéles évolutifs,

il est possible ensuite de voir s’il partage le méme mouvement propre que 1’étoile centrale.
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Il est alors nécessaire que ’étoile centrale ait un mouvement propre significatif qui puisse
étre mis en évidence sur quelques mois ou quelques années. Si c’est le cas, cette source est
alors ré-observée. Pour une confirmation définitive de la nature des candidats, 'astrométrie
n’est toutefois pas complétement suffisante. Il est nécessaire de caractériser 'objet avec des
observations spectroscopiques en IR & partir des bandes du méthane (CHy), de l'eau (H20)
et du monoxyde de carbone (CO) propres aux NBs L et T. C’est bien sir possible si 'objet

est suffisamment brillant.

Les difficultés rencontrées

Les études photométriques et astrométriques ne sont toutefois pas forcément simples dans
le contexte des imageries en OA classique et coronographique. Si un objet faible est détecté
en imagerie classique, il est possible d’obtenir directement sa position relative et son contraste
par rapport a 1’étoile centrale quelles que soient les conditions photométriques. Cela revient &
supposer que ’atténuation est identique sur I’étoile et sur 'objet faible lors d’une intégration
élémentaire. Dans le cas de larges séparations (> 3") et de faibles contrastes (Am < 4),
une photométrie d’ouverture est généralement suffisante pour déterminer le contraste. Pour
de plus faibles séparations et/ou de grands contrastes, il est préférable d’avoir recours aux
algorithmes de déconvolution. Leur utilisation peut s’avérer parfois délicate, comme nous le
verrons dans le chapitre 2. Si la photométrie de ’étoile centrale est connue, il est possible de
déterminer directement la photométrie de ’objet faible.

Dans le cas de 'imagerie coronographique, pour estimer le contraste entre 1’étoile centrale
et l'objet faible, il est inévitable d’utiliser la photométrie d’ouverture. En effet, il n’existe
pas, pour le moment, d’algorithme de déconvolution traitant ce probléme. La détermination
du contraste s’effectue a partir du rapport des flux en ADU/s, entre ’étoile centrale imagée
classiquement et ’objet faible imagé en coronographie. Comme deux images différentes sont
utilisées, obtenir le contraste est possible si et seulement si les conditions sont photométriques.
Pour I'étude de la position relative, il est nécessaire de calibrer, au préalable, les décalages

induits par des changements de conditions d’observations.

1.4.4 Bilan

Je présente dans les quatre chapitres suivants les résultats que j’ai obtenus dans le cadre
des campagnes d’imagerie sur les associations Capricornus, MBM 12 et Tucana-Horologium.
Cela représente un total de 13 nuits d’observations que j’ai menées avec les instruments
ADONIS/SHARPII, PUEO/KIR+Grif et NACO.

Tout d’abord, les observations avec ADONIS/SHARPII m’ont permis de réfuter la pré-
sence d'un disque de poussiéres autour du compagnon (probable) de 1’étoile HD 199143.
L’étude de ’association MBM 12 m’a permis de détecter plusieurs systémes binaires serrés,
et un disque proto-planétaire avec l'instrument d’OA PUEQ/KIR+Grif. Enfin, I'imagerie

classique et l'imagerie coronographique, de plus d’une vingtaine de membres de la grande
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association australe Tucana-Horologium, ont mené & la détection de deux compagnons stel-
laires et de deux compagnons substellaires probables avec ADONIS/SHARPII. Je présente,
par ailleurs, de nouveaux résultats récemment obtenus avec NACO. Enfin, & partir de ces
résultats, et de ceux publiés sur les associations TW Hydrae, n Chamaeleontis et 8 Pictoris,
je tente d’apporter des indices sur les fractions de compagnons stellaires et substellaires dans

ces associations.






Chapitre 2

L’Environnement Circumstellaire de
HD 199143
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2.1 L’association Capricornus

Alors que les associations jeunes et proches TW Hydrae, n Chamaeleontis, Tucana-Horologium
et MBM 12 ont déja été clairement identifiées & ’aide de leurs mouvements propres, de leur
activité X et par une caractérisation spectroscopique (Ha et lithium) de chaque membre, Van
den Ancker et al. (2001) révélent l'existence de deux étoiles jeunes liées, HD 199143 (F8V,
V = 7.34) et HD 358623 (K7, B = 10.6), isolées de tout nuage moléculaire. Ils suggérent
qu’elles sont les premiers membres d’une nouvelle association jeune et proche qu’ils nomment
Capricornus. Zuckerman et al. (2001c) associeront plus tard ces deux jeunes étoiles au groupe
B Pictoris.

L’étude de la distribution spectrale d’énergie de 1’étoile HD 199143 dans le visible, par-
ticuliérement des raies en absorption Ha et du sodium NalD, améne Van den Ancker et al.
(2001) & montrer que cette étoile tourne sur elle-méme avec une valeur de vsini de quelques
centaines de kms ™! (voir figure 2.1, @ gauche). Une étude spectroscopique dans 'UV a aussi
révélé une importante variabilité du continuum et de plusieurs raies d’émission (Mgi1, CI,
Ci, C1v, Si1v, Hell et NV). Enfin, a plus grande longueur d’onde, Van den Ancker et al.
(2001) ont mis en évidence un excés IR & 12 pm relativement surprenant pour une étoile qui
est pratiquement sur la SP. La figure 2.1 (& droite) présente la distribution spectrale d’énergie
de HD 199143.
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F1G. 2.1 — Gauche : Spectre haute résolution de HD 199143 dans la région de la raie Ha. Ce
spectre est comparé & celui de I’étoile de référence HR 963 (F8V). L’élargissement de cette raie et
de nombreuses autres raies photosphériques en comparaison des raies plus étroites de HR 963 est
attribuée par Van den Ancker et al. (2001) & la rotation de ’étoile sur elle-méme plutot qu’a une
erreur de classification de luminosité (et donc de gravité stellaire). Droite : Distribution spectrale
d’énergie de HD 199143 observée en UV et IR (cercle) comparée au modéle de Kurucz pour une étoile
de Tery = 6200 K et logg = 4.3 (trait plein).

Van den Ancker et al. (2001) ont suggéré que les caractéristiques atypiques de HD 199143
étaient causées par la chute de matiére sur 1’étoile, accrétée d’un possible compagnon TT
proche. L’identification de 1’étoile TT, HD 358623, située & 5 arcminutes et partageant un
méme mouvement propre que HD 199143, les a poussés & supposer que cette étoile soit ’hy-

pothétique compagnon responsable de la variabilité UV et de I'excés IR.

2.2 Motivations et concurrences

Les caractéristiques particuliéres de HD 199143 et HD 358623 et le fait que ces deux
sources puissent étre les premiers membres d’une plus large association m’ont incité & imager
I’environnement CS de ces deux étoiles & 1'aide d’instruments & HC et HRA. J’ai donc sé-
lectionné prioritairement ces sources dans le cadre d’une demande de temps sur 'instrument
ADONIS/SHARPII du télescope de 3.6 m de 'ESO a La Silla. Nous les avons observées les 2
et 3 juin 2001 puis les 28 et 29 octobre 2001.

Dans le cadre d'une demande de temps indépendante, Jayawardhana & Brandeker (2001b)
ont observé ces deux sources avec le méme instrument quelques jours plus tét, le 31 mai 2001
et le 1°7 juin 2001. Ils sont donc les premiers & avoir révélé la présence de deux possibles
compagnons autour de chacune des étoiles. A partir de la photométrie de HD 199143 A et B,
Jayawardhana & Brandeker (2001b) mettent en évidence une couleur (J — K = 1.37 £ 0.05)
trés importante pour le candidat compagnon (CC) HD 199143 B. D’apreés le modéle évolutif
BCAHO8, cette couleur le placerait dans le régime de masse des planétes. Jayawardhana

& Brandeker (2001b) suggérent alors que la présence de poussiéres, et plus explicitement
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HD 199143

HD 356823

FiG. 2.2 — Images ADONIS/SHARPII en bandes J et SK de HD 199143 et de HD 358623 obtenues
le 2 juin 2001 au télescope de 3.6m de 'ESO & La Silla.

d’un disque circum-secondaire, contribuerait au rougissement de cet objet. Toutefois, nos

observations n’ont pas confirmé ce résultat.

2.3 Article A&A : Pas de disque autour de HD 199143 B

A partir des images de HD 199143 A et B, obtenues les 2 et 3 juin 2001 puis les 28
et 29 octobre 2001, les données photométriques de HD 199143 B se sont révélées signi-
ficativement différentes de celles de Jayawardhana & Brandeker (2001b) avec une couleur
(J — K = 0.81 £ 0.08). J’'ai donc exploré plusieurs pistes susceptibles d’expliquer cette dif-
férence. Tout d’abord, 'une des sources, HD 199143 A ou B, peut étre photométriquement
variable. Toutefois, une variation de ~ 0.57 magnitude semble difficilement imaginable au vu
des observations de variabilité photométrique connues actuellement (Carpenter et al. 2001).
Je me suis donc ensuite orienté sur une erreur causée soit par une différence de traitement
des algorithmes de déconvolution, IDAC (Jayawardhana & Brandeker 2001b) et MISTRAL

(notre équipe), soit par une correction d’OA différente entre les deux jeux d’observations.

2.3.1 La correction d’OA, élément critique de la déconvolution

J’ai donc mené ici une analyse sur la qualité des images de nos observations et de celles
de Jayawardhana & Brandeker (2001b). La figure 2.3 illustre la comparaison de ces deux
observations dans le cas des bandes J, K et SK. Il apparait clairement que la correction est
bien plus partielle dans les observations de Jayawardhana & Brandeker (2001b), notamment

dans la bande J ou elle est susceptible d’étre la plus mauvaise.
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HD 199143 en Bande J

(Jawardhana & brandeker 2001) (Chauvin et a. 2002)

Fi1Gc. 2.3 — Images ADONIS/SHARPII en bande J de HD 199143 obtenues par Jayawardhana &
Brandeker (2001b) (a gauche) et lors nos observations (& droite). Les images sont ramenées a un
temps de pose de 1 s et & un méme échantillonnage de 35 mas.

Quel est 'impact de cette correction partielle sur la déconvolution ?

Le but d’un algorithme de déconvolution est d’estimer au mieux l'objet d’'intérét & partir des
images partiellement corrigées par I’OA. Les sources d’erreurs sont le bruit dans l'image et
la connaissance imparfaite de la FEP. Il est alors nécessaire d’introduire des connaissances a
priori sur le bruit dans 'image et sur ’objet dans le cas de la déconvolution classique, par
exemple dans le cas du programme de déconvolution de Véran (1997). On suppose donc que
la FEP est parfaitement connue et que 1’objet est 1'unique inconnu. Pour des algorithmes
de déconvolution myope, tels MISTRAL et IDAC, on recherche conjointement 1’objet et la
FEP. S’ajoutent donc des connaissances a priori sur la FEP. Ces connaissances a priori sont
connues sous le terme de régularisation.

Le fait que la correction d’OA soit plus dégradée implique que la FEP est susceptible de
variée de fagon plus importante, ce qui conduit & augmenter le terme de régularisation sur
cette derniére. Supposer plus de connaissances a priori sur la FEP peut étre alors la cause
d’une mauvaise restitution de l'objet et de la FEP. Une mauvaise régularisation de la FEP
est stirement responsable de I'erreur sur I'estimation du contraste et de la position relative
des données de HD 199143 AB, déconvoluées avec IDAC par Jayawardhana & Brandeker
(2001Db).

Pour confirmer cette interprétation, j’ai analysé avec Franck Marchis nos données déconvo-
luées avec IDAC. La correction étant meilleure, la régularisation sur la FEP est alors moins
importante et donc les chances de mal restituer I'objet et la FEP sont plus faibles. Nous
avons ainsi confirmé les résultats de déconvolution obtenus avec MISTRAL sur notre jeu de
données. Avec I'aide de Thierry Fusco, nous avons par ailleurs déconvolué avec ’algorithme de
déconvolution MISTRAL les données de Jayawardhana & Brandeker (2001b). Une meilleure
régularisation sur la FEP a permis de confirmer nos précédents résultats et de montrer qu’une
mauvaise régularisation sur la FEP avait transféré une fraction de 1’énergie du compagnon
dans la primaire.

Finalement, on retiendra que lorsque la correction est meilleure, la déconvolution l’est
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aussi méme si la FEP est parfaitement connue. En effet, un correction faible méne & un moins
bon signal & bruit dans 'image. D’autre part, dans le cas de la déconvolution myope, si la
FEP est mal corrigée, elle est susceptible de beaucoup varier et d’étre donc plus difficile a
estimer. Dans ces conditions, une bonne régularisation est alors essentielle pour réduire les

sources d’erreur et accroitre la qualité et la fiabilité de la restitution.

2.3.2 Nouvelle photométrie et modéle évolutif

J’al ensuite comparé cette nouvelle photométrie des bandes J, H et K de HD 199143 A
et B aux prédictions du modéle évolutif de BCAH98, pour un systéme 4gé de 25 & 31 millions
d’années. J’ai ainsi montré que HD 199143 B peut correspondre & un compagnon stellaire de
0.6 Mg, de type spectral M2. La présence d’un disque de poussiéres n’est donc plus nécessaire
pour expliquer I’excés de couleur observé par Jayawardhana & Brandeker (2001b). Par ailleurs,
la présence de ce CC froid explique aussi ’excés IR & 12 um, observé par Van den Ancker et
al. (2001).

Dans le cas de HD 358623 A et B, les contrastes en J et K étant moins importants,
la séparation plus grande (~ 2.2"), la correction d’OA devient alors moins critique pour les
algorithmes de déconvolution. Nos valeurs de photométrie sont cohérentes avec celles obtenues
par Jayawardhana & Brandeker (2001Db). Elles confirment ’existence d’un compagnon stellaire
probable de 0.6 Mg, et de type spectral M2.
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Abstract. We present new, high angular resolution images of HD 199143 in the Capricornus association, obtained with the
adaptive optics system ADONIS+SHARPII at the ESO 3.6 m Telescope of La Silla Observatory. HD 199143 and its neighbour
star HD 358623 (separation ~5" away) have previously been imaged with adaptive optics. For each star, a companion has been
detected in the J and K bands at respective separations of 1.1” and 2.2 (Jayawardhana & Brandeker 2001). Our new photometry
of HD 199143 B suggests that it is a M2 star and that the presence of circumstellar dust proposed by van den Ancker et al. (2000)
is no longer necessary. We show that the 12 um flux detected by IRAS previously interpreted as an IR excess, can be explained

by the presence of the late-type companion.

Key words. stars: imaging — binaries: general — stars: low-mass, brown dwarfs — stars: pre-main sequence

1. Introduction

During the last few years, the nearby young stellar associa-
tions have become important targets for studying disk evolution
and planet formation (Jayawardhana & Greene 2001). Indeed,
their proximity (typically closer than 100 pc) makes them ideal
to observe the close circumstellar environment. Their youth
(around 10 Myr) implies that planets may have already formed
and that circumstellar disks may be optically thin and show
evidence of spatial structure such as rings and gaps. The re-
cent observations of the TW Hydrae Association (Kastner et al.
1997; Webb et al. 1999) or the Tucana Association (Zuckerman
et al. 2000; Zuckerman et al. 2001a) have revealed the exis-
tence of low-mass companions or circumstellar disks in these
young and nearby open clusters. These detections are cru-
cial to constrain the current models of proto-planetary sys-
tems formation and evolution. Searching more deeply into the
close circumstellar environments of known associations and
prospecting for new open clusters is clearly needed. The two
physically bound stars HD 199143 and HD 358623 have re-
cently been presented as a new possible young association
(the Capricornus Association), located at ~48 pc and aged at
~10 Myr (van den Ancker et al. 2000). They also have been

Send offprint requests to: G. Chauvin,
e-mail: gchauvin@obs.ujf-grenoble. fr

associated recently to the Beta Pictoris Group by Zuckerman
et al. (2001b). Spectroscopic observations have revealed the
presence of ultraviolet and IR excess for HD 199143 which
were attributed to the presence of an accretion disk around an
hypothetical T Tauri-like companion.

To test these interpretations, high resolution imaging was
needed. The first adaptive optics (AO) observations of the
Capricornus association were carried out on 2001, May 31th
and June Ist. Two companions were resolved around both
HD 199143 and HD 358623 (Jayawardhana & Brandeker
2001). In the case of the binary system HD 199143, the (J-K =
1.37) color observed for HD 199143 B was attributed to the
likely presence of a circumstellar disk. We present in this pa-
per new results in J, H and SK (short K) bands for this source,
which lead to a different interpretation of the spectral type of
HD 199143 B and the possible existence of a circumstellar disk
around this companion.

2. Observation and data reduction

The observations were conducted at the La Silla Observatory
on the 3.6 m telescope on 2001, June 2nd and 3thd and October
28th and 29th. The AO system ADONIS combined with the
SHARPII camera was used to observe HD 199143 in the near
infrared broad bands J, H and SK. A plate scale of 0.05”/pixel
(field of view of 12.8” x 12.8"") was chosen. In June, about



4 AV /AL A Al AL ™ 4.

A IDAN YV AIVUININDAVILIN 4 VLIVVUUVUWVID A D VULALIVG VD 11 1991329

220

100 frames were taken with individual integration times of 0.4 s
inJ,0.3sin H and 0.3 s in SK with a seeing ranging from 0.85”
to 1.5” in V band. In October, we obtained 100 frames of 0.2 s
in H and SK and 100 frames of 0.3 s in J under good seeing
conditions (stable at 0.9”).

The reference star HD 198420 was observed to estimate
the PSF in each band during both periods. We also observed
the stars S055D, S294D and S209D, taken from the HST pho-
tometric standards catalog, to estimate the PSF and obtain
the near IR photometry of HD 199143 A and its companion
HD 199143 B.

The data were corrected from detector and sky background
effects (bias, flat-fielding and badpixels correction). Then, the
myopic deconvolution algorithm MISTRAL (Fusco et al. 1999;
Conan et al. 2000) was used to obtain the flux ratio and the
separation of the system HD 199143. MISTRAL allows the
restoration of both the object and the Point Spread Function
(PSF). This technique is called “myopic” deconvolution be-
cause it accounts for the uncertainties and variability of the
PSF through the use of several images of a reference star. The
a priori knowledge of the object structure (multiple star) is
also used. Figure 1 presents the result of the deconvolution on
J band images.

3. Results and comparison to previous data

Based on the observations obtained in October 2001 (under the
best photometric and seeing conditions), we derived the pho-
tometry of HD 199143 A and its companion HD 199143 B in J,
H and K bands. To obtain the photometry in K band, we had to
consider a correction factor to convert the flux from SK to K for
both stars. We took into account the spectral transmissions of
both filters and the difference of spectral type between the sci-
ence object (F8V star HD 199143 A and M2 star HD 199143 B)
and an AQV star. In both cases, this factor was smaller than
0.004 mag and therefore neglected. The separation between the
two components was estimated by MISTRAL at 1.074+0.004"
(consistent in J, H and K for observations of June and October
2001). The new photometric results are reported in Table 1.
The contrasts between HD 199143 A and B during the three
AO observations are also compared in Table 2. Jayawardhana
& Brandeker (2001) used the myopic deconvolution algorithm
IDAC for their data set. For HD 199143 A, our results are con-

Fig.1. Left: ADONIS image in J band of HD 199143 A and B
(the pixel scale is 50 mas). Right: resulting image obtained with the
MISTRAL myopic deconvolution algorithm.

G. Chauvin et al.: No disk needed around HD 199143 B

Table 1. Photometry of HD 199143 A and B (October 2001).

Sources J H K
(mag) (mag) (mag)
HD 199143 A+B 6.19 5.90 5.82
HD 199143 A 6.27 6.02 5.95
HD 199143 B 8.95 8.35 8.14

Table 2. Comparaison of actual contrast observations between
HD 199143 A and B.

Epoch AJ AH AK Dec Algo.
01/06¢ 325+0.04 - 221+£0.03 IDAC

02/06° 2.67+0.05 - 2.16 £0.02 MISTRAL
29/10¢ 2.68+0.03 233+0.01 219+0.02 MISTRAL

¢ (Jayawardhana & Brandeker 2001).
b (this paper).
¢ (this paper).

sistent with the values obtained by Jayawardhana & Brandeker
(2001) respectively J = 6.23 + 0.04 and K = 5.90 + 0.03 if
we consider our photometric uncertainties of 0.04 mag. These
results are also consistent with the photometric values de-
rived for unresolved observations of HD 199143 presented by
Oudmaijer et al. (2001).

But, interestingly, the contrasts we measured between
HD 199143 A and B at J band are significantly different from
those measured by Jayawardhana & Brandeker (2001) as we
will discuss in the next section.

4. Discussion of contrast estimation

In the case of HD 199143 B, our photometry presented in
Table 1 is different from the one presented by Jayawardhana
& Brandeker (2001) as we found a significant difference of
contrast in J band. This difference is supported by the results
obtained in June and October 2001. Instrumental effects can
be dismissed because the observations were taken with the
same instrumental configuration (ADONIS+SHARPII) on the
ESO 3.6 m telescope. Uncertainties in our photometric mea-
surements cannot be the source of this 0.57 mag difference
since our K-band measurements are in perfect agreement be-
tween the two observation dates (02/06 and 29/10). Moreover,
the J and K band contrast measurements that we obtained be-
tween HD 358623 A and HD 358623 B are consistent with the
results of Jayawardhana & Brandeker (2001) as presented in
Table 3. In this case, the separation between the two compo-
nents is estimated at ~2.2” and is more favorable for the de-
convolution. We propose to investigate the two causes which
may be responsible for this discrepancy: the variability of the
stars and the two myopic deconvolution algorithms used IDAC
and MISTRAL.
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Table 3. Comparaison of actual contrast observations between
HD 358623 A and B.

Epoch  AJ AK Dec Algo.
01/06+ 1.81+0.08 1.67+0.06 IDAC
02/06% 1.75+0.06 1.67+0.05 MISTRAL

¢ (Jayawardhana & Brandeker 2001).
b (this paper).

4.1. Variability or flaring

A first explanation might be the photometric variability of
one or both stars in this sytem; this phenomenon is relatively
frequent for young T Tauri stars. However, Carpenter et al.
(2001) have observed near-infrared photometric variability of
Classical and Weak T Tauri stars toward the Orion A molecular
cloud. The mean peak to peak amplitudes they detected were
~0.2 mag, less than the present difference of 0.57 mag. In addi-
tion, even if the case of a flaring star is considered, a variability
observed in J band would also be expected in K band which
is not the case. Consequently, it is unlikely that this difference
originates from stellar processes.

4.2. Deconvolution algorithms

The discrepancy of the J band photometry is present between
two distinct data sets deconvolved with two different deconvo-
lution algorithms MISTRAL (that we used) and IDAC (used
by Jayawardhana & Brandeker 2001). We first investigated the
difference in the image quality of both observations as shown in
Fig. 2. Jayawardhana & Brandeker (2001) kindly shared their
data to conduct this analysis. The AO correction in their ob-
servations is low compared to our data (due probably to worse
weather conditions). Our observations are then more favorable
to perform myopic deconvolution and deduce the photometry
of HD 199143 B (see Table 1). If we perform deconvolution
with IDAC on our observation, the results are consistent with
MISTRAL deconvolution results (see Table 4).

In the unfavorable case of a low AO correction, we can still
perform deconvolution but the regularisation on the PSF and
the object needs to be done cautiously. The results obtained
with MISTRAL and IDAC on Jayawardhana & Brandeker
(2001) observations are also presented in Table 4 and show that
this regularisation seems to be responsible for the discrepancy
in J band.

5. Astrophysical results
5.1. HD 199143 A

With our new photometric measurements, we have investigated
the evolutionary status of HD 199143 A. Figure 3 shows the
colors of HD 199143 A overplotted on the isochrones provided
by Baraffe et al. (2002). We thus derive the two possible stellar
parameters of this star. The results are presented in Table 5.
These parameters are consistent with an expected F8V
spectral type (Schmidt-Kaler et al. 1982; van den Ancker et al.
2000). The age found for HD 199143 A is older than 18+2 Myr
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J Band J Band

SE Band

Fig. 2. Left: ADONIS images in J and K band of HD 199143 AB ob-
tained by Jayawardhana & Brandeker (2001). Right: ADONIS images
we have obtained in J and SK. The images are scaled to the same pixel
scale (35 mas) and the same integration time (1 s).

Table 4. MISTRAL and IDAC results compared for the observations
obtained by Jayawardhana & Brandeker (2001) in (01/06) and our ob-
servations in (29/10) in the case of HD 199143.

Epoch  AJ AK Dec Algo.
01/06 ¢ 3.25+0.04 2.21+0.03 IDAC
01/06 ¢« 2.73£0.1 2.14+0.1 MISTRAL
29/10¢  2.72+0.05 225+0.05 IDAC
29/10¢ 268 +0.03 2.19+0.02 MISTRAL

¢ (Jayawardhana & Brandeker 2001).
¢ (this paper).

when compared to the estimation reported by Jayawardhana &
Brandeker (2001), but in reasonable agreement if we consider
the uncertainty of the color measurements and of the stellar
model we used. If we consider the evolutionary tracks Mg ver-
sus J — K and My versus J — H which most constrain the age
of HD 199143 A, we see that this object is likely to be aged of
25 Myr. However, an age of 31 Myr is still possible according
to the uncertainties. We then considered both ages to derive the
stellar parameters presented Table 5.

5.2. HD 199143 B

From the color analysis proposed by Jayawardhana &
Brandeker (2001), HD 199143 B appeared to be extremely red.
They attributed the strong J — K color of 1.37 mag to an IR ex-
cess caused by a circum-secondary disk around HD 199143 B,
as first suggested by van den Ancker et al. (2000) based on
12 um IRAS excess. Our more recent observations (Table 1)
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Fig. 3. Comparison of evolutionnary tracks given by Baraffe et al.
(2002) representing absolute Magnitudes versus colors with the mea-
surements of HD 199143 A (circle) and HD 199143 B (triangle).
Uncertainties on the colors measurements are also overplotted. We
supposed that the system was located at 48 pc with no extinction
(van den Ancker et al. 2000; Jayawardhana & Brandeker 2001).

fail to support the need for this interpretation as HD 199143 B
is significantly less red (J — K = 0.81). As we suppose
that the components HD 199143 A and B are coeval, the
HD 199143 B age is 25 or 31 Myr. Using the evolutionary

G. Chauvin et al.: No disk needed around HD 199143 B

Table 5. Stellar parameters derived from the isochrones provided by
Baraffe et al. (2002) for an age of 25 Myr and 31 Myr.

Age of 25 Myr
Source M Terr log(g) L
(Mo) (K) (Lo)

HD 199143 A [1.2,1.3] [5770,5990] [4.17, 4.29] [2.18, 2.23]
HD 199143 B [0.57, 0.6] [3622, 3651] [4.46, 4.45] [0.08, 0.09]

Age of 31 Myr

Source M Terr log(g) L
(Mo) K (Lo)
HD 199143 A 1.3 6046 428 2.24

HD 199143 B [0.6, 0.62] [3661, 3683] [4.51, 4.50] [0.08, 0.09]

model of Baraffe et al. (2002), we derived the stellar parame-
ters for HD 199143 B as for HD 199143 A. The results are pre-
sented in Table 5. These values are consistent with the IR col-
ors of a M2 star according to the color table given by Kenyon
et al. (1995). The presence of circumstellar matter is no longer
needed to explain the color measurements of this object.

6. Origin of the 12 um excess

If a circumsecondary disk is no longer needed to explain the
near-IR observations of HD 199143 B, one question is still
unsolved: what is the source of the 12 um excess detected by
van den Ancker et al. (2000) from IRAS data? In their spectral
analysis, van den Ancker et al. (2000) fitted the optical mea-
surements of the HD 199143 A+B by a single Kurucz spectra
(Ter = 6200 K and logg = 4.3). Extrapolating this spectrum
to IR wavelengths, they deduced the existence of an IR excess
only at 12 um of 0.24 + 0.04 Jy. At 25, 60 and 100 um, re-
spective upper limits of 0.12, 0.12 and 0.3 Jy were obtained
from IRAS data.

If we now consider that HD 199143 is a binary system
with a F8 primary star and a M2 companion, the spectral con-
tribution of the two stars can be adjusted using optical and
near-IR measurements. Figure 4 shows Kurucz (1991) spec-
tra of a 5900 K star for HD 199143 A and of a 3600 K star
for HD 199143 B. Their sum and observed measurements (cir-
cles) are also plotted. If we compare the sum of the two spectral
contributions of HD 199143 A and HD 199143 B to the IRAS
measurement at 12 um, the IR excess is no longer obvious.
Indeed, considering the uncertainty on the IRAS flux, the spec-
tral sum of the two components is consistent with the value of
0.24 + 0.04 Jy. Therefore, the IRAS 12 um observation can be
explained by a late spectral type for HD 199143 B. Hence, the
presence of dust in this system is no longer necessary to explain
near-IR and mid-IR measurements.
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Fig. 4. Observed fluxes of HD 199143 A and B in optical, near-IR and

mid-IR (circles) compared to Kurucz spectra of a 5900 K star, of a

3600 K star and of their sum.

7. Conclusions

We have presented new adaptive optics images of the binary
system HD 199143 AB from the Capricornus Association.
They confirm the two components of this source, as resolved
by Jayawardhana & Brandeker (2001), but return a different
contrast in J band. We discussed the possible causes of this dif-
ference (photometric variability, AO correction, deconvolution
algorithms). By comparing the results obtained with IDAC and
MISTRAL deconvolution techniques, we found that the data
are consistent with observations obtained under good AO cor-
rection. For less favorable conditions, the regularisation of the
PSF and/or the object in the deconvolution process is critical
and may be responsible for the discrepancy between the two
algorithms on the observations of Jayawardhana & Brandeker
(2001).

Our new results confirm the F8 spectral type of
HD 199143 A but derive different characteristics for its
companion HD 199143 B. From our observations, we have
deduced that HD 199143 B is more likely to be a M2 star.
From the evolutionnary model of Baraffe et al. (2002), we have
derived the stellar parameters for the two stars and found an es-
timation for the age of the system between 25 Myr and 31 Myr,
slightly higher than Jayawardhana & Brandeker (2001). We
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have also found that the IR excess at 12 um is no longer needed
because the spectral sum of the components HD 199143 A
and HD 199143 B was consistent with the IRAS flux of
0.24 +0.04 Jy. Consequently, we conclude that the existence of
the late-type companion HD 199143 B can explain the present
near-IR and mid-IR observations.
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2.4 Nouveaux résultats et perspectives

Peu de temps apreés la publication de ces résultats révisant les couleurs de HD 199143 B,
Neuh&user et al. (2002) ont publié des résultats en imagerie et spectroscopie sur les deux
sources HD 199143 A et B et sur HD 358623 A et B, observées avec le télescope NTT de
3.5m de ’ESO. IIs confirment les résultats photométriques de nos observations concernant le
CC HD 199143 B et leur compatibilité avec la photométrie d’une étoile de faible masse de
type spectral M0-2. A partir d’observations spectroscopiques du compagnon HD 358623 B,
Neuh#user et al. (2002) déterminent également un type spectral M2 et confirment donc que
ce compagnon est physiquement lié & HD 358623 A.

Il reste, & présent, & vérifier par spectroscopie que le CC de HD 199143 est bien physi-
quement lié ou & montrer par une étude astrométrique que ces deux objets partagent bien
un mouvement propre commun. Comme je I’ai mentionné en introduction de ce chapitre, les
sources HD 199143 et HD 358623 ont été rattachées par Zuckerman et al. (2001c) au groupe
B Pictoris de par leur mouvement propre commun et leur proximité dans le ciel. La réponse
définitive, et une étude approfondie de I'’environnement de HD 199143 A et B et HD 358623
A et B, sont aujourd’hui possibles avec NACO sur le VLT.



Chapitre 3

La Jeune Association MBM 12
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3.1 La plus jeune des associations

Au sein du complexe, formé des nuages moléculaires MBM 11, MBM 12 et MBM 13 du
catalogue de Magnani et al. (1985), est depuis peu identifiée I’association jeune et proche
MBM 12. Ce complexe, pour la premiére fois identifié par Lynds (1962), a une masse totale
estimée entre 30 et 200 Mg & partir des cartes en 2CO, ¥CO et C'®0O de Pound et al.
(1990) et Zimmermann & Ungerechts (1990). Les observations en émission a 100 pm du
satellite IRAS laissent apparaitre une structure trés inhomogéne, voire “grumeleuse”, c’est-
a-dire composée de noyaux de poussiéres et de gaz plus ou moins denses non résolus dans
les relevés millimétriques. La source H0253+193, située derriére le nuage, illustre trés bien
cette structure avec une extinction Ay ~ 11.5 (Zuckerman et al. 1992) en comparaison du pic
d’extinction Ay ~ 5 déduit des observations millimétriques.

2+

Cette jeune association, agée de seulement :{’ millions d’années (Luhman 2001), est
toujours enfouie dans son nuage moléculaire. Elle se distingue ainsi clairement des associations
plus évoluées TW Hydrae, 8 Pictoris,  Chamaeleontis ou Tucana-Horologium, complétement
isolées de gaz et de poussiéres. Sur des échelles de temps de quelques millions d’années, ce
nuage moléculaire devrait se dissiper complétement (Magnani et al. 1985).

L’identification des premiéres étoiles TT au sein de MBM 12 a été faite lors de relevés
en émissions Ha et rayons X (Stephenson 1986; Herbig & Bell 1988). Des observations X
du catalogue ROSAT couplées & un suivi en spectroscopie visible ont permis & Hearty et

al. (2000a) d’identifier quatre nouveaux membres TT. Puis, Luhman (2001) a complété cette
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Fic. 3.1 — Gauche : Positions des étoiles TT de MBM 12 répertoriées par Hearty et al. (2000a) et
Luhman (2001) et superposées a la carte 4 100 um du télescope IRAS. Droite : Fonction de luminosité
X pour les étoiles TT de MBM 12 comparée a celle de la jeune association L1495E, 4gée de moins de
1 4 10 millions d’années. Cette étude comparative a permis & Hearty et al. (2000a) de suggérer un age
pour MBM 12 inférieur & 10 millions d’années. Des distances de 65 p¢let 140 pc sont respectivement
considérées pour MBM 12 et L1495E. Cette figure est extraite des travaux de Hearty et al. (2000a).

liste avec cing nouvelles étoiles T'T de faibles masses (type spectraux M3-M6) lors d’une étude
photométrique (visible et IR) et spectroscopique (visible) de nouveaux candidats. Quatorze
membres sont aujourd’hui connus dans cette association. Les caractéristiques de ces étoiles
sont reportées dans la Table 3.1. Leur position est superposée & la carte du satellite IRAS a

100 pm (figure 3.1, a gauche).

3.2 Incertitude sur la distance

3.2.1 Une association a 65 pc?

C’est en 1986 que Hobbs et al. (1986) estiment pour la premiére fois la distance de
MBM 12 en étudiant les raies du sodium NalID en absorption dans les spectres des deux
étoiles HIP 13631 et HIP 13914. La présence d’une telle raie, identifiée dans le spectre de
HIP 13914, est associée pour Hobbs et al. (1986) & une absorption du nuage moléculaire
MBM 12, signifiant que 1’étoile se trouve derriére le nuage. L’absence de raie dans le spectre
de 'étoile HIP 13631 les améne & penser que celle-ci est au-devant. Estimant alors spectro-
scopiquement la distance de ces deux étoiles, ils arrivent ainsi & contraindre la distance de
MBM 12 entre 60 et 70 pc. Cette valeur sera par la suite confirmée par Hearty et al. (2000a),
& partir de mesures Hipparcos des parallaxes de HIP 13631 et HIP 13914.

L’analyse de la fonction de luminosité X des membres de MBM 12, décrite par Hearty et
al. (2000a), confirme ce résultat et contraint 1’age de MBM 12 & moins de 10 millions d’années
(voir figure 3.1, a droite). Snowden et al. (1993) mettent notamment en évidence ’existence

d’une ombre dans le fonds diffus des rayons X mous qui délimitent la Cavité Locale. La Cavité
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TAB. 3.1 — Caractéristiques des membres de MBM 12 détectés par Hobbs et al. (1986), Hearty et al.
(2000a) et Luhman (2001). Les noms, coordonnées, types spectraux et photométrie sont reportés.

Source a (20000 §(20000 Sp(1) R(1) J@) K(1) KN(1,2)

Sources (Hobbs et al. 1986; Hearty et al. 2000a)

RX J0255.4+2005 02 55 25.78 20 04 51.7 K6 - 9.79 8.99 0.15
LkHo 262 02 56 07.9 20 03 24.3 MO 13.51 11.29 9.66 2.64
LkHo 263 02 56 07.99 2003 24.3 M3 13.49 10.62 9.52 2.45
LkHa 264 02 56 37.5 20 05 38 K5 1241  10.2 8.9 3.75
E 02553+2018 02 58 11.2 20 30 04 K3.5 - 9.27 8.11 2.45
RX J0258.3+1947 02 58 16.1 1947 19.6 M4.5 14.7 11.81 10.73 2.15
S18 03 02 21.1 17 10 35 M3 - 10.7 9.56 1.75
HD 17332 02 47 27.3 1922 24 GOV 5.46 -0.01
RXJ0255.3+1915 02 55 16.5 1915 02 F9 9.02 -0.04

Sources (Luhman 2001)

RX J0256.3+2005 02 56 18.0 20 06 10.0 M5.5 16.6 12.56 11.66 -

MBM12-8 02 57 49.0 20 36 07.8 Mb5.5 17.75  13.69 12.61 -
MBM12-9 02 58 13.4 20 08 25.0 Mb5.5 17.67 13.58 12.6 -
MBM12-10 02 58 21.10 20 32 52.7 M3 14.49 1153 10.33 -
MBM12-11 02 58 43.8 19 40 38.3 M5.5 17.27  13.21 12.25 -

(1) Photométries RJK et types spectraux de Luhman (2001) ; (2) resultats de Jayawardhana et al. (2001a)

Locale est une large bulle de 60 & 90 pc englobant le Soleil, vide de gaz neutre, et résultant
vraisemblablement de 1’explosion d’'une SN. Cette ombre est imputée & une absorption forte

du nuage moléculaire MBM 12 que Snowden et al. (1993) situent alors dans la Cavité Locale.

3.2.2 Une contre-argumentation pour une distance a 275 pc

Toutefois, ces interprétations poussant a placer MBM 12 & 65 pc du Soleil sont actuellement
réfutées par Luhman (2001). MBM 12 ne serait donc pas assimable aux associations jeunes et
proches inférieures & 100 pc. S’appuyant sur une étude photométrique visible et IR couplée a
la spectroscopie visible d’étoiles situées devant et derriere MBM 12, Luhman (2001) met en
doute un & un les arguments précédents.

Il remet tout d’abord en question ’origine de ’absorption en sodium NaID observée dans
le spectre de 1'étoile HIP 13914 qui fixe, selon Hobbs et al. (1986) et Hearty et al. (2000a),
la distance maximale de MBM 12. Il suggére ainsi que cette étoile est plutét devant le nuage
placant MBM 12 au-dela de 90 pc. Les récents résultats de Sfeir et al. (1999) confirment cette
interprétation. Ils montrent que les mesures en rayon X mous et celles sur ’absorption du
sodium dans cette région seraient plus cohérentes si MBM 12 était située au-dela de 90 pc.

Puis, il montre qu’a un 4ge de 2 millions d’années, il est nécessaire de placer les membres
de MBM 12 au moins a 275 pc pour que leurs luminosités coincident avec celles d’étoiles
Preé-SP.
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Finalement, Luhman (2001) étudie la courbe de rougissement de plusieurs sources Hip-
parcos sur la ligne de visée de MBM 12 en fonction de leur distance et n’observe aucune
discontinuité significative qui pourrait étre révélatrice de la présence d’un nuage moléculaire
entre (0 et 250 pc. La détermination de la distance photométrique d’étoiles qu’il considére
devant et derriere MBM 12 lui permet de ré-estimer la distance de 1’association & plus de
~ 275 pc. Cette estimation vient d’étre appuyée par une seconde étude utilisant photométrie
et spectroscopie visible et IR menée par Andersson et al. (2002). Elle situe le nuage MBM 12
a 360 £ 30 pc et suggeére 'existence d’un second voile d’extinction & ~ 80 pc associé a la
frontiére de la Cawvité Locale.

Dans cette contre-argumentation seul un fait observationnel reste & présent a expliquer : la
fonction de luminosité X obtenue par Hearty et al. (2000a) qui semble difficilement associable

4 une association située au-dela de 150 pc.

3.3 Motivations

Le débat sur 'association MBM 12 n’étant pas clos, cette association reste toujours au-
jourd’hui une cible de choix pour ’étude de ’environnement CS des étoiles jeunes. J’ai donc
sélectionné les 14 membres de cette association dans le but d’explorer leur environnement CS
proche & l’aide de I'imagerie HC et HRA. Cet intérét concrétisé par la publication de pre-
miers résultats en OA par Jayawardhana et al. (2001a) qui ont observé les huit candidats de
Hobbs et al. (1986) et Hearty et al. (2000a) dans I'IR thermique, en bande L avec le télescope
UKIRT et en bande N avec le Keck. De la photométrie en K extraite du catalogue 2MASS et
de celle obtenue lors de leurs observations en L et N, Jayawardhana et al. (2001a) reportent
la détection d’un excés IR thermique important pour les 6 sources LkHa 262, LkHa 263,
LkHa 264, E02553+2018, RX J0258.34+1947 et S18. Les couleurs (K — N) sont reportées

dans la Table 3.1. Ils attribuent ces excés & la présence de disques CS optiquement épais.

3.4 Article A&A : Imagerie en OA de MBM 12

3.4.1 Observations

En décembre 2001, j’ai débuté 3 nuits d’observation au CFHT équipé du systéme d’OA
PUEO couplé a la caméra IR KIR+Grif. J’ai imagé 9 membres des 14 connus, confirmé
la binarité du systéme HD 17332 AB et détecté 6 nouveaux systémes binaires LkHa 264,
E02553+2018, RX J0255.44-2005, S18, MBM12-10 et RX J0255.3+1915 et un possible systéme
quadruple composé de LkHa 262, de la binaire serrée LkHa 263 AB et d’'un disque proto-
planétaire LkHa 263 C (voir la figure 3.3). Le faible compagnon de LkHa 264 détecté en
coronographie est présenté dans 1’article.

Jayawardhana et al. (2002) ont annoncé peu de temps avant nous la détection du disque

proto-planétaire LkHa 263 C avec le télescope Gemini nous soufflant la primauté de cette
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découverte (Jayawardhana et al. 2002). Les images CFHT et Gemini sont aussi reportées

dans la figure 3.3.

3.4.2 Etude des nouvelles binaires

Des images & HC et HRA de PUEO/KIR+Grif, j’ai obtenu les contrastes en K, parfois en
J et H aussi, et les positions relatives des binaires E02553+2018 AB, RX J0255.4+2005 AB,
S18 AB, MBM12-10 AB, RX J0255.3+1915 AB, HD17332 AB, ainsi que LkHa 263 AB et
LkHa 264 AB.

Je discute, dans cet article, de I'impact de la détection de nouvelles binaires dans MBM 12,
concernant ’estimation des types spectraux de Luhman (2001) et des excés IR de Jayaward-
hana et al. (2001a). En effet, les binaires E02553+2018 AB, S18 AB et LkHa 263 AB ont
des rapports de flux relativement proches qui s’inversent entre les bandes J et K. Les types
spectraux et les excés IR dans les bandes L et N, pour ces sources alors considérées comme
étoiles simples, sont donc & remesurer. Il est aussi nécessaire de mesurer a nouveau les types
spectraux lorsque la composante secondaire n’est pas négligeable devant la primaire.

Je détermine la fraction de binaires dans MBM 12 avec la méthode décrite par Duchéne
(1999) et discute ce résultat en comparaison des étoiles de la séquence principale (Duquennoy
& Mayor 1991; Fischer & Marcy 1992) et de l’association jeune IC 348 (Duchéne et al. 1999b).

Enfin, je discute le cas de 1’étoile RX J0255.3+1915, dont la contribution du compagnon
au type spectral F9 déterminé par Luhman (2001), est négligeable et autour de laquelle aucun
exceés IR n’a été détecté (Jayawardhana et al. 2001a). Supposant ni rougissement ni excés IR
et une classe de luminosité V pour cette étoile, j’'ai alors estimé sa distance photométrique
a ~ 175 pc. Cette valeur est a considérer comme une distance minimale car le rougissement

n’est peut-étre pas compleétement négligeable et la classe de luminosité pas exactement égale

MBM 12 Association
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Fic. 3.2 — Histogramme des membres de ’association en fonction de leur type spectral. Les étoiles
étudiées lors de la premiére campagne d’observations en décembre 2001 sont en doubles hachures ou
quadrillages, les deux membres observés lors de la seconde campagne d’observations de décembre 2002

en simples hachures.
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a V. Cette estimation conforte les arguments de Luhman (2001).

3.4.3 Modélisation du disque de LkHa 263 C

Une modélisation du disque proto-planétaire LkHa 263 C menée par Francois Ménard est
présentée dans le but de contraindre les paramétres physiques du disque LkHa 263 C, c’est-
a-dire sa taille, sa masse et la distribution de tailles de grains. Cette analyse a été obtenue
a partir des images brutes J, H et K du disque, déconvoluées par MISTRAL. Les images
brutes sont présentées dans la figure 3.3.

Dans le cas d’une source a 275 pc pour un disque ayant un rapport Mgas /Mpoussieres = 100,

PUEO/KIR LkHa 263

CFHT (Dec 2001)

CFHT, Chauvin et al. (2002b)

J H
Gemini, Jayawardhana et al. (2002)

v

E 02554+2018 MBM 12-10

PUEO/KIR
CFHT (Dec 2001)
L ]
-
RX J0255.4+2005 RX J0255.3+1915 HD 17332
N
e @
£
1

Fic. 3.3 — Haut : Images en OA avec PUEO/KIR+Grif (CFHT) du systéme LkHa 263 ABC avec
un gros plan en J, H et K sur le disque proto-planétaire imagé au CFHT et & Gemini (Jayawardhana
et al. 2002). Bas : Images PUEO/KIR+Grif en bande K des 6 autres binaires E02553+2018, RX
J0255.4+2005, S18, MBM12-10, RX J0255.3+1915 et HD 17332.
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le modéle contraint par les observations donne une extension radiale du disque de LkHa 263 C
de 165 UA, une masse de Mpoyssiores = 2-4 X 107°Mg (s0it Mgisque = 2.4 X 10~*Mg), une
inclinaison de ¢ = 89.0° 193 et une distribution de taille de grains avec une coupure entre
0.5 et 0.9 pum (& partir du modéle de grains de Mathis & Whiffen (1989)). Dans le cas ou
cette source serait & 65 pc, 'extension radiale du disque serait alors de 40 UA et sa masse de

poussiéres de Mpoyssiores = 1.2 X 107" Mg, (50it Misque = 1.2 x 1075Mg).
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Abstract. We report adaptive optics (AO) observations of the young and nearby association MBM 12 obtained with the Canada-
France-Hawaii Telescope. Our main observational result is the discovery of six new binary systems, LkHa264, E 0255+2018,
RX J0255.4+2005, S18, MBM 12-10, RX J0255.3+1915, and the confirmation of HD 17332, already known as a binary.
We also detected a possible quadruple system. It is composed of the close binary LkHe 263 AB (separation of ~0.41”), of
LkHe 262 located ~15.25” from LkHe 263 A, and of LkHa 263 C, located ~4.1” from LkHa 263 A. A preliminary study of
the binary fraction suggests a binary excess in the MBM 12 association as compared to the field and IC 348. Because of the
high binarity rate, previous estimations of spectral types and measurements of IR excesses for several candidate members of
MBM 12 have to be revised. LkHa 263 C is a nebulous object that we interpret as a disk oriented almost perfectly edge-on
and seen in scattered light. This object has already been reported by Jayawardhana et al. (2002). Scattered light models allow
us to estimate some of the structural parameters (i.e. inclination, diameter and to a lesser extent dust mass) of the circumstellar
disk. We find an inclination of 89° and a outer radius for the disk, ~165 AU if the distance to MBM 12 is 275 pc. With the
present data set, we do not attempt to re-assess the distance to MBM 12. We estimate however that the distance to the candidate

member RX J0255.3+1915 is d > 175 pc.

Key words. stars: pre-main sequence — stars: binaries: general — stars: planetary systems: protoplanetary disks —

stars: circumstellar matter — stars: low-mass, brown dwarfs

1. Introduction

Young and nearby open clusters are ideal laboratories to study
the formation and evolution of solar-like stars. Due to their
proximity, circumstellar disks are examined with finer reso-
lution and lower mass objects can be detected. In the best
case, one can also hope to find giant planets orbiting clus-
ter members, using current instruments. It is therefore no sur-
prise that vast efforts were made to discover new nearby as-
sociations in recent years. Today, seven nearby associations,
open clusters, or so-called “groups” are known that are closer
than 100 pc from the Sun. They are the TW Hydrae and
n Chamaeleontis associations (Kastner et al. 1997; Mamajek
et al. 1999, respectively), Horologium A and Tucana associa-
tions (Torres et al. 2000; Zuckerman et al. 2000, respectively).

Send offprint requests to: G. Chauvin,
e-mail: gchauvin@obs.ujf-grenoble. fr

* Based on data collected at the Canada-France-Hawaii Telescope.
The CFHT corporation is funded by the Governments of Canada and
France, and by the University of Hawaii.

Zuckerman et al. (2001a) recently proposed that they are part
of the same stream. The Capricornus association has been de-
scribed by van den Ancker et al. (2000). A loose group was
also identified by Zuckerman et al. (2001b) around the nearby
and well-known star 3 Pictoris.

The seventh nearby association is found in the high lati-
tude molecular cloud complex made of clouds number 11, 12
and 13 in the list of Magnani et al. (1985). This complex was
identified earlier by Lynds (1962) and is comprised of the dark
nebulae L1453, L1454, L1457 and L1458. Clumpy 100 ym in-
frared emission is detected by IRAS at the position of the dark
nebulae. The molecular clouds also cast a deep shadow on the
X-ray background detected by ROSAT (Snowden et al. 1993).
The total mass of the entire complex is estimated to be 30—
200 M, based on '2CO, '3CO and C'80 maps (Pound et al.
1990; Zimmermann & Ungerechts 1990). This association of
young stars, which we call MBM 12 from now on, is partic-
ularly interesting because it is more compact than the others,
with all the stars located within the boundaries of the small
molecular cloud complex. Although it is not clear whether the
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cloud is bound by gravity or not, it was rapidly shown to con-
tain many IRAS sources and optically revealed T Tauri stars
(Magnani et al. 1990) proving its capacity to form solar-like
stars. The list of members of MBM 12 now extends to 14
(Hearty et al. 2000a; Luhman 2001). MBM 12 is also inter-
esting because, among the seven young nearby associations
known, it appears to be the youngest with an estimated age of
2*3 Myr (Luhman 2001).

First estimations of its distance placed it at 65 pc from the
Sun (Hobbs et al. 1986; Hobbs et al. 1988), a result later con-
firmed by Hearty et al. (2000b) with Hipparcos trigonometric
parallaxes of fore- and background stars. Luhman (2001) re-
vised this distance, suggesting 275 pc based on 2MASS pho-
tometry and optical spectroscopy. Although the exact distance
to the association is still being debated, at the distance of 65 pc,
MBM 12 would be the nearest star forming molecular cloud
known to date.

In MBM 12, the first investigation for protoplanetary disks
was done by Jayawardhana et al. (2001). Significant mid-
IR excess of six candidate members (LkHa 263, LkHa 262,
LkHe 264, E 025542018, RX J0258.3+1947 and S18) are re-
ported and attributed to the presence of circumstellar disks. To
test this interpretation and detect the possible existence of cir-
cumstellar matter around these stars, high resolution imaging is
needed. In this paper we present the results of near-infrared AO
observations carried out at the 3.6 m Canada-France-Hawaii
Telescope. Four mid-IR excess members are resolved as binary
systems and a protoplanetary disk is detected around the bi-
nary system LkHa 263 AB. We report also AO observations
of four other candidate members (RX J0255+2005, MBM 12-
10, RX J0255.3+1915 and HD 17332) which are resolved as
binary systems. All companion candidates presently detected
need to be confirmed or rejected later by proper motion or spec-
troscopy. The observations are described in the next section.
Section 3 presents the results. The binary fraction studied for
observed MBM 12 members, the implication of the high rate
we found, the distance and a scattered light model for the edge-
on disk LkHa 263 C are respectively discussed in Sects. 4-7.

2. Adaptive optics imaging

The AO observations were carried out on 2001 November 29th
and 30th and on December 2nd at the Canada-France-Hawaii
telescope. KIR, the facility 1024 x 1024 near-infrared camera
dedicated to AO, was used. The pixel scale on the detector is
0.0348"/px, giving a total field of view of 35.6” x 35.6”. The
observations were obtained in the J, H and Ks standard near-
infrared bands for eight fields centered on the eight brightest
members of MBM 12 and consisted of nine previously known
targets. The field centers are listed in Table 1. The ninth target
is LkHa 262, in the field of LkHa 263.

LkHa 264 was observed with the coronographic mode
of GRIF' to improve the dynamic range, hence better
the detectability of the faint circumstellar environments.
The diameter of the occulting mask was 0.9”. The photometric

! http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/
Spectroscopy/GriF/
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standards FS 121 and FS 129 from the UKIRT faint standard
list were observed as photometric and PSF standards. They
complement, at low level in the seeing halo, the PSF estima-
tion reconstructed analytically from the wavefront sensor resid-
ual errors (Véran 1997). The usual sky background subtraction,
cosmic ray hits correction, and removal of detector signatures
(i.e., flat field, bias, deviant pixels) were performed. The de-
convolution algorithms of Véran et al. (1998) and the myopic
deconvolution algorithm MISTRAL (Conan et al. 2000) were
then used to obtain the flux ratios and the separations of the bi-
naries and high angular resolution images of the protoplanetary
disk LkHa 263 C in JHKs.

3. Results
3.1. New binary systems in MBM 12

We resolved six new binary systems out of the nine
MBM 12 members covered by our observations. They are
LkHea 264, E 0255+2018, RX J0255.4+2005, S18, MBM 12-
10, RX J0255.3+1915. We also confirm that HD 17332 is
a 3.6” binary. Figures 1 and 2, left panel, show Ks-band
images of these binaries. E 0255+2018, RX J0255.4+2005,
S18, MBM 12-10 and HD 17332 were deconvolved using
the algorithm written by Véran et al. (1998). In the case of
RX J0255.3+1915, flux ratio and separation were obtained
with the myopic deconvolution algorithm MISTRAL. The
companion of LkHa 264 was detected by coronography only.
The contrast was estimated a posteriori by aperture photometry
on normal images obtained without a coronographic mask us-
ing an aperture of Ry, = 0.7” (see Fig. 2, left panel). We present
our photometric results in Table 1. The first three columns give
the name and the coordinates, in the equatorial system, of the
photocenter of the unresolved system given by Luhman (2001).
Columns 4-6 give the relative brightness of the companion can-
didate with respect to the primary in J, H, and Ks respectively.
The last two columns give the position angle and separation at
which the companion was detected.

RX J0255+2005 AB E 0255+2018 AB RX J0255.3+1915 AB

MBM 12-10AB HD17332 AB

Fig.1. AO observations in Ks-band of the six close bina-
ries: E 0255+2018, RX J0255.4+2005, S18, MBM 12-10,
RX J0255.3+1915 and HD 17332. North is up and east is left.
Each image is presented in linear stretch.
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Table 1. Contrasts and separations of the binary systems observed in the MBM 12 Association.

Name a(2000) 6(2000) AJ AH AKs PA separations
(mag) (mag) (mag) ©) @)

RX J0255+2005 AB 02552578 2004 51.7 0.13+0.04 104+1 0.503 +0.002
LkHa 263 AB 02560799 2003243 -0.06+0.01 -0.21+0.01 0.18+001 54=+1 0.410 + 0.002
LkHa 264 AB 0256375 200538 6.75+02 223+1 9.160 +0.034
E 0255+2018 AB 0258 11.2 203004 0.50+0.02 165+1 1.108 +0.009
MBM 12-10 AB 025821.10 203252.7 0.03+0.03 611 0.390 + 0.007
S18 AB 030221.1 171035 0.56 + 0.02 0.42 +0.02 0.69+001 130+1 0.753 +£0.001
RX J0255.3+1915 AB (b) 02 5516.5 191502 3.61 +£0.05 4.2+ 0.03 364+0.03 161 +1 1.014 +0.002
HD17332 AB (a) 0247273 192224 042+0.01 3111 3.63+0.006

4 Narrow Band Filter H, used.
® Deconvolved by MISTRAL.

LkHa264

LkHa263

LkHa263

LkHa262

Fig. 2. Left: coronographic AO observation of LkHa 264 A in Ks-band. A faint companion candidate LkHa 264 B appears at 9.16” with a
position angle of 223°+1. Middle: AO observation in H-band of the quadruple system composed of LkHe 262, LkHe 263 AB and LkHa 263 C.
Right: zoom of the close binary LkHa 263 AB and the young protoplanetary disk LkHe 263 C. Images are presented in linear stretch.

3.2. LkHa 263-262, a quadruple system?

In the field centered on LkHa 263, we detected four stars that
may form a physical system.

3.2.1. LkHa 263 AB and LkHa 262

Similarly to Jayawardhana et al. (2002) we resolve LkHa 263
into a close binary, with a projected separation of 0.41” and
position angle of 54° + 1, measured East of North. Further out
to the North-East, another fainter and very nebulous object ap-
pears. We call it LkHe 263 C. It lies at 4.1”" + 0.05 and at posi-
tion angle 61° + 1 from LkHa 263 A. Still further out, and pos-
sibly not bound to the system, LkHe 262 lies at 15.25” + 0.05
and position angle 205° + 1 degrees from LkHa 263 A.

Figure 2 shows two H-band images of this system. The
right panel is a zoom on the close binary LkHa 263 AB and
the nebulous LkHa 263 C. The middle panel presents the whole
system, with LkHa 262 at the bottom right and LkHe 263 C on
the edge of the frame, at top left.

Flux ratio and separation of LkHa 263 AB were ob-
tained using the deconvolution algorithm of Véran et al. (1998)

previously discussed. The relative photometry of the pair
LkHa 263 AB is also reported in Table 1. LkHa 263 B is
brighter than LkHa 263 A in J and H, but not in K.

3.2.2. The nebulous object LkHa 263 C

The appearance of LkHe 263 C is reminiscent of that of other
young stars with a circumstellar disk seen close to edge-on.
It appears very similar to HK Tau/c (Stapelfeldt et al. 1998),
HV Tau C (Monin & Bouvier 2000; Stapelfeldt et al. 2002)
and IRAS 04158+2805 (Ménard et al. 2002).

The angular dimensions of the nebulosity associated with
LkHe 263 C are presented in Table 2. The discovery, and
first interpretation of LkHa 263 C as an edge-on disk was
made by Jayawardhana et al. (2002) from H-band AO im-
ages. Our diffraction-limited JHKs images are presented in
Fig. 3, top panel. They are compatible with the images made by
Jayawardhana et al. (2002). The angular resolution of our im-
ages is lower however, 0.15” on the raw frames. Nevertheless,
the dark lane typical of optically thick edge-on disks, is present.
The advanced deconvolution algorithm MISTRAL was ap-
plied to the image to try and recover the maximum spatial
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~ Ks: Band

Fig.3. Top row: raw images of the circumstellar disk surrounding
LkHe 263 Cin J, H and Ks (from left to right). Bottom row: de-
convolved images. MISTRAL, a myopic deconvolution algorithm was
used to produce these J, H and K's images (also from left to right). On
all images the field-of-view is 2.2”, with North up and East to the left.

information possible. The signal-to-noise in the images is low
and the efficiency limit of MISTRAL is reached. The results
are presented in Fig. 3, bottom panel. The parameters given in
Table 2 are measured on the deconvolved images.

Table 2. LkHa 263 C: parameters of the reflection nebula.

Filter Diameter Brightness ~ Separation
arcsec ratio arcsec

J 0.69+0.07 156+0.1 0.126

H 0.87+0.07 132+0.1 0.148

Ks 0.72+0.07 1.13+0.1 0.156

Gemini H 0.90+0.06 12 0.141

The general appearance of all the images is the same, two
elongated reflection nebulae, parallel to each other and sepa-
rated, more or less depending on angular resolution, by a dark
lane. The dark lane is conspicuous on the Gemini images of
Jayawardhana et al. (2002) but is at the resolution limit on our
images, although still detectable.

In all three images the dark lane runs at position angle
128° + 1 with the brighter nebula located to the South-West.
The diameter of the disk can be measured in all three images
as the maximum distance over which the reflection nebula can
be detected. The values are quoted in the second column of
Table 2. The diameters differ slightly from filter to filter. This
variation is mostly due to variations in the signal-to-noise ra-
tio and resolution in the various frames. Our best data set was
obtained at H-band and, as expected, we find the maximum di-
ameter, at about 0.9”, or Ry, = 0.45” (i.e., an observed outer
radius of 124 AU, assuming a distance of 275 pc, or 30 AU
for 65 pc). This value should be regarded as a lower limit to
the disk size since deeper images may reveal the disk farther
out. This value is similar to the one extracted from images of
Jayawardhana et al. (2002).

G. Chauvin et al.: CFHT adaptive optics imaging of MBM 12

In Table 2, the brightness ratio given in the third column
is the ratio of the peak pixel value in the South-West brighter
nebula to the peak pixel value in the North-East fainter nebula.
Those are the two maxima measured along the minor axis of
the disk. The separation given in the fourth column is the dis-
tance, in arcsec, measured between these two peaks. Typical
error bars on the angular measurements are two pixels (i.e.,
70 mas). All measurements are made on the deconvolved
images.

4. Binary star fraction in observed
MBM 12 members

From the 14 members of the MBM 12 association discovered
by Hearty et al. (2000a) and Luhman (2001), we observed 9
during our AO imaging campaign. We were sensitive to sepa-
rations ranging from 0.13” (diffraction limit in Ks) to 18" (half
field of view). As we previously mentioned, a quadruple
system composed of the two members LkHa 262-263 and
six binaries were detected in classical imaging. In addition,
coronographicimaging allowed us to detect another companion
candidate around LkHa 264.

To conduct our analysis on the binary star fraction (bf) for
the small sample of MBM 12 members observed, we consider
only AO classical imaging observations. The averaged detec-
tion limit achieved in Ks-band as a function of the distance
to the star is presented in Fig. 4 with the different companion
candidates overplotted (except LkHe 262 as discussed next).
To compare the bf of our sample with the one obtained by
Duchéne et al. (1999) for the young cluster IC 348 (located
at 320 pc and aged of 2 Myr), we limit our study to the same
separation range 32-2560 AU. This means an angular separa-
tion range of 0.13”-9.3" if we assume the distance of 275 pc
to MBM 12. We also limit the dynamic range to detect bina-
ries with mass ratio ¢ = 0.1 as Duchéne et al. (1999) did to
compare their results to that of the low-mass main sequence
(MS) stars, G- and M-dwarfs (Duquennoy & Mayor 1991;
Fischer & Marcy 1992). Based on mass-luminosity relation
at 2 Myr from Baraffe et al. (1998), this mass ratio is equiv-
alent to a AKs = 2.9. Duchéne et al. (1999) conducted their
near-IR survey with the same instrument, PUEO/KIR, and the
same detection performance was achieved (~6.5 mag for sep-
aration >1"). In our sample, the 6 close binaries have separa-
tions between 0.39” and 3.63” and contrast in AKs between
0.03 and 3.64. The three components LkHa 263 B, LkHa 263
C and LkHa 262 of the visual quadruple system have respec-
tively separation of 0.41”, 4.1” and 15.25” and contrast of
0.18, 5.6 and —0.52 from LkHa 263 A. According to the sep-
aration range we fixed, we consider this system composed of a
triple system LkHa 263 ABC and a single star LkHa 262.
The source LkHa 264 with a faint companion detected in coro-
nagraphy is also considered as a single star.

For the young cluster IC 348, Duchéne et al. (1999) eval-
uate the bf ( = ngf;gQ; B, T and Q respectively for Binary,
Triple and Quadruple system) at 19 + 5%. This is similar to the
values of G- and M- dwarfs in the solar neighbourhood (23%
and 18%, respectively) and shows that there is no binary excess
in IC 348. Based on the same separation range for a distance
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Fig.4. Averaged detection limit obtained in our classical imaging
observations in Ks-band. Filled circles are detected binaries around
MBM 12 members. Open circles are companions LkHe 263 B and
LkHe 263 C detected around LkHe 263 A. LkHa 262, located at
15.25” from LkHa 263 A is considered as a single star.

of 275 pc to MBM 12 and the same dynamic range, we esti-
mate the bf of our sample to 66%. This suggests a large binary
excess. For a smaller distance of 65 pc, the separation range be-
comes 8—604 AU and we still find an excess compared to values
of G- and M- dwarfs for the same separation range (28% and
22%, respectively).

Therefore, this preliminary result suggests a large binary
excess in the MBM 12 association and points out the trend
presented by Duchéne (1999) and Duchéne et al. (1999) that
the binary fraction is inversely correlated with the stellar den-
sity. Dense clusters have a binary fraction similar to the field
dwarfs, whereas loose young open clusters exhibit binary ex-
cesses. Gravitational encounters in dense clusters or specific
initial conditions in the parent molecular clouds may lead to
these different binary fractions. To confirm this trend for a bi-
nary excess in the MBM 12 association, further AO imaging
observations of other candidate members are needed.

5. Impact of the high binarity rate
5.1. Relevance of previous spectral type estimations

Our discovery of frequent visual pairs in MBM 12 may call for
a revision of the estimated spectral types in cases where the bi-
narity was unknown before and the contrast between compan-
ions is not large enough for one star to dominate in the spectrum
used for classification.

The contribution of the companion candidates in the optical
spectra of LkHa 264, and RX J0255.3+1915 is small and the
spectral types given by Luhman (2001) should stand. Also, we
did not detect a companion candidate to LkHa 262, and the
spectral types given before also stand.

For all other cases, i.e., LkHa 263, S18, E 0255+2018,
RX J0255+2005, and MBM 12-10, the contrast between the
primary and the secondary is low enough, less than 0.7 mag
(i.e., less than a factor 2 in counts) that the estimated spectral
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types may be affected if the two stars have different tempera-
tures. This is likely the case for LkHe 263. It is not as clear
for the others. A careful re-interpretation of individual spectral
types seems in order for this group of objects and the current
estimates should be considered as indicative only.

5.2. The origin of the near-infrared excess

The presence of an optically undetected companion may also
affect measurements of the infrared excess, possibly invalidat-
ing the attribution of its origin to the circumstellar medium, i.e.,
a disk. For MBM 12, Jayawardhana et al. (2001) presented L-
and N-band infrared photometry of 10 stars, including 8 from
the sample we observed.

In 6 cases these authors measured large (K—L) and (K—N)
color indices, and attributed the origin of the excess to warm
dust located in a protostellar disk following, e.g., Kenyon &
Hartmann (1990), and Skrutskie et al. (1990). Of those six
sources we observed five, and detected four binaries. Those
were unknown when Jayawardhana et al. (2001) performed
their analysis and they were all treated as single objects.

If those objects have significantly different spectral types,
or temperature, then the amplitude of the color excesses previ-
ously attributed the circumstellar environment of a single ob-
ject may not be valid anymore. The case of LkHa 263 AB is
interesting. Clearly, the fainter component at J and H becomes
the brighter one at Ks. It is difficult to extrapolate to longer
wavelengths, but most of the color excess may well come from
the companion, without the need for a massive protoplanetary
disk at all. The other cases are not as clear and a color ex-
cess may still be present, despite the presence of a compan-
ion. Obviously, new spectroscopic observations combined with
high angular resolution are needed to determine the colors and
the stellar parameters of each component in the binaries.

6. The distance to RX J0255.3+1915

It is beyond the scope of this paper to measure the distance to
MBM 12. The molecular cloud appears clumpy and adjacent
lines-of-sight projected on the cloud can have very different
extinction values, e.g., Bhatt et al. (1994), making it difficult to
estimate the distance reliably. In a recent paper, Luhman (2001)
revised the distance to the assocation to 275 pc. This is sig-
nificantly farther then the value of 65 pc estimated before by
Hobbs et al. (1986) for example.

Without attempting to re-assess this distance, we note
that the distance to one of the stars in our sample,
RX J0255.3+1915, can be estimated reliably. In that case,
the companion is much fainter than the primary (3.4 mag
at Ks) and its contribution to the spectral type and the un-
resolved aperture photometry can be neglected. The spectral
type of the unresolved system is FOV, as derived from opti-
cal spectroscopy by Hearty et al. (2000a). We attribute it to
the primary. Furthermore, no infrared excess was observed by
Jayawardhana et al. (2001) for this source. Therefore, assum-
ing no reddening and no near-infrared excess, we estimate
the distance to RX J0255.3+1915 from the expected abso-
lute magnitude of an FO9V star. With an apparent magnitude
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Ks = 9.02 (Jayawardhana et al. 2001) and an absolute mag-
nitude Mg, = 2.8 based on the stellar models of Siess et al.
(2000) and the conversion table of Kenyon & Hartmann (1995),
we find a distance modulus of 6.22, i.e., a distance of ~175 pc.
This distance is likely to be a lower limit because we used
the absolute magnitude of a FOV dwarf (RX J0255.3+1915
is likely younger and brighter) and no extinction. Should this
object be younger, it would likely be more luminous. This
would increase the distance modulus and place the object fur-
ther away.

7. Disk models for LkHa 263 C

Models of the scattered light are useful to extract the structural
parameters of disks around T Tauri stars. See, e.g., Ménard
& Bertout (1999) and references therein. In this section we
present synthetic intensity images of dust disks in H-band
and we compare them to the observed intensity images of
LkHea 263 C obtained at CFHT in an attempt to estimate a few
of its structural parameters. We also compare the same models
to the Gemini H-band image presented by Jayawardhana et al.
(2002).

The synthetic images were produced with a code that treats
Mie scattering on dust particles located in a disk whose shape is
described by power-laws. The density distribution is defined by
the total mass as well as five geometric parameters: inner and
outer radii, surface density distribution (2(r) oc 7”), and scale
height law (H(r) = Ho(r/rg)?). All models presented below
have fixed values of 8 = 1.125, p = —1.0, and Hy = 4 AU
(at a reference radius of 50 AU). These values are typical of
other disks (e.g., Stapelfeldt et al. 1998; Stapelfeldt et al. 2002).
Other models with different parameters were run but are not
presented. Due to the limited angular resolution and low signal-
to-noise ratio in our images, model intensity maps produced
with different parameters in a (small) range around these values
would be also acceptable: 1.0 < 5 < 1.25; -0.8 < p < -1.25;
3 < Hy < 8 AU at 50 AU. Our fit to a single wavelength data set
do not allow us to constrain more precisely the range of these
geometrical parameters.

Dust is responsible for the scattered light. Our models in-
clude a dust size distribution where grain radii are randomly
picked from a continuous size distribution. The range of radii,
a, extend from api, = 0.03 um to apmax = 0.9 um (or 0.5 um
depending on the models) with a size distribution N(a) oc a=37,
as derived by Mathis & Whiffen (1989) for porous interstel-
lar grains. The so-called “A model” from Mathis & Whiffen
(1989) was assumed to obtain the grains optical properties (i.e.,
refraction indices), which we set independent of grain size. The
random selection of scattering particle size is weighted by the
product of the number density and the scattering cross-section
of all grains in the disk. Therefore, the largest grains are the
most frequent scatterers although they are the less numerous.

With the parameters adopted here, the median radius of the
scattering particles at a wavelength of 1.65 um (H-band) is
about 0.62 um when amax = 0.9 pym. The asymmetry param-
eter for this “median grain” is g = 0.73, i.e., heavily forward-
throwing. We find that these grains are too forward-throwing to
fit the image. They produce images that are peaked too much

G. Chauvin et al.: CFHT adaptive optics imaging of MBM 12

Table 3. Parameters of the disk models.

Panel My i B P Hy Gmin Gmax
10° My deg AU um  um
a 0.8 89.0 98 -1 4 0.03 09
b 4.0 89.0 98 -1 4 0.03 09
c 2.4 885 98 -1 4 0.03 09
d 2.4 895 98 -1 4 0.03 09
e 2.4 89.0 98 -1 4 0.03 09
f 2.4 89.0 98 -1 4 0.03 0.5

Note: In all models R, = 165 AU, valid if the distance to
MBM 12 is 275 pc. For different distances, Ry, and My, must
to be modified.

at the center and are not bright enough at the edge of the
disk. Consequently, we ran models with smaller grains, with
the maximum radius cut-off in the distribution decreased from
max = 0.9 um to apyx = 0.5 um. In that case the “median
radius” of the scattering particles is 0.37 um, with g = 0.36.
These models provide a better fit to the data (see Figs. 5 and 6).

In the rest of this section, we have assumed a distance of
275 pc to MBM 12. Should the distance to the association be
smaller, the radius of the disk would be smaller. Our synthetic
models can be scaled by their optical depth to yield the same
intensity distribution. A small disk would have to be less mas-
sive to yield the same intensity map. Neglecting the effect of
the inner radius, the extinction optical thickness in the equato-
rial plane of the disk scales like

Mdust .
HORH—ﬁ

out

Text &

Accordingly, should the distance to MBM 12 be 65 pc instead
of 275 pc and since we kept 8 = 9/8 and H, fixed, the dust
mass in the disk would need to be decreased by a factor ~20 to
account for the smaller disk radius.

The outer radius we measured in our H-band images was
0.45" (i.e., 124 AU at 275 pc), as presented in Table 2. In all
models, we considered a slightly larger outer radius R,y set at
0.6” (165 AU) but which is consistent with an apparent radius
of 0.45” once noise is added. The inner radius of the disk is
arbitrarily set to 0.1 AU. With these parameters set, the dust
mass, the inclination and the grains properties have the largest
influence on the aspect of the reflection nebulosity. Typical re-
sults are presented in Fig. 5.

With a disk radius of 165 AU, models spanning a range of
dust mass between 107 and 10™* M, were calculated. Clearly
the lighter model with Mg, = 0.8 x 107® M, does not have
enough dust to produce enough extinction in the equatorial
plane, hence to produce a dark lane that is wide enough with
respect to the observations. See Fig. 5, panel a. We consider
it a lower limit to the disk dust mass. Similarly, a model with
My = 4% 107° My produces a dark lane that is too wide and
too deep. See Fig. 5, panel b.

The models presented in the middle and bottom rows of
Fig. 5 were calculated with an intermediate mass, i.e., Mayst =
2.4 x 107 My, in order to study the impact of the other two
parameters, the inclination and the grain properties.
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Fig. 5. Image of LkHa 263 C obtained with PUEO at 1.65 microns and
deconvolved with misTRAL compared with scattered light models. Each
model has been convolved to match the resolution of the observation.
The correct read-out noise has been added to the models. Each image
is presented in linear stretch. Panel a) Model with a dust mass of 8 x
1077 M,, of dust seen at i = 89°. Panel b) Model with a dust mass of
4 x 107° My, of dust seen at i = 89°. Panel ¢) Model with a dust mass
of 2.4 x 107% M,, of dust seen at i = 88.5°. Panel d) Model with a dust
mass of 2.4 x 107% M,, of dust seen at i = 89.5°. Panel e) Model with
a dust mass of 2.4 x 107% M, of dust seen at i = 89° with the nominal
grain size distribution, where an,x = 0.9 um (see text). Panel f) Model
with a dust mass of 2.4 x 10 M,, of dust seen at i = 89° with the
truncated grain size distribution, where ay,,, = 0.5 um (see text). In
each row, the middle panel is the observed and deconvolved intensity
image obtained at CFHT. The parameters of the model presented in
each panel are summarized in Table 3.

The brightness ratio between the two nebulae on both sides
of the dark lane allows to estimate the inclination of the system.
Should LkHa 263 C be axisymmetric and seen dead edge-on,
ie., i = 90.0° both nebulae would have the same brightness
and the ratio would be unity. Estimations from the H-band
PUEO image yields a ratio of the order of 1.3, similar to the
ratio of ~1.2 found by Jayawardhana et al. (2002) at the same
wavelength.

In the middle row of Fig. 5 we compare the data with mod-
els seen at an inclination of 88.5° and 89.5°, respectively (see
Fig. 5, panels ¢ and d). Because we model disks that are only
lightly flared and geometrically thin, i.e., 8 and Hy are small,
the central star rapidly becomes directly visible as the inclina-
tion decreases and the contrast between the two model nebulae
do not match the observations anymore. We derive an inclina-
tion of i = 89.0° * for a model that has 2.4 x 107 M, of dust.
This model yields the proper brightness ratio and the correct
separation (i.e., dark lane thickness) between the two maxima.

Fig. 6. Image of LkHe 263 C obtained with Gemini/Hokupa’a at
1.65 microns compared with scattered light models. The image is from
Jayawardhana et al. (2002). All images are presented in linear stretch.
The middle panel of each row is the data. All models have been con-
volved to match the resolution of the data. Panels a)-f) present the
same models as in Fig. 5.

In the bottom row of Fig. 5 we probe the effect of the
particle size on the brightness profile of the reflection nebu-
losities. Again, the models are calculated for a disk that has
Mau = 2.4 X 1078 M. The inclination is set at i = 89.0°.
Figure 5, panel e, shows the result when the grain distribution
has a maximum cut-off radius of 0.9 um. Figure 5, panel f, is
for a distribution with a maximum cut-off radius of 0.5 um. The
effect is important. Given our grain size distribution, the maxi-
mum cut-off seems to be intermediate between 0.5 and 0.9 um.
Models with ap,x = 0.9 um produce images that are peaked too
much at the center and do not extend far enough in the disk.

Bigger grains may be present, but they are not contributing
to the scattered light significantly. Given our results, a single
continuous distribution in size, extending well above micron-
sized particles, seems improbable because the apparent size of
the disk would be too small. On the other hand, a cut-off much
smaller than 0.5 um also seems ruled out because the disk sur-
face brightness profile becomes too shallow compared to the
observations and the dark lane too pronounced at the periph-
ery, away from the center.

These affirmations do not rule out the presence of much
larger grains that may have settled to the disk mid-plane. They
do not rule out either well-mixed distributions where the size
distribution of small grains is different than the one for the
larger grains (i.e., distinct distributions).

For comparison we present the Gemini H-band image com-
pared to the same models in Fig. 6. The models match these
data also reasonably well.
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8. Conclusions

We reported the results of CFHT AO observations of the
young MBM 12 association. Six binary systems were resolved,
LkHe 264, E 0255+2018, RX J0255.4+2005, S18, MBM 12-
10 and RX J0255.3+1915, and one confirmed, HD 17332.
A possible quadruple system composed of a close binary
LkHa?263 AB, a protoplanetary disk seen edge-on LkHa263 C
and a more distant star LkHe 262 was also detected. These
results suggest a possible binary excess in the MBM 12 associ-
ation. This may call for a revision of the spectral characteriza-
tion and the IR color excess in cases where the binarity was un-
known and when the contrast between companions is not large
enough for one star to dominate the signal in the spectrum.
New spectroscopic observations with high angular resolution
are needed to obtain the spectral type. We estimate the dis-
tance to the MBM 12 candidate member RX J+0255.3+1915
atd > 175 pc.

We presented a scattered-light model of the young disk
LkHa 263 C in order to extract the disk structural parameters.
Our scattered light model is described by power-laws for the
density distribution, the scale height and the grains size distri-
bution. By comparing synthetic images to obervations obtained
at CFHT, we derived for the disk an outer radius of 165 AU, a
mass of 2.4 X 107 Mo, an inclination of i = 89.0° *% and
a grain distribution with a maximum cut-off radius between
0.5 and 0.9 um, assuming a distance of 275 pc. If the dis-
tance is smaller, e.g. 65 pc, the outer radius is ~40 AU and
Mgy = 1.2x 1077 M.
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3.5 Nouveaux résultats et perspectives

3.5.1 Photométrie et spectroscopie des nouvelles binaires de MBM 12

Suite a la publication de ces résultats, j'ai mené une seconde campagne d’observations
au CFHT, entre le 12 et le 16 novembre 2002. L’objectif était alors d’obtenir une photo-
métrie précise de chacune des composantes des binaires nouvellement détectées, de les ca-
ractériser spectralement par des observations en spectroscopie longue fente et d’imager les 5
membres non observés lors de la précédente campagne (RX J0258.3+1947, RX J0256.3+2005,
MBM12-8, 9 et 11). Les conditions étant photométriques, la photométrie des 9 membres ob-
servés en décembre 2001 a été déterminée. Deux nouveaux membres RX J0258.3+1947 et RX
J0256.3+2005 ont été imagés. Ces résultats sont reportés dans la Table 3.2.

En raison de problémes techniques sur la caméra Kir+Grif (la roue était bloquée), les deux

nuits d’observations spectroscopiques ont été reportées au mois de décembre 2003.

TAB. 3.2 — Contrastes dans les bandes .J, H et K et separations des membres de MBM 12 observés
avec PUO/KIR+Grif en décembre 2001 et novembre 2002.

Name Epoque Al AH AKg P.A. Séparations
(mag) (mag) (mag) ) @

RX J0255+2005 AB 29 Nov 2001 0.13+0.04 10441  0.503 £ 0.002
12 Nov 2002  0.06 + 0.05 0.11 £ 0.02 0.06 + 0.02

LkHa 263 AB 30 Nov 2001 —0.21+0.01 —0.06+0.01 0.18+£0.01 54+1 0.410 + 0.002
14 Nov 2002 —0.19+£0.04 —0.08 & 0.04

E 025542018 AB 01 Dec 2001 0.50+£0.02 1654+1  1.108 £ 0.009
14 Nov 2002 —0.37£0.04 —0.021 +0.04 0.46 & 0.04

MBM 12-10 AB 01 Dec 2001 0.03+0.03 61+1 0.390 + 0.007
12 Nov 2002 0.016 +0.03  0.15 £ 0.03 0.027 £ 0.02

S18 AB 30 Nov 2001  0.42 £ 0.02 0.56 + 0.02 0.69+0.01 130+1  0.753 +0.001
13 Nov 2002  0.41 %+ 0.04 0.57 £ 0.04 0.65 + 0.03

RX J0255.3+1915 AB 30 Nov 2001 4.2 +0.03! 3.61 £ 0.05' 3.644+0.031 161+ 1! 1.014 £ 0.002!
13 Nov 2002  3.87 +0.03 3.60 + 0.03

HD 17332 AB 01 Dec 2001 0.42+0.01  311+1 3.63 £ 0.006

1 Ces résultats sont déconvolués avec MISTRAL

3.5.2 Des disques de faibles masses dans MBM 12

Les détections d’excés en IR thermique autour de six membres de MBM 12, LkHa 262,
LkHa 263, LkHa 264, E02553+2018, RX J0258.341947 et S18 ont été associées a la présence
de disques proto-planétaires optiquement épais par Jayawardhana et al. (2001a). Suite & ces
résultats discutables dans le cas des étoiles LkHa 263 et E025534-2018, deux campagnes d’ob-
servations interférométriques, pour détecter un continuum millimétrique associé a la présence
probable de disque CS, ont été menées par Hogerheijde et al. (2002), et Itoh et al. (2003).
Aucune détection n’est reportée par Hogerheijde et al. (2002) dans le continuum & 3 mm.
Une limite supérieure pour la masse des disques (poussiéres plus gaz) est alors estimée a
Maisque = 0.09 Mg .
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Contrairement & Hogerheijde et al. (2002), Itoh et al. (2003) détectent une émission a
2.1 mm pour les 3 sources LkHa 262, LkHa 264 et S18, ainsi qu’a 1.3 mm pour LkHa 264.
A partir d’un modéle de disque s’ajustant & la distribution spectrale d’énergie de ces trois
sources, ils déterminent une masse pour les trois disques circumstellaires comprenant gaz et
poussiéres de Mgisque ~ 5.1072 M. Cette masse est plus faible en comparaison du disque
massif détecté autour de GG Tau (Mgisque ~ 0.12 Mg Guilloteau et al. (1999)) dans la région

du taureau (10° ans).

3.5.3 Etude polarimétrique de MBM 12
Objectifs et Principe

Je présente ici les résultats préliminaires des observations polarimétriques des membres de
I’association MBM 12 et de sources, situées au-devant et au-derriére du nuage, observées par
Luhman (2001). Ces observations ont été obtenues par Francois Ménard au téléscope Bernard
Lyot de I’Observatoire du Pic du Midi a l'hiver et I'automne 2002. Cette étude doit permettre
d’identifier ou se situent ces étoiles par rapport au nuage moléculaire, et éventuellement de
mettre en évidence la structure inhomogéne du nuage en révélant les différentes composantes
de poussiéres pour peut-étre apporter de nouvelles contraintes sur la distance du nuage.

Quel est le principe de la mesure? Un nuage moléculaire est composé de gaz et de grains
de poussiéres. Le champ magnétique ambiant force les grains de poussiéres, généralement
allongés, a s’aligner avec leur grand axe perpendiculaire au champ magnétique. Ces grains
agissent alors comme des "absorbeurs sélectifs", atténuant la lumiére plus volontiers suivant
la direction de leur grand axe et donc polarisant la lumiére linéairement. Les observations
polarimétriques des membres de MBM 12 et de sources devant et derriére le nuage peuvent
permettre d’identifier ou se situent ces étoiles par rapport au nuage, ainsi que différentes

composantes de poussiéres sur la ligne de visée.

Résultats et discussion

Les taux et les angles de polarisation obtenus lors de cette étude sont reportés dans la
Table 3.3. Les observations ont été obtenues en bande large, dans le filtre I, avec un diaphragme
de 10”. La polarisation instrumentale est négligeable. A partir de ces valeurs, j’ai établi une
carte de polarisation a laquelle sont superposés les contours d’intensités de la carte & 100 um
du satellite IRAS (voir figure 3.4).

Des valeurs de la Table 3.3 et de la figure 3.4, il ressort tout d’abord une nette dichotomie
entre les étoiles au-devant du nuage, trés peu polarisées (<p> ~ 0.4%), et celles derriére le
nuage qui présentent des taux plus élevés (<p> ~ 1.4%). Cette différence est directement liée a
la présence du nuage MBM 12. Intéressons nous ensuite uniquement aux mesures sur les étoiles
de fonds. Deux composantes distinctes d’angle de polarisation, une & 120° et 'autre a 180°,
semblent émerger. Ces deux composantes sont clairement mises en évidence dans la figure 3.4

et correspondent a deux régions différentes du nuage. Ces deux composantes distinctes sur la
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TAB. 3.3 — Polarimétrie des membres de I'association MBM 12 et des étoiles situées devant et derriére
le nuage MBM 12 observées par Luhman (2001).

Noms des sources Taux de Polarisation (p) Angle de Polarisation

(%) )
Membres de MBM 12 (de la Table 1, Luhman 2001)

MBM12A-1; RX J0255.442005 0.200 + 0.058 62.0
MBM12A-2; LkHa 262 2.30 £ 0.15 162.0
MBM12A-3; LkHa 263 0.100 £+ 0.12 90.0
MBM12A-4; LkHa 264 0.90 £ 0.09 93.0
MBM12A-5; E 02553+2018 0.3 + 0.09 60.0
MBM12A-6; RX J0258.3+1947 0.55 £+ 0.15 120.0
MBM12A-12; S18 0.60 £+ 0.10 97.0

Etoiles de fonds (de la Table 2, Luhman 2001)

J0253511+4-202808 1.392 £ 0.079 106.4
J0253530+194517 2.431 £ 0.175 107.5
J0254108+201804 1.426 £+ 0.103 121.5
J0254151+4-202218 1.51 +0.14 118.8
J02544714-202918 1.299 £ 0.106 126.9
J02552304-194145 1.484 £ 0.111 172.2
J0256087-+193344 2.192 £ 0.105 175.2
J0256462-+193351 0.760 £ 0.098 154.1
J0256481+193204 1.309 £ 0.082 140.0
J0257004+-195124 0.783 + 0.107 5.4
J0257159+202616 1.764 £ 0.174 139.3 BINAIRE
J0257280-+195738 3.502 £+ 0.109 171.4
J0257562+193228 0.904 £ 0.09 160.5
J0258157+194626 1.896 £ 0.111 154.4
J0259134+-203452 1.875 £ 0.130 135.7 BINAIRE
Etoiles devant (de la Table 3, Luhman 2001)
J0252368-+193424 0.503 &+ 0.106 74.3
J0253099+-203849 0.294 + 0.168 161.6
J0255214+4-194614 0.70 £ 0.15 82.0
J0258146+202249 0.204 £+ 0.108 98.9
J0258228+-200722 0.115 £+ 0.103 82.9

ligne de visée ne sont slirement pas & la méme distance et laissent apparaitre des directions
de champ magnétique différentes. Pour approfondir cette analyse, il sera nécessaire d’étudier
les facteurs d’extinction Ay de ces sources pour déterminer quelle est la distance respective
de chacune des composantes (Chauvin et al. 2004, en prép.).

Les étoiles situées devant et derriere MBM 12 ne sont trés probablement pas des étoiles
associées a de fortes nébulosités CS. La polarisation que nous mesurons est ici principalement
d’origine interstellaire. Ce n’est pas forcément le cas pour les TT situées dans MBM 12.
Les excés IR thermiques autour de LkHa 262, LkHa 264 et S18, la détection du disque
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Fic. 3.4 — A gauche : Carte & 100 um du satellite IRAS. A droite : Carte de polarisation des
membres de MBM12 (croiz) et des étoiles devant (cercles pleins) et derriére (cercles vides) observés
par Luhman (2001). Cette carte est comparée aux contours d’intensité de la carte IRAS a 100 pm.
Les deux populations émergentes des relevés polarimétriques se distinguent bien spatialement.

CS LkHa 263 C indiquent que la présence de poussiéres CS est encore importante. Une
polarisation intrinséque due & la présence d’un disque CS est alors & ajouter & une éventuelle
polarisation du milieu interstellaire. Le fort taux de polarisation de LkHa 262, p ~ 2.3%, et
son exces IR thermique, indiquerait-il la présence de matiére CS?

A Texception de LkHa 262, de fagon surprenante, les taux de polarisation des membres de
MBM 12 sont faibles. Pourquoi? Une premiére explication vient sans doute de la localisation
des membres dans MBM 12, peut-étre situés dans la partie avant du nuage et donc souffrant
de peu de polarisation interstellaire. Il est toutefois surprenant qu’elles y soient toutes. Il est
ensuite possible d’imaginer que les membres se situent dans des sortes de trous de la structure
“grumeleuse” du nuage. L’étude détaillée des positions des membres en fonction de la carte
TRAS 4 100 um devrait nous aider. Enfin, c’est le scénario le moins probable, ces étoiles jeunes
supposées encore enfouies dans le nuage moléculaire qui leur a donné naissance seraient en
fait non liées & MBM 12 et beaucoup plus proches du Soleil. Une analyse plus approfondie de
ces observations polarimétriques devrait bientdt apporter des premiers éléments de réponse

intéressants.
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4.1 Identification de cette large association

Suivant une méthode d’identification différente de celle des associations TW Hydrae, 7
Chameleontis et MBM 12, Zuckerman et al. (2000) sélectionnent les premiéres étoiles de
I’association Tucana, en supposant qu’elles sont plus probablement des objets jeunes avec un
excés IRAS a 60 um et qu’elles sont plus regroupées que des étoiles de la SP. De mesures de
distances et de mouvements propres de plus sérieuses candidates, ils identifient une dizaine
de membres qui forment le noyau de cette nouvelle association ainsi qu’une trainée d’étoiles
partageant les mémes propriétés. Cette association est alors localisée & seulement 50 pc du
Soleil. En étudiant la fonction de luminosité X de ces membres & partir du catalogue ROSAT,
Stelzer & Neuh#user (2000) estiment 1’age de l’association entre 10 et 30 millions d’années
(voir figure 1.4, Chapitre 1, Partie III).

Parallélement & ces premiers résultats dans une région du ciel relativement proche, Torres
et al. (2000) identifient une dizaine d’étoiles T'Ts & partir d’observations X, de spectroscopie
visible et d’une étude cinématique. En termes d’age, de localisation dans le ciel, de distance,
de mouvements propres, de densité et de répartition de type spectral, les associations Tu-
cana et Horologium partagent des propriétés communes. Zuckerman et al. (2001b) proposent

finalement qu’elles ne forment qu’un large groupe : ’association Tucana-Horologium. Avec
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F1G. 4.1 — Etoiles de ’association Tucana-Horologium (Zuckerman et al. 2000; Torres et al. 2000;
Zuckerman et al. 2001a). Les petits cercles pleins représentent les positions des membres de ’associa-
tion, les grands cercles pleins indiquent les systémes multiples. Les symboles vides correspondent

des étoiles de la trainée de ’association Tucana.

I'identification de nouveaux membres (Zuckerman et al. 2001b), cette large association compte

actuellement ~ 60 membres dont les plus sérieux candidats sont reportés dans la figure 4.1.

4.2 Recherche de compagnons jeunes de faibles masses

Lors de mes recherches bibliographiques, j’ai naturellement sélectionné les membres de
cette large association australe dans le but de rechercher des compagnons de faibles masses.
Dans le cadre de notre collaboration avec Ben Zuckerman, Patrick Lowrance et Christophe
Dumas, nous avons donc mis sur pied une nouvelle liste de sources pour la seconde cam-
pagne d’imagerie en OA avec le télescope de 3.6m de 'ESO couplé & l'instrument ADO-
NIS/SHARPII. Cette campagne a eu lieu les 28 et 29 octobre 2001. Cette liste était majori-
tairement composée d’étoiles de l'association Tucana-Horologium. J’ai donc, dans un premier
temps, participé a ces observations, puis effectué la réduction et ’analyse de ces données et de
celles obtenues lors de la premiére campagne qui a eu lieu entre les 10 et 13 novembre 2000.
La stratégie d’observation et les difficicultés que j’ai rencontrées dans ’analyse des données

ont déja été exposées dans le chapitre 1 de la Partie II.

4.3 Article A&A : Imagerie en OA de l’association Tucana-

Horologium

4.3.1 Observations ADONIS/SHARPII

Nous avons observé 24 membres de 1’association en imagerie classique et en imagerie
coronographique (@ = 1.0"” le 10-13 Nov 2000 et @ = 0.84 " le 28-29 Oct 2001) en J, H
et K pour explorer un intervalle de séparation entre 0.13 et 8." (soit 8 et 480 UA pour
une distance de 60 pc). Les membres observés avec ADONIS/SHARPII sont représentés dans
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F1G. 4.2 — Histogramme des membres de ’association Tucana-Horologium en fonction de leur type
spectral. Les étoiles étudiées lors des deux campagnes d’observations avec ADONIS/SHARPII du 10
au 13 novembre 2000 et du 28 au 29 octobre 2001 sont en doubles hachures ou quadrillages. Les deux
derniéres sources des membres de ’association Horologium observées avec NACO en Décembre 2002
(CoD-53386 et de GSC 8862-0019) sont en simples hachures.

I’histogramme de la figure 4.2 en fonction de leur type spectral. Les membres observés plus
tard avec NACO ont aussi été reportés.

Sous des conditions relativement correctes de seeing (0.6 a 1.0"), 'imagerie classique a
permis de détecter deux sources faibles autour de HIP 1910 (séparation~ 0.7"” et AK ~ 1.53)
et HIP 108422 (séparation~ 1.98" et AK ~ 2.95). Avec I'imagerie coronographique, l’accés a
de plus hauts contrastes a permis de détecter deux autres sources autour de GSC 8047-0232
(& ~ 3.21" avec un contraste AK ~ 6.45) et HIP 6856 (a 4.8” et un contraste AK ~ 10.1).

4.3.2 Photomeétrie et modéle évolutif

Avec l'aide de Michel Thomson pour le travail de réduction des données, j’ai obtenu la
photométrie et les positions relatives des CCs de HIP 1910, HIP 108422, GSC 8047-0232
et HIP 6856 & partir des observations de standards photométriques et astrométriques. Par
comparaison avec les prédictions des modeles évolutifs de Baraffe et al. (1998) (BCAH9S) et
des modeéles DUSTY et COND de Chabrier et al. (2000). Pour un age de 20 & 40 millions
d’années, j’ai montré que la photométrie des CCs était cohérente avec celle attendue pour des
objets physiquement liés.

Si ces quatre objets étaient de réels compagnons, les CCs de HIP 1910 et HIP 108422
correspondraient a des étoiles de masses 0.2 — 0.4 Mg et de type spectral M3-M5. Pour les
deux CCs autour de GSC 8047-0232 et HIP 6856, les masses prédites tombent dans le régime
de masse substellaire avec des masses respectivement de 20 — 40 My et 6 — 8 Mj. Le CC de
GSC 8047-0232 correspondrait alors & une NB de type L, trés rouge, et le CC de HIP 6856 a
une NB & méthane de type T.

Il s’agirait alors de la premiére détection d’une ou de deux compagnons NBs dans les asso-
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ciations jeunes et proches avec un télescope au sol. Ajouté(s) aux NBs TWA 5 B et HR 7329 B
détectées avec le HST /NICMOS (voir figure 1.7, chapitre 1, Partie IT), cela porterait le nombre

de compagnons substellaires dans ces associations a trois, et peut-étre & quatre.

4.3.3 Astromeétrie

Dans le cas du CC de HIP 1910 observé le 12 novembre 2000 et le 28 octobre 2001, une
étude astrométrique m’a permis de montrer que cette source faible partageait un mouvement
propre similaire & celui de HIP 1910. Bien que ce résultat ne confirme pas que cet objet est
un compagnon lié, il conforte toutefois nos présomptions.

Deux séries de données ont aussi été obtenues pour HIP 6856 le 12 novembre 2000 et
le 29 octobre 2001. Cependant, cette source étant imagée en coronographie, l'incertitude
relativement grande sur sa position n’a pas permis de conclure sur le mouvement propre de

cet objet.
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Abstract. We present the results of an adaptive optics (AO) imaging survey of the common associations of Tucana and
Horologium, carried out at the ESO 3.6 m telescope with the ADONIS/SHARPII system. Based on our observations of two
dozen probable association members, HIP 1910 and HIP 108422 appear to have low-mass stellar companions, while HIP 6856
and GSC 8047-0232 have possible sub-stellar candidate companions. Astrometric measurements, performed in November 2000
and October 2001, indicate that HIP 1910 B likely is bound to its primary, but are inconclusive in the case of the candidate
companion to HIP 6856. Additional observations are needed to confirm the HIP 6856 companionship as well as for HIP 108422

and GSC 8047-0232.
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1. Introduction

Young, nearby stellar associations are ideal targets for the di-
rect imaging of sub-stellar companions: (i) their proximity
(<100 pc) allows the exploration of the faint circumstellar envi-
ronment at relatively small distances from the star, and (ii) sub-
stellar objects are hotter and brighter when young (~10 Myr)
and therefore can be more easily detected than more evolved
counterparts.

Based on data in the IRAS and Hipparcos catalogs,
Zuckerman & Webb (2000) identified comoving stars of the
Tucana association within 50 pc from earth. They tentatively
assigned an age of ~40 Myr for this comoving group based on
the Ha emission lines of three members. A consistent estima-
tion of 10-30 Myr was found by Stelzer & Neuhduser (2001)
based on ROSAT data and comparison of the X-ray luminos-
ity functions of Tucana and star forming regions. Zuckerman
et al. (2001a) extended the number of probable members to
36 and argue that the Tucana association and the Horologium
association, identified from ROSAT measurements by Torres
et al. (2000), should be considered as part of the same stream.

Send offprint requests to: G. Chauvin,
e-mail: gchauvin@obs.ujf-grenoble. fr

They may form a large, gravitationally unbound, association
composed of ~50 stars.

Lowrance et al. (2000) reported the HST/NICMOS detec-
tion of a possible sub-stellar companion to the proposed Tucana
member HR 7329, with a mass less than 50 My, (Burrows
et al. 1997). This exciting result, confirmed by spectroscopy
and astrometry (Guenther et al. 2001), encouraged us to per-
form an AO imaging survey of this large association, searching
for sub-stellar companions close to member stars. Ironically,
HR 7329 appears not to be a member of the Tucana associ-
ation, but rather of the substantially younger 8 Pictoris mov-
ing group (Zuckerman et al. 2001b). In addition, HIP 92680
and HIP 95270 attributed initially to Tucana by Zuckerman
& Webb (2000) also appear to be g Pictoris group members
(Zuckerman et al. 2001b). But before this was understood, we
observed HIP 95270 with the ADONIS/SHARPII AO system
on the ESO 3.6 m telescope.

In Sect. 2, we present the instrumental configuration and
the observational strategy we adopted in both classical and
coronagraphic imaging. We also give the detection perfor-
mances commonly achieved during the survey. In Sect. 3, we
present our photometric results for the three visual systems
HIP 108422, GSC 8047-0232 and HIP 6856 and the confirmed
binary HIP 1910 AB. We also report astrometric measurements
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obtained on November 2000 and October 2001 for the stars
HIP 6856 and HIP 1910. The probability that four detected
possible secondaries are associated is discussed. In Sects. 4-7,
we discuss the photometry of the three companion candidates
(CCs) and HIP 1910 AB based on evolutionnary models of
Baraffe et al. (2002, 1998) and Chabrier et al. (2000). Our pur-
pose is to test if the photometric results are consistent with
physically bound objects and, if so, to determine the corre-
sponding stellar parameters. These evolutionary models pro-
vide the most accurate comparison with present observations
of young objects but are not as reliable for ages of a few tens
of Myr because of unknown initial conditions.

2. Observation strategy and performances

High contrast observations were performed with the AO
ADONIS/SHARPII system over two distinct periods: 10—
13 November 2000 and 28-29 October 2001. Of suggested
members of the Tucana-Horologium association, 24 were ob-
served in J, H and K bands, with and without coronag-
raphy, to explore the domain between 0.5” and 6.0” from
the centra sar (i.e, 25 AU to 300 AU for a distance of
50 pc). In both runs, the pixel scale on the detector is esti-
mated to be 0.0496 + 0.0003"/px. The corresponding fi eld of
view is 12.7” x 12.7”. The orientation direction of true north
was found to lie to the west of vertical by 0.47° + 0.5 on
November 2000 and 0.56° + 0.5 on October 2001. The plate
scale and fi eld rotation are based on astrometric calibrations of
ADONIS/SHARPI1+/NICMOS3! obtained from observations
of the astrometric referencefi eld (6 Ori).

For each coronagraphic observation, a reference star was
observed for PSF subtraction after scaling to the brightness of
the science object. The coronagraphic masks were 1.0” in di-
ameter on November 2000 and 0.84” on October 2001.

Seeing conditionswere relatively good during both observ-
ing runs, ranging between 0.6” and 1", except on 28 October
2001 where the average seeing was 1.3”. The correspond-
ing H-band strehl and FWHM were ~45% and ~0.1” under
good seeing conditions and reduced to ~30% and ~0.11"” on
28 October 2001. The (pixel to pixel) detection limits at 50
were estimated from observations with and without coronagra
phy for each object. The case of HIP 1113 is treated as an ex-
amplein Fig. 1 and presentsthe typical detection performances
achieved on 29 October 2001, in terms of separation and con-
trast with the primary star. The CC detected near HIP 108422
and GSC 8047-0232, as well as the companion HIP 1910 B,
are overplotted.

3. Results

Twenty four suggested members of the Tucana and
Horologium associations were observed; no CCs were
detected around the following stars: HIP 1113, HIP 1481,
HIP 1993, HIP 2729, HIP 3556, HIP 6485, HIP 9902,
HIP 93815, HIP 95270, HIP 105388, HIP 107345, HIP 107649,
HIP 107947, GSC 8497-0995, GSC 8056-0482, HD 13183,

! http://www.bdl. fr/priam/adonis/
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Fig. 1. H band (pixel to pixel) detection limits during the observations
of HIP 1113 (G6V; V = 8.8) in classical mode during 30 x 2 s (solid
line) and in coronagraphic mode during 15 x 20 s(dashed line). Filled
circlesare HIP 1910 B and the CC to HIP 108422 detected in classi-
ca mode. The open circle is the CC to GSC 80047-0232 detected in

coronagraphy.

HIP 108422

E—| HIP 1910

Fig.2. ADONIS/SHARPII AO classical imaging of HIP 108422 and
HIP 1910 AB obtained in H-band (linear stretch) and coronagraphic
imaging of GSC 8047-0232 and HIP 6856, respectively in K band
(linear stretch).

CoD-60416, CoD-53544 and CoD-65149. We confi rmed the
known binary system HR 7329 AB. Figure 2 shows images
of the HIP 1910, HIP 108422, GSC 8047-0232 and HIP 6856
systems. The binary system HIP 1910 AB and the CC detected
around HIP 108422 were observed without coronagraphy.
HIP 1910 AB and HIP 108422 are members of the Tucana as-
sociation (Zuckerman & Webb 2000; Zuckerman et a. 2001).
Two fainter CCs were detected with coronagraphy around
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Table 1. Photometry and relative positions of HIP 108422, GSC 8047-0232 and their CCs, of the CC to HIP 6856 and of HIP 1910 A and B.
Distances of HIP 108422, HIP 1910 AB and HIP 6856 are obtained from the Tycho catalog (Hgg et al. 2000).

Source UT Date J H K separation PA distance
(mag) (mag) (mag) () ©) (pc)

HIP 108422 2001 0Oct.28 7.35+0.07 6.90+0.06  6.83+0.06 54.9 *38

HIP 108422 CC 2001 Oct. 28 10.67 +0.16 10.02+0.15 9.78+0.12 1.979+0.035 192.1+0.9

HIP 1910 A 2000 Nov. 12 — 7.86+0.09 7.69+0.07 46.3 %33

HIP 1910 B 2000 Nov. 12— 955+016 922+01  0.698+0.029 49.6+25

HIP 1910 B 2001 Oct. 28 - - - 0.699 + 0.030 50.2 +2.5

GSC 8047-0232 2001 Oct.29 9.06+0.09 854+005 845=x0.07 (60 + 25)

GSC 8047-0232 CC 2001 Oct. 29 16.25+0.25 152+0.18 149+02 3.210+0.118 359.2+2.3

HIP 6856 2000 Nov. 12— - - 37.118

HIP 6856 CC 2000 Nov. 12 — - - 4865 +0.129 106.5 1.7

HIP 6856 CC 2001 Oct. 29 1797+02 — 174+ 015 4785+0.129 106.6 +1.7

GSC 8047-0232 and HIP 6856, members of the Horologium
association (Torres et al. 2000).

3.1. Photometry

The photometry of HIP 1910 AB and of the visual systems
HIP 108422, GSC 8047-0232 and HIP 6856 was calibrated
with photometric standards from the Hubble Space Telescope
near-infrared standards: S055D (04:18:18.9 -69:27:35),
S294D  (00:33:15.2 -39:24:10), S209D (08:01:15.4
-50:19:33) and S301D (03:26:53.9 —39:50:38). The re-
sults are reported in Table 1. To estimate the flux and the
position of each component in the visual binary HIP 108422,
the deconvolution algorithm of Veran & Rigaut (1998) was
used. In the closest system HIP 1910 AB, we used the myopic
deconvolution algorithm MISTRAL (Fusco et al. 1999; Conan
et al. 2000). For the two fainter CCs around GSC 8047-0232
and HIP 6856, detected with coronagraphy, aperture pho-
tometry was performed. A small aperture of radius 1.0” was
used to avoid subtraction residuals. In the case of the CC to
GSC 8047-0232, the photometric estimation was more difficult
because this object was contaminated by a diffraction spike of
the secondary mirror. Despite several attempts to correct our
image for the spike contribution, we could not avoid increased
photometric uncertainty.

3.2. Astrometry

The systems HIP 1910 AB and HIP 6856 were observed on
November 2000 and October 2001. The corresponding astrom-
etry could be determined for both systems. We took into ac-
count errors coming from the relative position estimation of
both components in each system, the instrumental uncertain-
ties (pixel scale and orientation error; see Sect. 2), as well as
the proper motions errors given by the Tycho catalog (Hag et al.
2000).

In the case of HIP 6856, the CC was detected on
12 November 2000 and re-observed on 29 October 2001.
The corresponding astrometric results are reported in Table 1.

The proper motion of HIP 6856 reported in the Tycho cata-
log (Heg et al. 2000) is u, = 104.8 + 1.2 mas/yr and ps =
—43.4 + 1.4 mas/yr. Taking the movement of HIP 6856 into ac-
count, we show positions of both visual components in Fig. 3,
left panel. Because the primary was under the occulting mask
the positional error ellipses are rather large. Therefore, these
measurements do not conclusively determine the nature of the
HIP 6856 CC as a background object or gravitationaly bound
companion.

The system HIP 1910 AB was also observed at two dif-
ferent epochs, 12 November 2000 and 28 October 2001. The
astrometric measurements are presented in Table 1 and Fig. 3.
Considering the proper motion of the star HIP 1910 A derived
from the Tycho catalog (Hag et al. 2000), 1, = 84.1 + 7 mas/yr
and us = —55.3 + 6.4 mas/yr, we find that the proper mo-
tions of HIP 1910 A and B are significantly similar. The ob-
served separations and PA are in total similar to 0.12 ¢~ in the
case of a co-moving pair and 1.5 discrepant from being a
background object. Further spectroscopic measurements will
allow us to confirm the nature of this companion. For the rest
of this paper, we will regard HIP 1910 B as a companion to
HIP 1910 A.

For HIP 6856 and HIP 1910, any possible orbital motion
between the two epochs is negligible relative to the measure-
ment errors.

3.3. Background object probability

To help distinguish between background objects or gravitation-
aly bound companions one may estimate the probability for
these CCs to be background objects. Based on the so-called
“Besancgon galactic model” which is a synthetic model of the
galaxy, the star density at a given galactic longitude and latitude
can be obtained as a function of magnitude in a given band. If
we assume that the position of stars follow Poisson statistics,
we can determine the probability nr to find at least one star
with a magnitude in the K-band similar to a given CC within
the field of view of the SHARPII camera (12.7” x 12.7"). The
probability nc to find that star within a circle with a radius as
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Fig. 3. Left: We show the 1o error ellipses of the positions of the companion candidate to HIP 6856 relative to HIP 6856 on 12 November
2000 and 29 October 2001. We took into account the proper motion of HIP 6856, starting at (a, ) = (0,0) and then moving south-east to
(@, 6) = (0.100, —0.042). Regarding the ellipse errors, it is not possible to discriminate between bound or background objects for the HIP 6856
CC. Right: We show the 10~ error ellipses of the position of the companion HIP 1910 B relative to HIP 1910 A on 12 November and 28 October
2001. We took into account proper motions of HIP 1910 A, starting at (a, 6) = (0, 0) which then moves south-east to (a, §) = (0.081, —0.053).
The proper motions of HIP 1910 A and HIP 1910 B are signifi cantly similar. The observed separations and PA arein total similar to 0.12¢ in
the case of a co-moving pair and 1.5 o discrepant from being a background object.

large as the CC separation can also be estimated. The corre-
sponding results for the four visual companions detected are
presented in Table 2.

Table 2. Probabilities nr and nc for the stars to have respectively a
background object with a magnitude in K-band similar to the one of
their CC in the SHARPII camera fi eld of view (12.7 x 12.7”) and
within acircle with aradius as large as the CC separation.

Source l. b s nc

) ©) (%) (%)
HIP 108422 322.86 -41.56 <1 <0.1
HIP 1910 308.43 -54.65 <1 <0.1
GSC 8047-0232 282.73 -62.35 ~2 ~0.4
HIP 6856 290.37 -63.58 ~5 ~2
4. HIP 108422

When astrometry or spectroscopy is not available, atest to see
if the CCs may be boundisto comparetheir photometry to evo-
lutionary model predictions. We used the evolutionary tracks
of Baraffe et al. (2002, 1998) based on a dust-free and non-
gray atmosphere model (BCAH98). This model is an appro-
priate description for stellar objects with effective temperature
Ter > 2300 K. The near-IR photometry of HIP 108422 (G8,
54.9'38 pc) and its CC is compared to the color-magnitude
diagram (CMD) for the near-IR color (J — K) based on an
age of 40 Myr (see Fig. 4). The resulting stellar parameters
of both objects are reported in Table 3. The model predictions

for HIP 108422 are consistent with the G8 spectral type of
the unresolved system HIP 108422 (Zuckerman et al. 2001)
which can be attributed to the primary star. The CC, detected at
~1.98”, has colors similar to an M3-M5 dwarf.

5. GSC 8047-0232

No trigonometric parallaxes have been measured for the system
GSC 8047-0232. Torreset al. (2000) initially supposed this star
to be part of the Horologium association located at 60 + 25 pc.
Zuckerman et al. (2001a) suggest this system to be signifi cantly
further away from the large common Tucana-Horol ogium asso-
ciation, located within 50 pc from earth. To compare our data
to model isochrones, we then consider two different distances:
60 pc and 85 pc. Figure 4 shows that BCAH98 and DUSTY
CBAHO00 models give a better fi t for 85 pc than for 60 pc. We
therefore adopt a distance of 85 pc to derive physical parame-
ters of this possible binary.

The measured spectral type of the unresolved system
GSC 8047-0232 is K3V (Torres et al. 2000) and can be at-
tributed to the primary star. The color measurements (J - K ~
0.61) and the stellar parameters deduced from the BCAH98
model isochrones (see Table 3) are in good agreement with the
Kenyon & Hartman (1995) color table. If we consider the case
of the CC to GSC 8047-0232, we see in Fig. 4, that this ob-
ject falls into the brown dwarf regime with a near-IR color
(J - K ~ 1.35). As mentioned by Baraffe et a. (2002), the
BCAH98 model is dust-free and not really appropriate to ex-
plainthe near-IR colorsof late M-dwarfsand L -dwarfs. Asdust
must be taken into account, we have used the CBAHOO DUSTY
model to derivethe physical parameters of the GSC 8047-0232
CC (see Table 3), based on the CMD for the near-IR color
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Fig. 4. Left: CMD for the near-IR color (J-K) from the BCAH98 model and the CBAH00 DUSTY and COND models. The dataof HIP 108422
and its CC, GSC 8047-0232 and its CC and the CC to HIP 6856 are overplotted with their uncertainties and also the sub-stellar companion
HR 7329 B detected by Lowrance et a. (2000). In the case of GSC 8047-0232 and its CC, two distances are considered, 60 pc (lower) and
85 pc (upper). Right: CMD for the near-IR color (H — K) from the BCAH98 model. The data of HIP 108422 and its CC, and HIP 1910 A and

B are overplotted.

(J-K) and an age of 50 Myr (Fig. 4). The physical parameters
of the GSC 8047-0232 CC are consistent with a sub-stellar ob-
ject of 20 to 40 My, and effective temperature between 1760 K
and 2475 K.

The link between near-IR colors, effective temperature and
spectral type is well constrained by the model predictions for
late M dwarfs, but this is not really the case for the L dwarfs.
The treatment of dust, particularly the grain condensation in
the photosphere, is challenging and the J — K color can vary
~0.5 mag for L dwarfs of the same type (Leggett et al. 2002;
Reid et al. 2001; Kirkpatrick et al. 2000). Leggett et al. (2002)
have recently compared the infrared photometry of 58 late M, L
and T dwarfs to the corresponding spectral classification done
by Geballe et al. (2002). Based on these results, our photom-
etry of the CC to GSC 8047-0232 is consistent with M7-L9
dwarfs. Clearly, new observations (without spike contamina-
tion) in photometry and spectroscopy are needed to determine
precisely the stellar parameters and spectral type of this CC. If
the sub-stellar nature of the object is confirmed, this would be
the third brown dwarf companion known among young, nearby
associations with TWA 5 B in the TW Hydrae association
(Lowrance et al. 1999; Neuh&user et al. 2000) and HR 7329 B
in the B Pictoris group (Lowrance et al. 2000; Guenther et al.
2001; Zuckerman et al. 2001b) being the other two.

6. HIP 6856

In the close vicinity of HIP 6856 (K1V, 37.1’:}:2 pc), the
very faint CC detected with the coronagraphic mode of
ADONIS/SHARPII has a color (J—K ~ 0.57) (see Table 1 and
Fig. 4). It would have an absolute magnitude Mx = 14.56 if
it was a companion. The photometry is not consistent with the
CBAHO00 DUSTY model predictions, demonstrating that this

Table3. Stellar parameters of HIP 108422 and its CC are derived from
the BCAH98 model for an age of 40 Myr. Thismodel is also used for
the star GSC 8047-0232, but the CBAHO0 DUSTY model is used for
its CC for an age of 50 Myr.

Source M Ter L

(Mo) (K) (Lo)
HIP 108422 [0.9, 1.15] [4760,5638] [0.5,0.8]
HIP108422 CC [0.2,0.35] [3301,3455] [0.013,0.03]
GSC8047-0232 [0.8,0.9] [4203,4764] [0.02,0.45]
GSC8047-0232CC  [0.02,0.04] [1760, 2475] [2e-4,8e-4]

object is unlikely to be a late M dwarf or L dwarf. However, the
photometry is consistent with cooler objects such as T dwarfs,
typically with T < 1300 K and where the CO bands are
replaced by strong methane absorption in H and K bands re-
sponsible for the weakening of the J — K color (Geballe et al.
2002). This is poorly modelled in both the extreme CBAHOO
COND and DUSTY models. Dahn et al. (2002) and Leggett
et al. (2002) have presented near-IR measurements of T dwarfs
that are consistent with the photometry found for the CC to
HIP 6856. Our present astrometric results do not distinguish
whether the object is bound or not to HIP 6856 and future as-
trometric or spectroscopic observations are necessary to con-
firm its nature. If the CC is a T-type companion, its mass is
~6-8 Myyp and at 37.1 pc its angular separation corresponds to
a projected physical separation of ~180 AU.
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7. HIP 1910 A and B

AO imaging allows us to resolve the source HIP 1910 (MOV,
46.3fi§ pc) as a close binary, and photometry was obtained
in H and K. Based on the BCAH98 CMD for the color (H — K)
for an age of 40 Myr (see Fig. 4, right panel), we find that the
stellar parameters of HIP 1910 A are consistent with a MOV
star (contribution of HIP 1910 B negligible). HIP 1910 B, de-
tected within the errors at the same separation and position an-
gle from HIP 1910 A, is consistent with being a companion. It
has photometry consistent with an M3—M5 star. Derived stellar
parameters of both components are reported in Table 4.

Table 4. Stellar parameters of HIP 1910 A and B derived from the
BCAH98 model for an age of 40 Myr.

Source M Test L

(Mo) (K) (Lo)
HIP 1910 A [0.62, 0.8] [3710, 4203] [0.08, 0.2]
HIP 1910B [0.2,0.4] [3360, 3495] [0.02, 0.04]

8. Conclusion

We present results of an AO imaging survey of the common
associations of Tucana and Horologium. Four candidate com-
panions (CCs) were detected in a sample of 24 stars. We first
estimated the probability for these objects to be background
objects. We then compare predictions of low-mass stellar and
sub-stellar evolutionary models to our photometry to test if the
CCs might be physically bound objects. As already mentioned,
these models provide an accurate comparison with observa-
tions of such young objects but are still not as reliable at an
age of a few tens Myr as they depend on the initial conditions.
We find that the HIP 108422 CC is likely to be an M3-M5
dwarf, to be confirmed by spectroscopy. Based on the Chabrier
et al. (2000) DUSTY model, the CC to GSC 8047-0232 falls
into the brown dwarf regime with a deduced mass of 20 to
40 Myyp. In comparison to late-M, L and T dwarf observations
(Leggett et al. 2002; Geballe et al. 2002), this object could be
an M7-L9 dwarf. If confirmed, this object would be the third
brown dwarf companion detected among young, nearby asso-
ciations along with TWA 5 B in the TW Hydrae association
(Lowrance et al. 1999; Neuhduser et al. 2000) and HR 7329 B
in the 8 Pictoris moving group (Lowrance et al. 2000; Guenther
et al. 2001; Zuckerman et al. 2001b).

The photometry of the CC detected in the close vicinity of
HIP 6856 is consistent with cooler objects like T dwarfs. Our
astrometry did not enable us to conclude whether the CC object

G. Chauvin et al.: Adaptive optics imaging survey of the Tucana-Horologium association

is a true companion of HIP 6856. Finally, we demonstrate that
HIP 1910 B has a common proper motion with HIP 1910 A and
that further spectroscopic measurements are needed to confirm
this companionship. Based on comparison of the photometry
with model predictions, we also show that HIP 1910 B may be
an M3-M5 dwarf.
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4.4 Derniers membres de ’association

Dans le cadre des observations du temps garanti de I'instrument NACO qui ont débuté
en octobre 2002 et s’achéveront en octobre 2003, 3 nuits et demie sont consacrées & 1’étude
des associations Horologium et TW Hydrae, ainsi qu’a de nouveaux candidats identifiés par
Ben Zuckerman & Inseok Song. Une premiére nuit d’observations étalée entre le 18 et le 25
novembre 2002 a permis tout d’abord d’observer les deux derniers membres de 1’association
Horologium non imagés avec ADONIS/SHARPIL. Il s’agissait de CoD-53 386 (K3, V = 11.02)
et de GSC 8862-0019 (K4, V = 11.67) (voir figure 4.3). CoD-53 386 a été résolue en imagerie
classique comme une binaire (séparation ~ 1.30" et contrastes AJ ~ 0.06 et AK, ~ 0.1).
Cette source n’a pas été imagée en coronographie car la composante secondaire aurait ébloui
le détecteur. Dans ’environnement CS de GSC 8862-0019, une source faible a été détectée en
coronographie (séparation~ 7.77 " et contrastes AJ ~ 4.3 et AK; ~ 5.6). Cette source de
couleur bleue (J — K = —0.5) a une photomeétrie qui ne correspond pas a celle attendue pour

un objet lié.

CoD-53386 (NACO/VLT) Gsc 8862-0019 (NACO/VLT)
CChb — '

PA=316.7°:

Fi1G. 4.3 — Images NACO/VLT obtenues le 21 novembre 2002 en bande K des deux derniers membres
de l’association Horologium : CoD-53386 (K3, V = 11.02) et GSC 8862-0019 (K4, V = 11.67). Les
positions relatives de chaque source détectée sont reportées sur les images. Dans le cas de CoD-53 386,
I’annotation A et B indique la composante la plus brillante en bande J.

4.5 A&A : Compagnon substellaire dans Tucana-Horologium

Dans l’article précédent sur 'imagerie de ’association Tucana-Horologium, les sources
HIP 6856 et GSC 8047-0232 se sont révélées particuliérement intéressantes car elles abritent
peut-étre des compagnons substellaires, ayant des respectives de 6 & 8 My et de 20 & 40
Mj. Pour étudier la photométrie et ’astrométrie de ces objets faibles, nous les avons donc

ré-imagés avec NACO.



ATV LA AL LAV 117 T LA UIVAINDUL APDPDUVUVIALIUVUIN AUVDLIVALL 1 UVUCLVCAINATILIVINVVLVUOLIU VL

4.5.1 Deux objets de fonds autour de HIP 6856

L’¢toile HIP 6856 (K1V, V = 9.39), située a 37.171% pc, a donc été imagée avec NACO
(voir figure 1 de l’article). Je confirme ainsi la détection du premier CC (CCb) révélé avec
ADONIS/SHARPII et reporte la détection d'une seconde source faible & un A = 2.830+0.015"
et PA = 85.4 £ 0.3° de HIP 6856 (CCc). Les contrastes sont AJ = 10.2 + 0.2 et AK; =
12.2 + 0.2. Ces résultats sont ensuite comparés aux modéles évolutifs BCAH98 pour un age
de 40 millions d’années, CBAH00 DUSTY et CBAH00 COND pour un &ge de 50 millions
d’années. Contrairement au cas du CCb, les mesures de CCc ne s’ajustent pas tout & fait au
modeéle DUSTY COND (voir figure 4.4). Les modéle CBAH00 DUSTY et CBAH00 COND
sont respectivement des cas extrémes d’atmosphéres saturées de poussiéres et complétement
vidées de poussiéres aprés condensation. Les observations photométriques IR des naines L
s’ajustent correctement avec les prédictions du modéle CBAH00 DUSTY, celle des naines T
plutot avec les prédictions de modéle CBAH00 COND. Il reste toutefois une catégorie d’objet
intermédiaire netre naines L et T avec une atmosphére partiellement vidée de poussiére et
dont la photométrie se situe entre ces deux cas extrémes. Il n’est donc pas impossible que le
CCc soit un objet avec une masse possible de 3 & 5 My et une séparation physique projetée
de 104 UA.

J’ai donc ensuite étudié le mouvement propre des ces deux objets faibles & partir des
observations NACO obtenues le 25 novembre 2002, le 7 juin 2003 et le 6 septembre 2003.
Cette étude est possible car le mouvement propre de HIP 6856 est suffisamment important
avec une mesure Hipparcos de (pq = 104.8+1.2 mas/an et pus = —43.4 mas/an). L’étude des
mouvements propres de CCb et CCc relativement & HIP 6856 prennent en compte les erreurs

astrométriques g, et o5 en arsecondes, qui sont calculées & partir des erreurs sur :

10 ) A o B S S S B
BCAH98 40 Myr
DUSTY 50 Myr ---- -
COND 50 Myr — - — —

150 - 1

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0

Fi1G. 4.4 — Diagramme de couleur (J — K) en fonction de la magnitude absolue Mk pour les CCb et
CCc de HIP 6856. Les prédictions des modeéles évolutifs de BCAH98 (40 millions d’années), CBAH00
DUSTY et COND (50 millions d’années) sont par ailleurs reportées. Les modéles CBAH00 DUSTY
et COND traitent deux cas extrémes d’atmosphére : saturée de poussiéres et vidée de poussiéres aprés
leur condensation.
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e l'estimation des positions relatives de HIP 6856 et des CCb et CC sur le détecteur,

e la taille des pixels de la caméra S13 et ’orientation du détecteur a chaque époque,

e la mesure du mouvement propre Hipparcos de HIP 6856.
Elles montrent que le CCb est fort probablement un objet du fonds avec une différence de 4.3 o
entre la mesure du 6 septembre 2003 et celle attendue pour un objet lié (niveau de confiance
supérieur & 99.9%). De la méme maniére, le CCc est aussi fort probablement un objet de fonds
avec une différence en termes de séparation supérieure a 4 o (niveau de confiance supérieur a

99.9%) de I’évolution attendue pour un objet lié.

4.5.2 Une Naine Brune autour de GSC 8047-0232 ?

Dans le cadre du temps garanti NACO, nous avons aussi ré-observé la source GSC 8047-
0232 le 22 novembre 2002 et le 6 septembre 2003 en mode imagerie classique en bandes étroites
et en bandes larges en saturant 1égérement 1’étoile primaire pour accroitre le signal & bruit sur
le CC. Les erreurs photométriques et astrométriques sont ici mieux contraintes pour le CC en
comparaison des résultats obtenus avec ADONIS/SHARPII. En s’appuyant sur les résultats
photométriques de NACO et sur le modéle évolutif de CBAH00 DUSTY, j’ai pu déduire que
le CC posséde une luminosité IR correspondante & celle d’une naine brune de 30 My avec une
température de ~ 2000 K en supposant que GSC 8047-0232 soit situé & 85 pc. Cette distance
de 85 pc est celle qui permet d’ajuster au mieux la photométrie de GSC 8047-0232 et de son
CC respectivement aux modéles BCAH98 et CBAH(00 DUSTY (aucune mesure de parallaxes
Hipparcos n’est disponible pour cette source).

En s’appuyant sur I’étude de la photométrie de naines L et T ayant un type spectral
connu, Dahn et al. (2002) estime une relation empirique pour déterminer le type spectral de

ces objets & partir de leur luminosité IR :

M, = 8.472+0.327 x Sp (4.1)
My = 8212+40.279 x Sp (4.2)
Mg = 8.010+40.247 x Sp (4.3)

Dans le cas d'un objet situé a 85 pc, le type spectral de GSC 8047-0232 est alors estimé a
MS8.5-9. I serait égal & L1-2 dans le cas d’une distance & 60 pc.

J’ai aussi mené une étude astrométrique du CC de GSC 8047-0232, possible du fait que
la source GSC 8047-0232 a pour mouvement propre mesuré par Hipparcos de (po = 46.9 +

TAB. 4.1 — Compagnons naines brunes dans les associations jeunes et proches

Source Association M- A A d
(Ms) (UA) ) (pc)

TWA5B TW Hydrae 20 100 2 50

HR7329B 8 Pic 30 199 4.2 48.

GSC8047-0232 CC Tucana-Horologium 20 272 3.2 857
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1.7 mas/an et pus = —3.1 £ 1.7 mas/an). Contrairement aux cas des CCs de HIP 6856, le CC
de GSC 8047-0232 semble partager cette fois le méme mouvement propre que 1’étoile centrale.
La différence en termes d’angles de position entre le 22 novembre 2002 et le 6 septembre 2003
est ici différente de 2.1 o (niveau de confiance de 96%) de I’évolution attendue pour un objet de
fonds. Renforgant ainsi nos présomptions, ce CC pourrait étre le troisiéme compagnon naine
brune détecté au sein des associations jeunes et proches, aprées TWA 5B (Lowrance et al.
1999) et HR 7329 B (Lowrance et al. 2000), et le premier détecté du sol! Les caractéristiques

de ces trois objets, en termes de masse et de séparation, sont reportées dans la Table 4.1.
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Abstract. We report VLT /NACO imaging observations of the stars GSC 8047-0232 and HIP 6856, probable mem-
bers of the large Tucana-Horologium association. During our previous ADONIS/SHARPII deep imaging survey,
a substellar candidate companion was discovered around each star. Based on VLT /NACO astrometric measure-
ments, we find that GSC 8047-0232 and the faint candidate companion near to it share the same proper motion
with a significance of 3.1¢. On the contrary, the candidate companion to HIP 6856 is probably a background
object with a significance of 4.3 0. We also detect a new fainter and closer candidate companion to HIP 6856, but
which is likely a background object too with a significance of 4 0. Recent VLT /NACO spectroscopic measurements
of GSC8047-0232 finally confirm the substellar nature of this young brown dwarf with a derived spectral type
M9.5+1. GSC8047-0232 B, with an estimated mass of 25+10 Mjyp and an effective temperature of 21004200 K,

is presently the third substellar companion identified among young, nearby associations.

Key words. instrumentation: adaptive optics — stars: imaging — stars: low-mass, brown dwarfs

1. Introduction

Since the discovery of the first bound substellar objects
GD 165 B (Becklin & Zuckerman, 1988) and G1229 B
(Nakajima et al., 1995), deep IR surveys have revealed
the existence of numerous isolated brown dwarfs (BDs)
(Moraux et al., 2003). These surveys reveal that BDs
at large separations (typically > 1000 AU) may be com-
mon as companions to stars (Gizis et al., 2001). At closer
separations (< 4 AU), radial velocity surveys are detect-
ing an increasing number of planets around nearby stars
and have evidenced a lack of BD companions, known as
the BD desert (Halbwachs et al., 2000). The intermedi-
ate separation range between 4 and 1000 AU just begins
to be explored as, from the ground, large ground-based
telescopes coupled with adaptive optics (AO) and corono-

Send  offprint Gaél Chauvin e-mail:

gchauvinQeso.org

requests  to:

graphic instruments are required. Surveying G, K and M
nearby (< 25 pc) stars with a typical age of ~ 300 Myr,
McCarthy & Zuckerman (2004) recently showed that the
brown dwarf desert extends at 75 to 1200 AU.

Exploring a comparable separation range with
ADONIS/SHARPII at the ESO/3.6m telescope, we con-
ducted on November 2000 and October 2001 an AO coro-
nagraphic imaging survey of the large common Tucana-
Horologium association (see Chauvin et al., 2003). This
large 30 Myr old association has been previously iden-
tified by Torres et al. (2000) and Zuckerman & Webb
(2000), and is located ~ 50 pc from Earth. Based on the
ADONIS/SHARPII observations of two dozen probable
association members, we reported the detection of one
substellar candidate companion (hereafter cc-1) to the star
HIP 6856 (K1V, V=9.39, d = 37.1%}% pc) and another
one to GSC8047-0232 (K3V, V = 10.9). The faint ob-
ject close to GSC8047-0232 was independently detected
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Table 1. NACO observations: instrumental set-up and observations logs. Camera S27 and S13 respectively provide 27.0 and
13.24 mas/pixel sampling. DIT and NDIT correspond respectively to the exposure integration time and the number of exposures.

Star UT Date NDITxDIT Filter Camera Mode Seeing  Remarks
)
Classical and Coronagraphic Imaging
GSC8047-0232 AB  23/11/2002 100x3s NB1.24 S13 classical 0.82 science
GSC8047-0232 AB  23/11/2002 100x3s NB1.64 S13 classical 0.99 science
GSC8047-0232 AB  23/11/2002 100x0.6s NB2.17 S27 classical 0.78 science
GSC8047-0232 AB  23/11/2002 100x3s J S13 saturated 0.65 science
GSC8047-0232 AB  23/11/2002 100x2s H S13 saturated 1.05 science
GSC8047-0232 AB  23/11/2002 100x1s Ks S27 saturated 0.69 science
HIP 6856 26/11/2002 20x4s J+ND1*  S13 classical 0.75 science
HIP 6856 26/11/2002  3x60s J S13 coronagraphic  0.72 science
HIP 6856 26/11/2002 30x0.34s NB2.17 S27 classical 0.57 science
HIP 6856 26/11/2002 10x15s Ks S27 coronagraphic  0.76 science
HD 7644 23/11/2002  ~60s Each Each classical 0.7-0.9 standard phot.
Orionn 21/11/2002 100x2s H S13 classical 1.1-1.2  standard astro.
HIP 6856 08/06/2003  5x4s J+ND1¢  S13 classical 0.85 science
HIP 6856 08/06/2003  2x60s J S13 coronagraphic  0.61 science
HD 114842 29/05/2003  40x0.5s NB1.64 S13 classical 0.82 standard astro.
HD 208372 30/05/2003 40x2s NB1.64 513 classical 0.39 standard astro.
HIP 6856 07/09/2003 5x3s J+ND1*  S13 classical 0.54 science
HIP 6856 07/09/2003  6x60s J S13 coronagraphic  0.56 science
GSC8047-0232 AB  07/09/2003 10 x2s NB1.64 S13 classical 0.6 science
GSC8047-0232 AB  07/09/2003 80x2.5s H S13 saturated 0.75 science
HD 211742 07/09/2003 5x3s NB1.64 S13 classical 0.82 standard astro.
GSC8047-0232 AB  05/03/2004 4x3s NB1.64 S13 classical 0.84 science
GSC8047-0232 AB  05/03/2004 4x8s H S13 saturated 1.12 science
6 Ori 21/11/2002 10x12s NB2.17 S13 coronographic 1.3-1.4  standard astro.
Spectroscopy
GSC8047-0232 B 25/11/2002 3x600s SK-Grism  S54 R=1400 0.82 science
HIP 9022 25/11/2002 12x1s SK-Grism  S54 R=1400 0.68 standard tell.

# ND1 is a CONICA neutral density filter with a transmission of 1.4%

by Neuhduser et al. (2003) with the SHARP instrument
at the ESO/NTT telescope.

Although GSC 8047-0232 is undoubtedly a young star
(Wi = 350 mA) and certainly a probable member of the
Tucana-Horologium association, this star was not included
among the latest volume-limited (d < 60 pc) selection of
Zuckerman & Song (2004, in press) in order to limit their
sample size.

To study the proper motions of these faint objects, new
observations were obtained with NACO at the VLT /UT4
at different epochs. NACO enabled us to detect a second
closer and fainter candidate companion (hereafter cc-2)
to the star HIP 6856. We present a brief description of
the observational and data reduction techniques. Then,
we discuss the status of the three candidate companions
based on: 1) the consistency of their photometry with the
predictions obtained from evolutionary models for very
low mass objects, 2) the study of their proper motion in
comparison with their primary star, 3) the acquisition of a

near-IR spectrum to corroborate the companionship and
to confirm the substellar nature.

The results of this analysis, given in sections 3, 4 and
5, support the rejection of the two candidate companions
as bound objects to HIP 6856 and the discovery of a young
late-M brown dwarf companion to the star GSC 8047-
0232A.

2. Observations and data reduction

HIP 6856 and GSC8047-0232 were imaged with the
NAOS/CONICA (NACO) instrument of the VLT-UT4.
The AO system NAOS (Rousset et al., 2002) is equipped
with a tip-tilt mirror, a 185 piezo actuators deformable
mirror and two wavefront sensors (Visible and IR).
Attached to NAOS, CONICA (Lenzen et al., 1998) is the
near infrared (1 — 5 pm domain) imaging, Lyot corona-
graphic, spectroscopic and polarimetric camera, equipped
with a 1024 x 1024 pixels Aladdin InSb array.



ETetdo

ACCA « UWUIWVINAWTINUIN DUVUDODLOULULALIVGD JAINDY L UVUULVAINATIIVIVWVWVLVOOLU LV 4AJ L

Chauvin et al.: VLT/NACO AO imaging of GSC 8047-0232 3
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Fig. 1. Top: Left, NACO image of GSC 8047-0232 A and B observed in Ks with the S27 camera. Right, NACO (pixel to pixel)
detection limits of GSC 8047-0232 obtained in classical imaging in NB2.17 (100 x 0.6s, upper solid line) and in saturated imaging
Ks (100 x 1s, lower solid line). Bottom: Left, Coronagraphic image of the source HIP 6856 obtained in Ks with an occulting
mask of diameter 1.4" and the S27 camera. The candidate companion cc-1 (AKs = 10.6), imaged with ADONIS/SHARPII
(Chauvin et al., 2003), and the new candidate cc-2 (AKs = 12.8), detected with VLT/NACOQ, are indicated. Right, NACO
(pixel to pixel) detection limits of HIP 6856 obtained in classical imaging mode in NB2.17 (5 x 0.34s, upper solid line) and
in coronagraphy in Ks (10 x 15s, lower solid line). The detection limit obtained with the coronagraphic imaging mode of
ADONIS/SHARPII during 15 x 20s on 29 October 2001 is also reported (dotted line).

2.1. Classical and Coronagraphic Imaging

HIP 6856 was observed on 26 November 2002, 8 June 2003
and 7 September 2003. To image the faint candidate com-
panions, the coronagraphic mode was used with an occult-
ing mask of diameter 1.4" and with the J and Ks filters.

GSC8047-0232 was imaged on 23 November 2002, 7
September 2003 and 5 March 2004. The narrow band fil-
ters NB1.24, NB1.64 and NB2.17 were used in classical
imaging mode to avoid saturation of the primary. To im-
age the faint candidate companion, previously detected in
coronagraphy with ADONIS/SHARPII, we used the J, H
and Ks filters, integrating the primary above the 1% lin-
earity level of the CONICA detector. The instrumental
set-up and the observations logs are reported in Table 1.
The detection performances achieved with VLT/NACO
for these two objects are reported in Fig. 1.

Determining companionship through proper mo-
tion of the candidate companions detected with
ADONIS/SHARPII was the main interest in re-imaging

GSC 8047-0232 and HIP 6856. As the cc-2 to HIP 6856 was
discovered thanks to NACO detection performances, aper-
ture photometry was used to obtain the J and K photom-
etry of this faint object. For each epoch, the relative posi-
tions of the cc-1 and cc-2 to HIP 6856 were then obtained
with IRAF/DAOPHOQOT, determining the photo-centers by
a Gaussian centering. In the case of GSC 8047-0232 A and
B, the deconvolution algorithm of Véran & Rigaut (1998)
was used to determine the photometry of both compo-
nents but also to estimate their relative positions at each
epoch.

For flux calibration, the IR photometric standard
HD 7644 (Van der Bliek et al., 1996) was observed on
November 2002 in each observing set-up used for the sci-
ence objects. The photometry of the candidate compan-
ions and their primary is reported in Table 2. The pho-
tometric measurements from the 2MASS All-Sky Catalog
of Point Sources (Cutri et al., 2003) are also given and
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demonstrate the good fidelity of the NACO photometry
in the case of GSC 8047-0232 A.

Astrometric calibrations were obtained at each epoch,
by observing either the sources Orionn and 6 Ori from
the OMC-1 complex (Luhman et al., 2000) respectively
on 22 November 2002 and 5 March 2004, the astrometric
references HD 114842 and HD 208372 on 29-30 May 2003,
and HD 211742 on 7 September 2003. Instrumental set-
tings and observation logs for these astrometric standards
are also reported in Table 1. To obtain the best astro-
metric precision for our proper motion measurements, the
S13 camera was used and calibrated. The orientations of
true north of the S13 camera were found on 21 November
2002, 29-30 May 2003, 7 September 2003 and 5 march
2004, respectively at —0.05%,—0.1°,40.05°, +0.04° east of
the vertical within an uncertainty of 0.1°. The pixel scale
was found stable in time with a value of 13.24 + (.05 mas.
The relative positions of the candidate companions with
their primary for different epochs are reported in Table 3.
The uncertainties take into account errors of the position
estimation on the detector of both components as well as
errors of the pixel scale and the orientation of the detector.

We did not consider here the astrometric positions de-
termined with ADONIS/SHARPII as their uncertainty
was too large in comparison to the precision achieved
with VLT/NACO. Neuhduser et al. (2003) already deter-
mined the relative position of GSC8047-0232 A and B on
4 July 2001 using speckle imaging with SHARP at the
ESO/NTT telecope. However, this measurement is not
consistent with the VLT/NACO relative positions that
we obtained at three different epochs regarding the proper
motion of GSC 8047-0232 A. Therefore, we only considered
here the VLT/NACO observations to test if GSC 8047-
0232 B is co-moving with GSC 8047-0232A.

2.2. Spectroscopy

GSC8047-0232B was also observed in spectroscopy with
NACO on 25 November 2002. The medium resolution
(R) = 1400) grism was used with the 86 mas slit, the S54
camera (54 mas/pixel) and the SK filter (1.79-2.42 ym).
The standard star HIP 9022 (B8/B9V) was also observed
to remove the telluric lines. After substracting the sky and
dividing by a flat field using eclipse (Devillar, 1997), the
spectra of GSC 8047-0232 B and HIP 9022 were extracted
and calibrated in wavelength with IRAF/DOSLIT. To cal-
ibrate the relative throughput of the atmosphere and the
instrument, we divided the extracted spectra of GSC 8047-
0232 B by the spectra of HIP 9022 and then multiplied
by a blackbody to restore the shape of the continuum.
GSC 8047-0232B, separated by about 3.2 was not con-
taminated by GSC 8047-0232A.

3. Photometry and Evolutionary Models

We then used the evolutionary tracks of Baraffe et al.
(1998) and Chabrier et al. (2000) as a comparison to
test if the photometry of the faint candidate compan-

ions is consistent with that expected for very low-mass
stellar or substellar companions. The evolutionary model
of Baraffe et al. (1998) is a dust-free and non-gray at-
mosphere model (BCAH98) appropriate to describe M
dwarfs. The DUSTY and COND models of Chabrier et
al. (2000) can be seen as two extreme cases, to describe
respectively the brown dwarfs with an atmosphere satu-
rated in dust, like late M and L dwarfs, and the cool brown
dwarfs or giant planets with the dust condensed in their
atmosphere, like T dwarfs. Based on the photometric re-
sults in Table 2, the color-magnitude diagram is presented
in Fig. 2.

Table 2. Photometry of GSC8047-0232 A and B and of the
cc-1 and cc-2 to HIP 6856

Source J H K

(mag) (mag) (mag)
HIP 6856 7.41 £0.02 6.94+0.03 6.83£0.03
HIP 6856 cc-1° 17.97 £0.20 17.40 £0.15
HIP 6856 cc-2¢ 19.94+0.4 19.6 £ 0.2
GSC8047-0232 A 9.06 +=0.03 8.53 £0.06 8.41+0.03
GSC8047-0232 A< 9.06 £+ 0.09 8.54 £0.05 8.45+0.07
GSC8047-0232B°  15.90 £0.13  15.45+0.20 14.75+0.13

® from the 2MASS All-Sky Catalog of Point Sources (Cutri
et al., 2003).

P from Chauvin et al. (2003).

¢ this NACO measurements presented in this work.
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Fig. 2. Color-magnitude diagram for the near IR color J — K
from the BCAH98 model for an age of 30 Myr and for the
CBAHO00 DUSTY and COND models for an age of 50 Myr.
The data of the cc-1 and cc-2 to HIP 6856 as well as GSC 8047-
0232 B are overplotted with their corresponding uncertainties.
The two black points represent the two primaries HIP 6856 and
GSC8047-0232 A.
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Table 3. Relative positions of the cc-1 and cc-2 to HIP 6856, and of GSC 8047-0232 B to GSC 8047-0232 A .

Source UT Date Sep P.A. ASep AP.A
(mas) ) (mas) ©)
HIP 6856 cc-1 26/11/2002 4585 +14 105.7+0.3 - -
08/06/2003 4547 +14 105.8 +£0.3 —38+20 +0.1+04
07/09/2003 4503 +£13 105.4+0.3 —82+19 -03+04
HIP 6856 cc-2 26/11/2002 2830 +13 85.4+0.3 - -
08/06/2003 2791 +15 85.3+0.3 -39+20 -0.1+04
07/09/2003 2749 +14 85.2+0.3 —-81+19 -02+04
GSC8047-0232 B 23/11/2002 3274 +12 358.85+0.23 - -
07/09/2003 3266 +11 358.89 +£0.23 —8+16 0.04 £0.31
05/03/2004 3260 +£12 358.82+0.22 —14+15 0.02+0.30
Based on the COND model predictions for an age of 10 o 0% 94 08 98 Lo
and 50 Myr, the two candidate companions to HIP 6856 oéj)\\\ Bound
have photometry consistent with objects lighter than ten g soE e 1 E
Jupiter mass. If bound, the cc-1 and cc-2 would have re- o gof TP 6856 co-1 I S N
spective physical separations of 180 AU and 104 AU. 4 N 3 i
In the case of GSC 8047-0232B, no trigonometric par- N 00/05/2003  07/09/2000
allaxes are known for its primary star. According to the *p) )
JHKs photometry of GSC 8047-0232 A, we derived a dis- =TT \Ek:u
tance of 85pc for this system (adopted hereafter) which £ sob i N E
places GSC8047-0232B at 278 AU. This is conforted by § -100f [P 6856 co2 T-——_ -
an independent distance estimation of 87 pc derived from 7 sob E
a' V—K versus Mk (Song et al. 2004, in prep). Based on the e i 06/06/2003 o7/06/2008
DUSTY model predictions for an age of 10 and 50 Myr, 00 0% R 08 Lo
GSC 8047-0232B has then a photometry consistent with a o 20 02 04 08 08 Lo 12
cool substellar companion with a mass of 25+15 My, and o) I T ——

an effective temperature of 2100+ 300K. In addition, con-
sidering the relationship between photometry and spectral
type of Dahn et al. (2002), we derive a spectral type of
LO £ 2 for this faint object.

4. Proper Motions
4.1. Two background objects close to HIP 6856

Based on the astrometric measurements presented in
Table 3, the differences of separations for the cc-1 to
HIP 6856 between 26 November 2002 and the two succes-
sive epochs are reported in Fig. 3a. The expected varia-
tions (with their uncertainties) in the case of a background
object are also given according to the proper motion of
HIP 6856 given by the Tycho catalog (Hgg et al., 2000):
to = 104.8 £ 1.2 mas/yr and ps = —43.4 £ 1.4 mas/yr.
We also considered the largest orbital variations expected
in the case of bound companion, based on the Kepler’s
third law. The differences in terms of position angles are
not considered as they are negligible in comparison of the
differences of separations. The Fig. 3a shows that the cc-1
is clearly not co-moving with HIP 6856 with a discrepancy
of 4.3 ¢ of being a bound companion.

Similarly, we report the differences of separations for
the newly discovered cc-2 to HIP 6856 (see Fig. 3b). This
object is also likely a background object, with a discrep-
ancy in separation of 4 ¢ of being bound.
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L ]
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Fig. 3. a) Differences of separations, measured with NACO,
for the cc-1 to HIP 6856 between 26/11/2002 and the succes-
sive epochs 08/06/2003 and 07/09/2003. Expected evolutions
with their uncertainties in case of bound (solid lines) or back-
ground (dashed lines) objects are given. b) idem but for the
cc-2 to HIP 6856. c) Differences of separations, measured with
NACO, for GSC 8047-0232 B between 23/11/2002 and the two
successive epochs 07/09/2003 and 05/03/2004. The expected
evolutions with their uncertainties for bound (solid red line)
and background (dashed line) objects are indicated. d) idem
but for the differences of position angles for GSC 8047-0232 B.

4.2. The co-moving system GSC8047-0232 A and B

According to the astrometric measurements of GSC 8047-
0232 A and B (see Table 3), the difference in terms of sep-
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arations and position angles between 23 November 2002
and the two successive epochs are reported in Fig. 3c and
Fig. 3d. We used the proper motion of GSC 8047-0232 A,
Lo = 46.9 £ 1.7 mas/yr and pus = —3.1 £ 1.7 mas/yr
(Hog et al., 2000), to report also the expected varia-
tions (with their uncertainties) in the case of a back-
ground object. Contrary to the two fake companions to
HIP 6856, GSC8047-0232B shares common proper mo-
tion with GSC 8047-0232 A. The difference of position an-
gles between 23 November 2002 and 5 March 2004, shows
that GSC8047-0232B is 3.1¢ discrepant from being a
background companion.

5. Spectral Characterization of GSC 8047-0232 B

To finally confirm the companionship of GSC 8047-0232B
as well as its substellar nature, we recorded spectra on 25
November 2002 for comparison with the observations of
M, late-M and L dwarfs published by Reid et al. (2001),
Geballe et al. (2002) and Leggett et al. (2001, 2000). None
of these template spectra matched well the continua of
the GSC 8047-0232B spectrum which appeared to be too
steep. As already evoked by Goto et al. (2002), the main
plausible explanation seems to be a chromatical depen-
dency of the flux transmitted through the narrow slit in
case of a difference of centering between GSC 8047-0232B
and the standard star. This results in a decrease of the con-
tinuum slope, well represented by a linear function which
is effectively observed in the case the GSC8047-0232B
spectrum.

To correct this effect, we multiplied the GSC 8047-
0232B spectrum by a linear function where the slope
has been adjusted to match the continuum of the tem-
plate spectra. The best adjustement was obtained with
the template spectrum of BRI0021 (M9.5) by increasing

Normalized Fy

GSC 8047-0232 B (Corrected)
GSC 8047-0232 B (Uncorrected)

04T ___ BRri0021 (M9.5) e 79 ]
o~ M < ['e]
o2l [ Lo v [ ]
2.00 2.10 2.20 2.30 2.40
A (um)

Fig. 4. SK-band spectra of GSC 8047-0232 B with the medium
resolution (R = 1400) grism of CONICA, the 86 mas slit and
the S54 camera (54 mas/pixel). The continuum slope of this
spectrum has been decreased of 18% between 2.00 and 2.48 pm
to best-match the template spectrum of BRI0021 (M9.5). The
spectra here have been normalized to the flux at 2.18 ym.

the continuum slope of 14% between 2.00 and 2.48 ym
(see Fig. 4). We finally derived a spectral type M9.5 £ 1
for GSC 8047-0232 B based on the other template spectra.
To test if such variation could be explained by the chro-
matical effect described previously, we simulated the flux
transmitted through the 86 mas (1.6 pixels) for several
NACO PSFs!. We considered different wavelengths (2.00,
2.18, 2.30 and 2.48 ym) and the seeing conditions of the
GSC 8047-0232 B and HIP 9022 observations (see Table 1).
We finally showed that a variation of the continuum slope
of 14% between 2.00 and 2.48 pym could be simulated with
an offset of 1.2 to 1.5 pixels of the GSC 8047-0232B spec-
trum from the centred position behind the slit.

In addition to the continuum adjustment of GSC 8047-
0232B, the presence of deep absorption lines of
Nal (2.209um) and the 2CO molecule transitions 2-
0 (2.295pum), 3-1 (2.324pum), 4-2 (2.354 ym) and 5-3
(2.385 um), support the fact that GSC 8047-0232 B is a
late-M dwarfs.

According to Leggett et al. (2001), the range of spec-
tral types derived above is consistent with a Tepp =
2100 + 200 K. For an estimated age of 30 Myr, this gives
a mass of 25+ 10 My,p, consistent with the mass estima-
tion based on the comparison between photometry and
the DUSTY model predictions. Consequently, we confirm
that GSC 8047-0232B is a young brown dwarf companion
to the star GSC 8047-0232 A, with a physical separation
of 278 AU for a distance of 85 pc. This substellar compan-
ion is presently the third one detected among the young
nearby associations with TWA5 B in the TW Hydrae as-
sociation, 20 Myy,p at ~ 100AU for d = 50 pc (Lowrance
et al., 1999; Neuh&user et al., 2000), and HR 7329 B in the
§ Pictoris Group, 30 Myyp at ~ 200AU for d = 47 pc
(Lowrance et al., 2000; Guenther et al., 2001).

6. Conclusion

We present new VLT /NACO high contrast and high an-
gular resolution observations of the two probable mem-
bers of the Tucana-Horologium association: HIP 6856 and
GSC8047-0232. A faint candidate companion had been
previously detected with ADONIS/SHARPII in the cir-
cumstellar environment of both stars (Chauvin et al.,
2003). Determining companionship through proper mo-
tion and spectroscopy was then the main purpose of this
work.

The enhanced detection capabilities of NACO allowed
us to detect a second faint object close to HIP 6856. We
then checked that the photometry of these faint objects
was consistent with that predicted by evolutionary models
predictions for low-mass and cool objects. The two faint
objects close to HIP 6856 could be consistent with less
than ten Jupiter mass bodies and GSC 8047-0232B with
a 10 — 40 My, brown dwarf companion.

! Simulations obtained with the NACO Preparational

Software, see  http://www.eso.org/observing/etc/naosps-
p71/doc/index.html.
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Chauvin et al.: VLT/NACO AO imaging of GSC 8047-0232 7

Based on observations obtained at different epochs, we
determined the proper motions of these faint objects and
showed that the two candidate companions to HIP 6856
are likely to be background objects. On the contrary, we
confirm that GSC 8047-0232 B shares common proper mo-
tion with GSC 8047-0232A. We finally corroborate the
companionship of GSC 8047-0232B based on the analysis
of a medium resolution spectra in SK band. With spectral
type M9.5 £ 1, GSC 8047-0232B has an effective temper-
ature of Teyy = 2100 + 200 K. According to the Chabrier
et al. (2000) DUSTY evolutionary model for an age of
30 Myr, we derive a mass of 25+ 10 My, confirming the
substellar nature of this faint companion, the third one
actually identified among young, nearby associations.
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Chapitre 5

Compagnons dans les Associations

Jeunes et Proches

Sommaire
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Dans les précédents chapitres, j’ai présenté les détections potentielles de compagnons stel-
laires et substellaires que j’ai obtenues au sein des associations jeunes et proches, Capricornus,
MBM 12 et Tucana-Horologium. A partir de ces résultats récents et de ceux publiés en ima-
gerie profonde sur les associations TW Hydrae, n Chamaeleontis et 8 Pictoris, est-il possible
de déterminer & présent la fraction de compagnons stellaires et substellaires dans ces associa-
tions 7

Les fractions de compagnons stellaires (fcs) des associations jeunes et proches peuvent,
tout d’abord, étre comparées sur un méme intervalle de séparations physiques, en se référant
a la fes des étoiles de la SP. De maniére plus ambitieuse, pour déterminer les fcs & toutes
séparations physiques, j’ai utilisé la méthode présentée par Duchéne (1999) dans le cadre
des régions de formation stellaire. Enfin, je discute la fraction de compagnons potentiels
naines brunes en comparaison des connaissances actuelles sur la fraction de compagnons naines

brunes (fenb) a courtes et larges séparations autour d’étoiles de type solaire.

5.1 Etude de la fraction de compagnons stellaires

Il convient de bien cadrer la portée de cette étude. Les échantillons sont ici de ’ordre de
la dizaine, voire de quelques dizaines dans le meilleur des cas. Ce travail préliminaire tente
modestement de faire apparaitre des tendances, peut-étre des indices sur la multiplicité des

membres des associations jeunes et proches.
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5.1.1 Quels compagnons considérer ?

Afin de calculer les fcs des associations jeunes et proches et de les comparer, 1’étude de
multiplicité des étoiles de la SP mesurée par Duquennoy & Mayor (1991) (DM91) me sert ici
de référence. La distribution des périodes orbitales des 164 étoiles de la SP de type spectral G,
mesurée par DM91, est reportée dans la figure 5.1. Pour me placer dans les mémes conditions,
je ne consideére ici que les étoiles de type spectral supérieures a F7 (se référer aux histogrammes
de la figure 5.2). Pour tenir compte ensuite de la méme dynamique de masse, je ne considére
que les CCs ayant un rapport de masse ¢ > 0.1. Afin de convertir ce rapport de masse en
termes de rapport de luminosité & un age donné, j'utilise le modéle évolutif de BCAH98. Ce
modéle donne, par exemple, un contraste AK < 2.9 pour un rapport de masse ¢ > 0.1, & un

age de 2 millions d’années.

15 T T T T T T T T T T =
| 0.1 1 10 100 1000 10000 UA |

fraction de binaires (%)

o:—l L L L L 1

5
log P(jours)

Fi1c. 5.1 — Distribution des périodes orbitales pour les étoiles de la SP de type G étudiées par
Duquennoy & Mayor (1991). La correspondance période orbitale et séparation physique est donnée
sur I’échelle du haut pour quelques valeurs.

Les CCs stellaires que j’ai détectés dans les associations jeunes MBM 12 et Tucana-
Horologium, et qui respectent ces précédents critéres de sélection, sont treés probablement
des objets liés. Ils sont en effet brillants et situés & des séparations physiques inférieures a
A < 200 UA pour une étoile & 50 pc. La contamination par un objet de fonds est donc peu
probable. Dans le cas des associations TW Hydrae et 7 Chamaeleontis, tous les compagnons
stellaires sont confirmés. Comme il n’existe pas d’étude claire sur les compagnons stellaires

du groupe [ Pictoris, je ne le prends pas en compte dans cette étude.

5.1.2 Quantification de la Multiplicité stellaire

L’intervalle de séparations physiques sondées dans les associations jeunes et proches est
typiquement de 10 & 600 UA, & I'exception de MBM 12 dans le cas ou elle serait située a

275 pc. Il est donc possible de comparer les fcs des associations jeunes & celle des étoiles G
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de la SP sur ce méme intervalle de séparations physiques, puis de les comparer entre elles.
Un intervalle de séparations, entre 10 & 600 UA, correspond au sommet de la fréquence de
multiplicité des étoiles G de SP.
Dans une démarche comparable pour interpréter ces résultats en termes de fcs entre les extré-
mités des intervalles de séparations physiques sondées (et non plus de U'intervalle commun), il
est nécessaire de supposer que la forme de la distribution des périodes orbitales est la
méme dans chaque association pour cet intervalle. Elle est supposée gaussienne
comme celle des étoiles de la SP mesurées par DM91. Cette distribution gaussienne
est aussi celle obtenue par Fischer & Marcy (1995) (FM95) a partir de 72 étoiles SP de type
spectral M. De leur échantillon, DM91 estime la fréquence de binaire totale (& toutes les sé-
parations) égale a 57% autour des étoiles G de la SP. Elle est de 42% pour les étoiles M de
FM95, et plus récemment estimée & 31 + 5% par Marchal et al. (2003). Sous cette hypothése,
Duchéne (1999) peut ainsi comparer les fes d’associations jeunes sondées a différents inter-
valles de séparations physiques. Une approche plus ambitieuse serait de considérer que cette
distribution de périodes orbitales est la méme pour toutes les séparations physiques. Les fcs
totales seraient ainsi déterminées.
La méthode consiste alors a :
e calculer, sur un intervalle de séparations physiques données, la fcs de ’association consi-
dérée,
e déterminer sur le méme intervalle de séparations physiques, la fcsgp des étoiles
de la SP de type spectral G a partir de la distribution de périodes orbitales de DM91,

sachant que la fréquence de binaire totale est de 57%,
fes

Jessp
stellaires des associations jeunes et proches en comparaison des étoiles G de la SP, sur

I'intervalle de séparations de 10 & 600 UA.

Enfin, le calcul de la fraction de compagnons stellaires, sur un intervalle de séparations

e estimer le rapport . Ce rapport donne accés a ’excés ou au déficit de compagnons

physiques données, se définit selon ’expression suivante :

_ B+2T+3Q
S+ B+T+Q

fes (5.1)

avec S, B, T et () correspondant respectivement aux nombres de systémes simples, doubles,
triples et quadruples détectés. Je rappelle que la fraction de binaire (fb) définie dans larticle

sur l’association MBM 12 (chapitre 3, Partie III) est égale a :

B+T+Q

b —
f S+B+T+Q

(5.2)

Suivant I’approche statistique de Duchéne (1999), j’ai ensuite déterminé les incertitudes
statistiques associées au faible nombre de compagnons détectés en considérant une statistique
de Poisson. Cette hypothése implique que 'incertitude est égale & v/Nyps.fcs avec Ny, la taille
de I’échantillon étudié. Une correction de complétude, liée au fait que tous les compagnons

avec une dynamique de masse g > 0.1 ne sont pas forcément détectés sur les premiers dixiémes
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d’arcseconde, n’est pas considérée. Cette correction est en effet négilgeable au vu des résultats

de Duchéne (2000). Les incertitudes sont ainsi calculées pour les fes et fb présentées dans les

Tables suivantes.

Traitons
tions MBM 12 et Tucana-Horologium. Je considére les résultats publiés sur les associations
TW Hydrae et n Chamaeleontis. L’étude de multiplicité des associations MBM 12, Tucana-

Horologium, TW Hydrae et 7 Chamaeleontis est présentée dans le but de déterminer leur fes.

N

& pré

2

sent chacune des associations que j’ai observées, c’est-a-dire les associa-

Ces résultats sont ensuite comparés aux valeurs des étoiles G de la SP, et entre eux.

Nb etoiles

10

Nb etoiles
@

0

F1c. 5.2 — Répartitions de types spectraux dans les associations jeunes et proches MBM 12, Tucana-
Horologium, TW Hydrae et 7 Chamaeleontis. La répartition du Groupe S Pictoris est par ailleurs
donnée. Pour chaque association, sont reportés les membres observés en imagerie & HC et HRA
classique (simple hachure) et en coronographie (double hachure ou quadrillage). Dans le cas du Groupe
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B Pictoris, 4 étoiles ont été observées avec ADONIS/SHARPII et deux avec HST/NICMOS.
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FI1G. 5.3 - Gauche : Etude de la fcs dans Passociation MBM 12. Les cercles pleins correspondent aux
binaires : RX J0255+2005 (1), LkHa 263 (2), E 0255+2018 (5), MBM 12-10 (6), S18 (7) et HD17332
(9). Les cercles vides correspondent aux composantes RX J0255.3+1915 (8), LkHa 263 C (3) et le CC
détecté autour de LkHa 264 (4). La limite de détection est ici celle de PUEO/KIR+Grif en imagerie
classique (ligne solide). Le contraste AK; = 2.9 correspondant & un rapport de masse ¢ = 0.1 pour
un age de 2 millions d’années est aussi reporté. Droite : Etude de la fes dans 1’association Tucana-
Horologium. La limite de détection classique d’ADONIS/SHARPII restreint ici notre étude (ligne
solide). Pour comparaison, sont aussi reportées les limites de détection en imagerie coronographique
d’ADONIS/SHARPII (ligne tirés pointillés) et NACO (ligne tirés longs). Le rapport de masse ¢ = 0.1
correspond & un contraste AK = 4.3 pour un age de 30 & 40 millions d’années.

5.1.3 MBM 12

Les observations de MBM 12 et I’étude de sa fb ont été présentées dans le chapitre 3,
Partie III. D’aprés la figure 5.2, tous les membres ont un type spectral > F7. Ils sont donc
tous pris en compte dans cette étude. L’intervalle des séparations angulaires explorées par
PUEO/KIR+Grif est de 0.13 & 9.3"” ce qui correspond & des séparations physiques comprises
entre 8 et 604 UA a 65 pc ou 36 et 2560 UA & 275 pc. La limite sur le rapport de masse nous
améne & ne considérer que les binaires ayant un contraste AK < 2.9, car MBM 12 est agée
de ~ 2 millions d’années. En incluant les deux membres supplémentaires RX J0258.3+1947
et RX J0256.3+2005 observés derniérement, 6 systémes satisfont les conditions de contraste
et de séparation : RX J0255+2005, LkHa 263, E 0255+2018, MBM 12-10, S18 et HD 17332.
Je considére donc dans cette association six binaires sur les onze membres observés. Tous les
objets faibles détectés sont reportés dans la figure 5.3 et comparés & la limite de détection de
PUEO/KIR+Grif. Au final, la fes de MBM 12 est égale a sa fb avec une valeur de 55%.

5.1.4 Tucana-Horologium

Dans P’association Tucana-Horologium, nous avons imagé 24 membres sur les ~ 60 ac-
tuellement connus en novembre 2000 et octobre 2001. L’intervalle de séparations, sondées par
ADONIS/SHARPII, qui limitent ici notre étude en comparaison des performances obtenues

avec NACO, est de 0.13" a4 8.0”. Cet intervalle correspond & des séparations physiques de
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FIG. 5.4 — Gauche : Etude de la fcs de P’association TW Hydrae. Les limites de détection typiques, de
NACO en imageries classique (ligne solide) et coronographique (ligne tirés longs), et de HST/NICMOS
en coronographie (ligne tirés pointillés), sont reportées. Le contraste, correspondant 4 un rapport de
masse ¢ = 0.1, est aussi reporté pour un age de 10 millions d’années. Droite : Etude de la fes de
Passociation 7 Chamaeleontis. La limite de détection typique en imagerie classique (ligne solide),
obtenue avec ADONIS/SHARPII pour une étoile K = 7.5 (HIP 6856), est reportée pour donner une
idée des capacités de détection obtenues par Kohler & Petr-Gotzens (2002).

8 &4 480 UA, pour 'association Tucana-Horologium située & ~ 60 pc. Le contraste, associé a
une dynamique de masse g > 0.1, est AK < 4.3, pour un age de 30 & 40 millions d’années.
Les deux systémes détectés avec ADONIS/SHARPII, HIP 1910 et HIP 108422, et le systéme
CoD-53 386 observé avec NACO, sont considérés comme des binaires (voir figure 5.3). Pour
cette étude, trois membres de type spectral < F7, ont été exclus, portant la taille de 1’échan-
tillon & 23 sources. La fcs de cette large association, bénéficiant du plus grand échantillon

parmi celles étudiées ici, est alors de 13% (égale a la fb).

5.1.5 7 Chamaeleontis et TW Hydrae

Dans le cas des associations 7 Chamaeleontis et TW Hydrae, j’ai effectué un travail bi-
bliographique pour collecter les résultats des études en imagerie & HC et HRA.

Pour I’association n Chamaeleontis, la principale référence est celle de Kohler & Petr-
Gotzens (2002). Ils ont en effet observé les 13 membres, identifiés par Mamajek et al. (1999)
et Lawson et al. (2002), avec I'instrument d’OA ADONIS/SHARPII en janvier 1999, mai 2000,
juin 2000 et décembre 2001. Ces observations ont permis de détecter 3 compagnons probables
sur un intervalle de séparations angulaires de 0.13” a4 9", avec un contraste AK < 3.3 corres-
pondant & un rapport de masse g > 0.1 pour un age de 8 millions d’années. Deux compagnons
potentiels sont autour de RECX 1 et le troisiéme autour de RECX 9 (voir figure 5.4, & droite).
Cet intervalle de séparations angulaires correspond & des séparations physiques entre 13 UA
et 780 UA, pour une distance de 97 pc. Sur les 13 membres de cette association, je considére
donc un systéme triple et une binaire, portant la fcs & 27% et la fb & 18%.

Dans le cas de TW Hydrae, agée de 10 millions d’années, je n’ai considéré que les 19 sources
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TAB. 5.1 — Fractions de compagnons stellaires dans les associations jeunes et proches. Sont reportés
les fcs des quatre associations jeunes MBM 12, Tucana-Horologium, TW Hydrae et  Chamaeleontis,
le nombre de sources observées (Nyps), le nombre de sources existantes, les intervalles de séparations
physiques (A) sur lesquelles ces fractions sont calculées et les fcs pour les étoiles G de la SP sur les

intervalles de séparations physiques correspondants. Les rapports fZSC:P et les niveaux de confiance
statistique (NC) des différences, entre fcs et fesgp, sont aussi donnés. Pour comparaison, je donne
d’autres résultats sur des associations jeunes tirés des travaux de Duchéne (2000).

Noms Nobs(Niot) N fes (lo)  fessp (o) 2 NC A d Age
(%) (%) (UA) (pc)  (10° ans)
Association jeunes et proches

MBM 12 11(14) 6 55+22 28+3 1.96+0.81 1.220 8-604 65 <10

- - 55+22 2343 239+1.00 1.440 36-2560 275 -
7 Cha 11(13) 3 2715 25%3 1.08+0.61 <1lo 13-870 97 8
TW Hydrae 18(19) 6 3313 27+3 1.22+0.50 <lo 8-650 65 10
Tuc-Hor 23(60) 3 13£7 25+3 0.54£0.30 1.440 8480 60 30-40

Autres associations jeunes (Duchéne 2000)

Tau-Aur 117 67.1 57+8 34+4 1.65+0.30 280 3-1820 140 <1
p Oph 114 325 29+5 20+ 3 1.45+033 190 3-1920 160 0.5
Cha I 85 19.2 23+6 16 £ 2 149+£042 120 14-1680 140 3
Lupus 61 11.1  18%6 15+2 120+ 043 <lo 15-1800 150 3
CrA 10 3 30+£17  11+2 2.73+1.62 1.60 13-1560 130 3
Trapezium 291 31 11+2 14+ 2 0.79+0.18 1.00 45-450 450  0.5-1
IC 348 76 145 19+£5 23+3 0.83+0.24 <1.00 30-2500 260 2

répertoriées par Zuckerman et al. (2001a). Les trois derniéres sources TWA 20, 21 et 22,
identifiées par Makarov & Fabricius (2001a) et Song et al. (2002a), et les deux NBs, détectées
par Gizis (2002), ne sont pas prises en compte. Aucune image & HC et HRA n’a en effet
été obtenue de ces cing derniéres sources. J’ai pris en compte nos récentes observations avec
NACO de l'association TW Hydrae. Ces observations ont permis de détecter 3 CCs dans
l'intervalle de séparation de 0.13” et 10”, c’est-a-dire entre 8 UA et 650 UA (voir la figure 5.4,
G gauche). Un contraste AK < 3.3 correspond & un rapport de masse ¢ > 0.1 pour un age
de 10 millions d’années. Sur les 19 membres de TW Hydrae, le systéme HR 4796 (AOV) est
exclu. Je considére ici six systémes multiples. Il s’agit de TWA 2 (CoD-29°8887), TWA 3
(Hen 600) et TWA 4 (HD 98800) (Kastner et al. 1997), de TWA 9 (CoD-36°7429) (Webb et
al. 1999) et de TWA 15 et TWA 16 (Zuckerman et al. 2001a). La fcs est alors de 33% (égale
ala fb).

5.1.6 Résultats et discussion

Les résultats sur le calcul des fcs dans les quatre associations jeunes et proches, MBM 12,
Tucana-Horologium, TW Hydrae et n Chamaeleontis, sont reportés dans la Table 5.1. 11

apparait que les rapports, entre les fcs dans ces quatre associations et celles des étoiles de
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la SP, sont relativement différents. Dans 1’association MBM 12, un excés de compagnons
stellaires se confirme quel que soit la distance de l’association (65 ou 275 pc). La tendance
n’est pas réellement significative pour les associations TW Hydrae et n Chamaeleontis. Ces
résultats révelent, enfin, un déficit surprenant de compagnons stellaires dans 1’association

Tucana-Horologium, qui est I’échantillon d’étoiles le plus large.

Comment peut-on expliquer ces différences ?
Ces associations sont d’ages différents et n’ont stirement pas été formées dans les mémes
conditions. MBM 12 est aujourd’hui la seule association encore enfouie dans son nuage mo-
léculaire. L’excés de compagnons pourrait étre 1ié au fait que cette association se soit formée
dans un environnement peu dense. Cet argument est discuté dans le chapitre 3 de cette Partie.
Selon Duchéne (1999), le taux de compagnons (de binarité) serait en effet cristallisé trés tot.
Avec la formation des coeurs proto-stellaires au sein du nuage moléculaire par des mécanismes
d’effondrement, de fragmentation puis d’accrétion, des interactions dynamiques se mettraient
en place entre les différents embryons stellaires. La fréquence des interactions serait alors
plus importante dans les régions denses favorisant les rencontres. Cette tendance est observée
par Duchéne (1999) dans le cas des nuages moléculaires peu denses p Oph, CrA ou Cha I
(- ~ 1.4 — 2.7), en comparaison des valeurs pour les associations d’étoiles plus denses

fessp

Trapezium et IC 348 (%= < 1).

fessp

Les conditions initiales dans lesquelles se sont formées les associations Tucana-Horologium,
TW Hydrae et n Chamaeleontis ne sont aujourd’hui pas connues. Une explication pourrait
étre que ces différences de multiplicité tracent des différences de densité dans les nuages
moléculaires qui les ont formées, comme le propose Duchéne (1999). Dans ce contexte, on
peut se demander quel a été le role joué par les vents de SN sur la formation de ces étoiles.
Il est possible que ces mécanismes violents aient dispersé de petits nuages moléculaires, de
densités différentes, expliquant les différences actuelles de fcs dans ces associations. Le déficit
de compagnons stellaires dans 1’association Tucana-Horologium reste toutefois trés surprenant
et fortement plus marqué que les déficits connus dans de jeunes associations d’étoiles. Si
cette tendance se confirme avec ’observation des autres membres de l'association, il serait
intéressant de savoir si de petits nuages moléculaires trés denses pourraient étre formés par

une turbulence engendrée par des vents de SN.

Une autre explication serait aussi de considérer que ces différences observées ne résultent
que de la faible statistique de nos échantillons. En excluant le cas de la jeune association
MBM 12 encore enfouie dans son nuage moléculaire, la fcs estimée pour la totalité des source
de n Chamaeleontis, TW Hydrae et Tucana-Horologium est de 27%. Cette valeur est alors
comparable a celle des étoiles de la séquence principale de fesqp = 25%. La encore, I'observa-

tion de plus grands échantillons devraient permettre de fixer ces tendances.
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5.2 Etude de la fraction de compagnons naines brunes

5.2.1 Des difficultés

J’identifie ici les problémes rencontrés pour étudier de fenb, & toutes les séparations phy-
siques dans les associations jeunes et proches :

e En comparaison de 1’étude précédente sur la fcs, la contamination par des objets de

fonds est fortement plus probable lors de la recherche d’objets trés faibles.

o Cette incertitude, sur la nature des objets trés faibles dans I’environnement CS, rend
nécessaire un nombre d’observations plus important, pour caractériser leurs mouvements
propres et confirmer complétement leur nature par des mesures spectroscopiques.

e Un plus grand nombre d’observations se répercute irrémédiablement sur la taille des
échantillons observés, et donc sur la pertinence des résultats statistiques.

e FEnfin, la derniére difficulté est liée au fait qu’il n’est pas possible, aujourd’hui, d’utiliser
un critére de référence, comme les étoiles de la SP, pour étudier la fenb a toutes les
séparations physiques.

Par conséquent, & partir des résultats en imagerie & HC et HRA que j’ai pu obtenir sur
les associations Tucana-Horologium et TW Hydrae, et de ceux publiés sur TW Hydrae et
B Pictoris, je me limite & présenter les capacités de détection atteintes pour explorer des
séparations physiques de l’ordre de 10 & quelques centaines d’UA. Mon objectif est alors
d’apporter des réponses simples aux questions : Est-il possible de détecter des NBs et des
planétes autour de ces étoiles jeunes lors de campagnes d’imagerie coronographique ? A partir
de quelle séparation physique? Comment les capacités de détection évoluent en fonction de
la distance et de la luminosité des membres des associations jeunes et proches? Je détermine
ensuite, dans chaque association jeune et proche, la fenb. Ces résultats fournissent de premiers
indices. Je discute, enfin, les limites de ces résultats et les perspectives des études statistiques
a venir pour étudier la fenb, a différentes séparations physiques, et explorer ’étendue du désert

de naines brunes.

5.2.2 Capacités de détection

Les instruments d’OA que j’ai utilisés avec le mode coronographique sont essentiellement
ADONIS/SHARPII et NACO. Pour présenter les capacités de détection typiques obtenues
avec ces instruments, je m’attache au cas de I’étoile HIP 6856 (K3V, V = 9.4 et K = 7.4),
qui appartient a 1’association jeune et proche Tucana-Horologium. Les limites de détection en
imagerie coronographique sont reportées dans la figure 5.5. Supposant la distance de 1’étoile &
50 pc, j’ai reporté les prédictions des modeéles évolutifs, CBAH00 DUSTY (rouge) et COND
(bleu), pour des ages de 10 et 50 millions d’années dans le régime des masses substellaires.

A partir de la figure 5.5, intéressons-nous seulement 3 la détection de compagnons NBs,
c’est-a-dire avec une masse M > 10 Mj (définition donnée en Introduction). Dans le cas

de D’association Tucana-Horologium, agée de 40 millions d’années et composée d’étoiles de



AUV Vi1l 1440V 117 Je. UVUUWINAWINUIND UAIND LD APPDUVUVUIALIUVUIND JLOULINDLDOD i1 D IvvvIiin

10 millions d'annees 50 millions d'annees
T T T T

o
o

S
S

IS
®
©

=

IS

AKs (50)
AKs (50)

®
]
=
.
m|
®

o
o

o
o

5M, |

G

T G

N
N

100 200 300 400 500 100 200 300 400 500
Distance a l'etoile (UA) Distance a l'etoile (UA)

F1c. 5.5 — Limites de détection d’une étoile typique des associations jeunes et proches, obtenues en
coronographie avec ADONIS/SHARPII (@ = 1.0”) et NACO (0.7"). Les temps effectifs d’observation
sont respectivement de 15 x 20s et 10 x 15s. J’ai considéré une étoile & 50 pc et des ages de 10
millions d’années (@ gauche) et de 50 millions d’années (a droite). Les prédictions des modéles de
contraste CBAH00 DUSTY (rouge) et COND (bleu) sont reportées avec ceux des compagnons connus,
HR 7329 B (carrés pleins) et TWA 5 B (triangles pleins), des CCs de Tucana-Horologium (cercles
vides) et de TW Hydrae, récemment détectés avec NACO (triangles vides).

magnitude K ~ 7.5 — 10, tous les compagnons NBs & des séparations physiques entre 80
et 300 UA étaient détectables avec ADONIS/SHARPII (voir la figure 5.5, @ droite). Pour
I’association TW Hydrae, dgée de 10 millions d’années et composée d’étoiles de magnitude
K ~ 6.5—9, ces objets étaient détectables entre 40 et 600 UA avec NACO ou des instruments
ayant des capacités de détection relativement similaires (Keck et HST/NICMOS) (voir la
figure 5.5, @ gauche). Dans un régime de masses plus faibles, les capacités de détection, accrues
sur les grands télescopes, permettent méme de sonder la présence d’objets substellaires de
masse M > 2 Mj, entre 100 et 600 UA.

Ces capacités de détection d’imagerie profonde, illustrées dans le cas des associations
Tucana-Horologium et TW Hydrae, évoluent en fonction de la distance de 'objet et de sa
magnitude en K. Ces deux associations sont, actuellement, les deux seules qui aient été
observées en imagerie coronographique ou & saturation, pour sonder complétement le régime
de masse substellaire. Une étude récente d’imagerie a été menée sur le groupe S Pictoris avec
un instrument moins performant que ADONIS/SHARPII et NACO, en termes de contraste
et de résolution. Il s’agit de Sofl sur le télescope de 3.5m NTT de 'ESO par Neuh&user et
al. (2003). La caméra speckle SHARPI a été utilisée pour gagner en résolution. Ces résultats

permettent d’estimer une fenb préliminaire dans cette association.

5.2.3 Premiers résultats et perspectives

A partir des capacités de détection évoquées précédemment, j’ai calculé fenb dans les
associations Tucana-Horologium, TW Hydrae et 8 Pictoris. Ces valeurs sont reportées dans

la Table 5.2. Il en ressort qu’il existe des compagnons naines brunes détectés dans les intervalles
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TAB. 5.2 — Fractions de compagnons naines brunes dans les associations jeunes et proches, Tucana-
Horologium (Tuc-Hor), TW Hydrae (Twa) et § Pictoris (8pic). Le nombre d’objets observés (Nyps),
le nombre d’objets connus (Ny) et celui de compagnons détectés (N.) dans ces associations sont
reportés, avec les séparations sondées (A), et les limites de masse atteinte (M;, ). Compagnons naines
brunes considérés : de TWA 5 B, HR 7329 B le CC de GSC 8047-0232. Les autres CCs sont pris en
compte dans les calculs entre parenthéses.

Associations  Nops(Niot)  Ne fens A Miim  Instruments
(%) (UA) (My)

Tuc-Hor 26 (60) 1(2) 48  80-300 10 ADONIS/SHARPII
- - - 150-300 7 -

Twa 19 (21) 1(4) 521 40600 10 NACO, Keck, HST/NICMOS
- - - 100-600 2 -

Bpic 12 (24) 1(1) 8 100-600 10 NTT/Sofi+Sharp

Total 47 (105) 3(7) 615 100-300 10

de séparations physiques de quelques dizaines a quelques centaines d’UA. La fcnb100'300 UA
calculée sur cet intervalle pour chaque association jeune, types spectraux de A & M confondus,

ou pour l’ensemble des associations, est de quelques pourcents.

A quoi comparer ce chiffre ?

Les connaissances actuelles sur la fraction de compagnons naines brunes, & différents in-
tervalles de séparations physiques, autour des étoiles du champ et des amas, de différents
types spectraux, sont aujourd’hui lacunaires. Une des études les plus abouties est le relevé
CORAVEL de mesures de vitesses radiales (Mayor & Queloz 1995; Halbwachs et al. 2003).
Cette étude a exploré ’environnement circumstellaire de plus de 540 étoiles de types spec-
traux F7-K a courtes séparations A < 4 UA et révélé I'existence de plusieurs candidats
substellaires. Suite & 1’étude astrométrique fondée sur les mesures Hipparcos de Halbwachs
et al. (2000), seulement 3 candidats semblent actuellement posséder une masse substellaire,
portant la fraction de compagnons naines brunes a fenb < 0.5% pour ces courtes séparations.
Ce type d’étude est aujourd’hui étendu aux étoiles de type spectral M. Marchal et al. (2003)
ont couplé en effet un relevé de vitesses radiales de 94 étoiles mesurées par ELODIE avec des
observations d’OA sur PUEO/KIR et des mesures de relevés IR grand champ de Hinz et al.
(2002). Aucun compagnon naine brune n’est détecté a courtes séparations. Cela porte donc

la fraction de compagnons naines brunes a fenb = 0% pour A < 4 UA dans le cas des naines
M.

Quelles perspectives ?

Tout d’abord, des travaux sont actuellement en cours pour améliorer notre connaissance
sur la multiplicité des étoiles de types spectraux A-F. Dans le cadre de la thése de Franck

Galland, une étude est menée toujours en couplant mesures de vitesses radiales et relevés
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d’imagerie en OA pour sonder le plus vaste intervalle de séparations.

Pour les étoiles de types spectraux F7-M, a larges séparations A > 1000 U A, les relevés
d’imagerie grand champ en IR donnent de premiers résultats. S’appuyant sur la détection de
trois de ces compagnons NBs, Gizis (2002) considére que la fcnb au-dela de A > 1000 UA,
sur un échantillon d’étoiles F & MO0, observées par 2MASS dans un volume d < 25 pc, est de
fnilooo UA — 18 + 14%. 11 suggere donc que le désert des naines brunes n’existe pas a larges
séparations. Bien que de nouvelles détections de NBs aient été annoncées par Wilson et al.
(2001) et Scholz et al. (2003) au-dela de 1000 UA, il semble pour U'instant un peu t6t pour
affirmer que la fenb est significativement plus importante a larges séparations qu’a courtes
séparations, sans réelle étude d’un échantillon statistiquement significatif.

Pour l’intervalle de séparations physiques intermédiaires de 10 4 1000 UA, 'ima-
gerie & haut contraste et & haute résolution angulaire est nécessaire. De premiéres études

systématiques se mettent actuellement en place. Elles sont détaillées dans la Partie suivante.

Dans quel but étudier la multiplicité dans le régime substellaire ?

L’enjeu de I'étude de la multiplicité des étoiles A-M dans le régime substellaire est de com-
prendre comment se forment les naines brunes. Les deux principaux scénarios de formation
actuels, lorq de l'effondrement gravitationnel de sous-structures denses et/ou froides ou par
un processus compétitif entre accrétion de gaz et interactions dynamiques, n’aboutissent pas
aux mémes prédictions. Le scénario d’éjection dynamique précoit en effet I’existence de naines
brunes essentiellement & larges séparations autour de systémes multiples. Observer pour dé-
terminer, dans le régime substellaire, la distribution en termes de séparations et de masses, la
dépendance possible de ces distributions avec la masse de 1’étoile primaire et la multiplicité
des systémes hotes doit révéler a terme quels sont les processus actifs qui forment les naines

brunes.
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1.1 Nos objectifs

Depuis la découverte d’une planéte autour de ’étoile 51 Peg par Mayor & Queloz (1995),
les mesures de vitesses radiales ont permis de découvrir plus d’une centaine de planétes au-
tour d’étoiles du voisinage solaire. La plupart de ces étoiles sont dgées de 1 & 5 milliards
d’années. Deux modéles expliquent aujourd’hui la formation de planétes géantes dans un
disque proto-planétaire : le modéle d’accrétion de gaz sur un cceur solide et celui d’instabi-
lité hydrodynamique dans un disque de gaz et de poussiéres. Ces deux modéles peuvent étre
couplés & des mécanismes de migration des planétes et d’interactions entre la planéte et son
environnement, c’est-a-dire avec 1’étoile, d’autres planétes en formation, les planétésimaux du
disque CS et les compagnons substellaires et stellaires présents (pour plus de détails, se référer
a I'Introduction).

Dans ce contexte, nous avons décidé d’entreprendre une campagne d’imagerie & HC et
HRA de l'environnement CS des étoiles a planéte(s) dans les buts :

e de rechercher des disques de débris autour des étoiles a planéte(s). Malgré les processus
actifs de dissipation dans les disques, la présence de poussiéres est encore détectée. La
détection et les limites de détection obtenues lors des observations peuvent permettre
de contraindre la structure et la masse de ces disques et de nous informer sur le role des

interactions entre disque et planéte dans les processus de formation planétaire,
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Fic. 1.1 — Image millimétrique du disque de débris de € Eri, obtenue par Greaves et al. (1998) avec
Iinstrument SCUBA. L’émission de poussiéres est piquée & 60 UA a 850 um.

e et d’imager en profondeur l'environnement CS des étoiles & planéte(s) pour rechercher
des compagnons stellaires et substellaires. On peut espérer a terme déterminer la fcs et
la fenb de ces étoiles.

Cette recherche de disque de débris et de compagnons est plus ambitieuse que les pré-
cédentes observations en imagerie coronographique sur les étoiles des associations jeunes et
proches. A un stade plus évolué, les disques de débris sont moins massifs et les compagnons
stellaires et substellaires plus froids donc plus difficilement détectables. Cette étude est tou-
tefois indispensable pour caractériser les propriétés des étoiles a planéte(s), pour contraindre
la structure des disques de débris autour de ces étoiles et pour préparer les futurs instrument

qui permettront d’imager des exoplanétes.

1.1.1 Recherche de disques de débris

L’existence de disques proto-planétaires agés de 10 a 100 millions d’années a été illus-
trée par les détections des disques CS autour des étoiles 8 Pictoris (Mouillet et al. 1997),
HR 4796 (Schneider et al. 1999; Augereau et al. 1999a) ou HD 141569 (Augereau et al. 1999b;
Weinberger et al. 1999; Mouillet et al. 2001). La présence de planétes géantes et/ou de com-
pagnons stellaires, substellaires, détectés ou non, est évoquée pour expliquer les structures
spatiales particuliéres (asymétries, trous, anneaux). Dans ces systémes, les poussiéres CS sont
présentes en quantité importante représentant une masse Mpoussieres ~ 1076 Mg. Les systémes
évoluant, les processus dissipatifs érodent les disques de débris, et la quantité de poussiéres,
tracée par l'excés IR et millimétrique, diminue avec 1’age. Cette diminution est illustrée dans
la figure 1.3 (chapitre 1, Partie IT). Malgré ces processus, Lagrange et al. (2000) rapportent
toujours la présence de poussiéres autour d’étoiles SP de 0.5 & 5 milliards d’années, révélée
par les excés dans I'IR TRAS et ISO. Les récentes détections millimétriques de poussiéres &

60 UA a 850 pm autour de ’étoile & planéte e Eri, par Greaves et al. (1998), prouvent que
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modeéle de Augereau et al. (2000). Les limites de détection coronographiques de PUEQ/KIR et NACO
sont estimées & partir du modéle de contraste pour un temps d’observation de 60 mn sur la source
(ciel inclus) et dans la bande K. Dans le cas de NACO, le masque coronographique est de @ = 1.4”,
la correction de Sr = 47 %. Pour PUEQ/KIR+ Grif, le masque est de @ = 0.9” et la correction de
Sr = 60%.

ces disques de débris existent (voir figure 1.1). Toutefois, les détections de disques de débris
autour des étoiles 55 Cnc et iota Horlogii, reportées par Trilling et al. (2000) et Pantin et al.
(2000) mais qui ne sont pas confirmées, illustrent les difficultés rencontrées dans les observa-
tions et les procédures de réduction, pour correctement soustraire la contribution du halo de

la FEP, associée & ’étoile.

Afin de tester la détectabilité des disques de débris autour des étoiles & planéte, j’ai donc
entrepris un travail de simulation & partir, d’une part, du modéle de disque circumstellaire de
Augereau et al. (2000) et, d’autre part, du modeéle de contraste présenté dans le chapitre 4,
Partie II. Je me place ici dans une approche similaire & celle abordée pour la détection de
disques CS autour des étoiles pré-SP (également dans le chapitre 4, Partie II). J’ai obtenu les
profils de brillance de disques proto-typiques autour des étoiles a planéte(s) dont la quantité de
poussiéres était contrainte par les DSE, observées par IRAS 4 12, 24, 60 et 100 ym. Comparant
ces profils de brillance aux limites de détection, fournies par le modéle de contraste pour des
observations simulées avec les instruments PUEO/KIR+Grif et NACO, j’ai pu finalement
tester si ce type de disques était détectable. J’ai considéré, par exemple, un systéme planétaire
ayant des propriétés semblables & celles de 1'étoile € Eri et de son disque piqué a 70 UA,
situé, par contre, a 15 pc au lieu de 3.2 pc (voir figure 1.2). Bien str, les profils de brillance
peuvent changer en fonction de la configuration et de la structure du disque et présenter
des configurations plus ou moins favorables. D’autre part, & un excés IR IRAS, peuvent
correspondre plusieurs morphologies de disque (géométrie, distribution des tailles des grains,
propriétés optiques). On ne peut donc pas exclure qu'’il existe une population de poussiéres

détectables en lumiére diffusée, mais ne contribuant que faiblement a 1’excés IR.
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1.1.2 Compagnons stellaires, substellaires et formation planétaire

Dans un intervalle de séparations physiques A < 4 UA, 117 planétes ont été
détectées par les relevés de spectroscopie a vitesse radiale. Il est actuellement difficile de
donner une estimation statistique sur la fraction de planétes et de NBs autour des étoiles F,
G et K du voisinage solaire. Il serait en effet nécessaire d’attendre que les échantillons les plus
importants du Groupe de Genéve, avec les instruments ELODIE sur le télescope de 1.93m de
I’OHP (400 sources) et CORALIE sur le télescope suisse de a La Silla (1600 sources) ou du
Groupe de Berkeley avec U'instrument HIRES sur le Keck (650 sources), soient complétement
observés. Il est nécessaire pour ne pas biaiser I’étude statistique, d’étre siir que 1’échantillon
est homogene (sélection selon des critéres de distance et de type spectral, indépendamment
de la métallicité des étoiles), de mesurer les variations de vitesse radiale sur plusieurs années
pour couvrir une plage de périodes suffisament grande, afin de s’assurer de la détection ou de
la non détection de planétes (ce qui est plus difficile).

A partir des résultats de I’étude CORAVEL pour des séparations physiques A < 4 UA,
Halbwachs et al. (2003) avance une fraction de systéme planétaire dans leur échantillion de
400 étoiles de 7;3% a comparer & la fraction de 14% d’étoiles a planétes et de < 0.5% pour la
fraction de naines brunes. Ces résultats confirment clairement la notion de désert des naines
brunes & courtes séparations mise en évidence par 1’étude menée par Halbwachs et al. (2000)
des éléments orbitaux de plusieurs candidats substellaires & partir de mesures astrométriques
d’Hipparcos. Toutefois, un certain nombre de compagnons potentiels & courtes séparations
ont été détecté ces trois derniéres années (voir Table 1.1) et restent & inclure dans une étude
statistique pour quantifier la fraction de compagnons naines brunes autour des étoiles FGKM
de la séquence principale.

Dans le champ, les grands relevés IR ont permis la détection de ~ 250 NBs de type L
et ~ 50 NBs de type T. Parmi ces sources, neuf sont des compagnons & larges séparations
A > 100 UA (voir Table 1.1). Comme je ’ai précisé précedemment, il est actuellement trop
tot pour avoir une estimation significative de la fenmb sur un échantillon de naines brunes
homogénes au-dela de A > 1000 UA

L’intervalle de séparations physiques de 4 4 1000 UA n’est que trés partiellement
exploré par les grands relevés IR. L’'imagerie & HC et HRA s’avére ici trés précieuse. Des
premiéres détections de compagnons NBs ont été obtenues en OA, autour de Gl 229 bien sir,
de l'étoile & planéte Gl 86 dont je parle ci-aprés, de HR 7672 (Liu et al. 2002) (observations
détaillées au chapitre 2 de cette Partie) ou autour de HD 130349 (Potter et al. 2002). Les
premiéres études systématiques en imagerie HC et HRA sur les grands télescopes débutent
toutefois depuis peu et permettent difficilement, ici aussi, de dégager des chiffres sur la fenb.
Quelles sont ces premiéres études ?

e Une campagne d’imagerie coronographique de 163 étoiles dans un volume limité de 8 pc

autour du Soleil a été menée par Oppenheimer et al. (2001), avec le systéme d’OA du
télescope du Palomar. Toutes les NBs de 40 Mj sont détectables sur un intervalle de

40 a 120 UA. Six compagnons stellaires ont été détectés et le compagnon Gliese 229 B
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TAB. 1.1 — Compagnons naines brunes, confirmés, des étoiles de la SP et des associations jeunes,

détectés par des techniques de spectroscopie a vitesse radiale, d’OA et d’imagerie IR grand champ.

Source 1 (TS) M, (TS) A A d Méthode Référence
(Mo) (My) (UA) () (pc)

I- Etoiles FGKM de la SP. Compagnons de 10 & 20 M;
HD 162020 7 (K2V) > 13.8 0.072  0.002 31.2 VR (Udry et al. 2002)
HD 136118 1.2 (F8) >11.9 2.33 0.044 52.3 VR (Fischer et al. 2002)
HD 114762 F9V >11.0 0.3 0.007 40.5 VR (Lattham et al. 1989)
HD 202206 G6V > 17.5 0.83 0.018 46.3 VR (Udry et al. 2002)
HD 39091 1.1 (G1V) > 10.4 3.3 0.18 18.2 VR (Jones et al. 2001)
HD 38529 1.4 (G4V) > 12.7 3.7 0.087 424 VR (Fischer et al. 2001)
HD 168443 1.0 (Gb) > 17.0 2.85 0.076 37.9 VR (Udry et al. 2000)
HD 33636 1.0 (GO) > 10.6 4.1 0.143 28.7 VR (Perrier et al. 2003)
HD 41004B M4V > 16 0.017 0.0004 43 VR (Santos et al. 2002)

II- Etoiles FGKM de la SP. Compagnons de 20 & 80 M,
GJ 595 0.28 (M3) 60 0.22 0.027 8.21 VR (Nidever et al. 2002)
HD 164427 1.05 (GOV) 46.4 0.46 0.012 39.1 VR (Tinney et al. 2001)
HD 140913  0.98 (GOV) > 43.2 0.55 0.011 48.0 VR (Nidever et al. 2002)
HD 169822  0.91 (G7V) > 27.2 084 0.031 270 VR (Vogt et al. 2002)
HD 184860 0.80 (K2V) > 32.0 14 0.046 30.3 VR (Vogt et al. 2002)
GJ 623 0.31 (M2.5) > 42.0 1.7 0.211 8.04 VR (Nidever et al. 2002)
HD 174457 1.19 (F8) > 65.8 1.9 0.035 54.5 VR (Naef et al. 2000)
HD 10697 1.10 (G5IV) 38 2 0.061 32.6 VR (Zucker & Mazeh 2000)
HD 65430 0.78 (K0OV) > 67.8 4.0 0.174 23.1 VR (Nidever et al. 2002)
HD 4747 0.83 (G8/K0V) > 423 6.7 0.356 18.8 VR (Nidever et al. 2002)
HD 29587 G2v > 39 2.6 0.09 28.4 VR (Mayor et al 1997)
HD 89707 G1vV > 55 0.9 0.026  34.9 VR (Duquennoy & Mayor 1991)
HR 7672 0 (G1V) 55-78 14 0.79 17.7 Keck/AO (Liu et al. 2002)
Gl 86 K1v 40-70 18.75 1.72 10.9 ADONIS/AO (Els et al. 2001)
GI1 229 0.5 (M1V) 25-35 (T) 449 7.78 5.72 Palomar/AO (Nakajima et al. 1995)
HD 130948 G1V 70 48 2.64 17.9 Gemini/AO (Potter et al. 2002)

70 48 2.64 17.9 Gemini/AO (Potter et al. 2002)
GJ 1001 0.4 (M3.5) 70 180 18.6 9 2MASS (Goldman et al. 1999)
Gl 1048 0.77 (K3V) 70 250 11.9 21.3 2MASS (Kirkpatrick et al. 2001)
G 196-3 0.5 (M3V) 35 340 16.2 206 2MASS (Rebolo et al. 1998)
Gl 337 G9V 60 881 - - 2MASS (Wilson et al. 2001)
¢ Indi K5V 50 (T2.5) 1460 4055 3.6 SSS-2MASS (Scholz et al. 2003)
G1 570 K4V 50 (T) 1600  213. 7.5 2MASS (Burgasser et al. 2000)
Gl 417 1.0 (GOV) 35 2000 922 217 2MASS (Kirkpatrick et al. 2001)
GI 584 GOV 60 3600  240. 15.0 2MASS (Kirkpatrick et al. 2001)

I11- Etoiles Jeunes. Compagnons de 10 & 80 Mj

TWA 5 B M3V 20 100 2.0 ~ 50 HST/NICMOS (Lowrance et al. 1999)
HR 7329 5 (AOV) 30 199 4.17 47.7 HST/NICMOS (Lowrance et al. 2000)
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F1G6. 1.3 — Compagnons naines brunes en fonction de leurs séparations. Détections reportées par les
relevés de spectroscopie & vitesse radiale (fleches verticales), d’imagerie & HC et HRA (cercles pleins)
et du grand relevé IR, 2MASS (triangles pleins). Les cercles vides sont les CCs, détectés dans les
associations jeunes Tucana-Horologium et TW Hydrae.

a été confirmé. Aucun nouveau compagnon NB n’a été révélé. Cette étude n’ayant pas
exploré la totalité du régime de masses des NBs, il est difficile de déterminer la fenb.

e Avec Gemini/Nord-+Hokupa'a, Potter et al. (2002) ont mené une campagne d’imagerie
coronographique sur un échantillon de 31 étoiles de type spectral G de la SP & une
distance typique de 25 pc. Cette étude leur a permis de détecter deux compagnons NBs
autour de HD 130349. Ils estiment & partir de ce petit échantillon d’étoiles exploré de
10 UA a 75 UA, une fenb de f,197™ U4 = 6.4% autour des étoiles G de la SP.

e Avec NACO/VLT, il existe actuellement un programme d’observations pour rechercher
la présence de compagnons stellaires et substellaires dans un échantillon de 250 naines
M limité & un volume de 12 pc. En plus d’'une étude de la multiplicité stellaire complé-
mentaire des résultats de Marchal et al. (2003), les performances de détection de NACO
devraient permettre d’obtenir des résultats dans le domaine substellaire.

e Dans le cadre de I’étude des étoiles a planéte(s), c’est-a-dire des étoiles avec un com-
pagnon ayant une masse minimum M sini < 20 M, Luhman et al. (2002) ont observé
en imagerie saturée avec le Keck 25 étoiles situées & une distance d < 30 pc. Aucun
compagnon stellaire ou substellaire nouveau n’a été détecté, mais de fortes contraintes
ont été apportées sur la présence d’hypothétiques compagnons a partir des limites de
détection.

e Dans un programme relativement semblable, Patience et al. (2002) ont observé avec le
Keck onze étoiles a planéte(s) dont plusieurs communes avec le programme de Luhman
et al. (2002) (v And, 55 Cnc, 47 Uma, 16 Cyg B, p CrB, Gl 876 ou 51 Peg). Cette
étude a permis de détecter un compagnon stellaire probablement de type spectral M &
130 UA de I’étoile HD 114762. Aucun compagnon substellaire n’a été observé.



Lded. INUD VDJLOOULITD L

La figure 1.3 répertorie la totalité des compagnons NBs connus actuellement autour des étoiles
a planéte(s), mais aussi autour d’autres étoiles du voisinage solaire, détectées soit par spec-
troscopie & vitesse radiale, soit par imagerie en OA ou avec les relevés grand champ en IR.
Dans le cas de la recherche de compagnons substellaires autour des étoiles & planétes, il est
important de connaitre le réle joué par la présence de compagnons stellaire. Favorise-t-il ou
défavorise-t-il la formation planétaire et/ou de possibles compagnons naines brunes? Cela
pourrait ainsi constituer un biais dans le cas d’une étude statistique de la fenb autour des

étoiles de type solaire.

Afin de sonder au plus profond Ienvironnement CS des étoiles & planéte(s), nous menons
depuis deux ans une campagne d’imagerie coronographique avec les instruments PUEO/KIR
dans ’hémisphére nord et NACO dans ’hémisphére sud. Nous savons qu’une fraction impor-
tante de ces étoiles présente un phénomeéne de dérive résiduelle et qu’il peut étre causé par la
présence de compagnons substellaires et stellaires au-dela de 4 UA. J’ai utilisé le modeéle de
contraste pour déterminer quelles gammes de masses et de séparations étaient explorées avec
PUEO/KIR+Grif et NACO. J’ai montré que les capacités de détection de ces instruments
permettent de sonder ’environnement CS jusqu’a typiquement quelques UA et des masses
de compagnons de 70 & 100 Mj en imagerie classique. Dans le cadre de l'imagerie coronogra-
phique, les séparations physiques atteintes sont de plusieurs dizaines d’'UA jusqu’a des masses
de 10 & 30 Mj. La figure 4.6 du chapitre 4, Partie 11, illustre les performances de détection de
NACO, en imagerie classique et en imagerie coronographique, autour d’une étoile a planéte(s)
typique (G2V, V = T7), située a 10 pc. Ces prédictions se sont confirmées avec les récentes
détections en OA du compagnon substellaire (M < 70 My, a = 17 UA) autour de I’étoile
a planéte Gliese 86 par Els et al. (2001) ou des compagnons stellaires autour des étoiles a
planéte 16 Cyg B et HD 114762 B (Patience et al. 2002) (voir figure 1.4).

Gl 86 B enK (ADONIS)

HD 114762 Keck Direct Image Nov. 1998

Fic. 1.4 - Gauche : Image coronographique (& = 1") en bande K de Gliese 86 B obtenue avec
Vinstrument d’OA ADONIS/SHARPII par Els et al. (2001). Gliese 86 B est une NB de masse < 70 My
détectée & 17 UA. Droite : Image classique du compagnon stellaire de HD 114762 obtenue avec le
Keck par Patience et al. (2002). Ce compagnon est probablement une étoile de faible masse de type
M 4 130 UA.
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1.2 Stratégie et observations

Pour cette recherche de compagnons substellaires, stellaires et de disques de débris autour

des étoiles & planéte(s), nous avons sélectionné plus d’une vingtaine de sources en fonction :

e de leur observabilité du CFHT et du VLT,

e d’un premier critére de distance, pour permettre de rechercher des compagnons trés
pres de 1’étoile et pour détailler la structure des disques de débris, et d’un second critére
d’excés IR révélateur de la présence de poussiéres pour la recherche de disques,

e enfin, des autres observations obtenues avec le HST, le Keck et le CFHT, telles les
études de Luhman et al. (2002) et Patience et al. (2002), citées précédemment, qui ont

observé 28 de ces étoiles & planéte(s).

Les listes de sources, identifiées pour les observations CFHT dans I’hémisphére nord et VLT

dans I’hémisphére sud, sont reportées dans la Table 1.2.

La stratégie d’observations que nous avons suivie est dictée par les observations les plus
contraignantes, c’est-a-dire par la recherche de structures étendues. Lors des observations
coronographiques, une étoile de référence est observée & la suite de chaque étoile & planéte
pour soustraire correctement la FEP (méthode décrite dans le chapitre 3, Partie II). Pour
sonder ’environnement CS & des séparations de I'ordre de la limite de diffraction du télescope
(130 mas avec PUEQO, 55 mas avec NACO en bande Kj), nous avons imagé les étoiles clas-
siquement. Nous avons observé en bande H, lorsque les conditions de seeing étaient bonnes
(w < 1.0") pour obtenir un compromis entre un bon Sr et une bonne résolution, et en bande
K, lorsque les conditions se dégradaient (w > 1.0"). Dans le cas typique d’une étoile & 30 pc,
cette stratégie nous a permis de sonder environnement entre 3 et 500 UA (0.13"” a4 17") avec
PUEO/KIR+Grif et entre 2 et 400 UA avec NACO. Les résultats préliminaires en termes de

contraste sont exposés par la suite.

1.3 Reésultats Préliminaires

Une fois les images réduites, correctement analysées pour soustraire la contribution de
I’étoile centrale, j’ai calculé les limites de détection dans le cas d’objets ponctuels et étendus
pour les observations obtenues avec le CFHT et NACO. J’ai ensuite converti ces limites de
détection en termes de masses a partir des lois de correction bolométrique de Kenyon & Hart-
mann (1995) et des prédictions des modeles BCAH98 et BCAH03 pour des ages typiques de 1
et 5 milliards d’années. Cette conversion me permet directement de comparer les capacités de
détection des imageries classique et coronographique avec celles des mesures de spectroscopie
a vitesse radiale. Le détail des observations PUEQ/KIR+Grif et NACO pour chaque source

et les résultats correspondants sont reportés dans les figures 1.5 et 1.6.
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TAB. 1.2 — Sélection des étoiles & planéte(s) en fonction de leur observabilité du CFHT et du VLT,
des critéres de distance et d’excés IR, et des autres observations portant sur ces sources.

Source a (2000) 4 (2000) TS Vv d F,(60um) [(Gal) M sini

(mag) (pc) (Jy) ) (Mj)
Sources PUEQ/KIR+Grif

HD 82943 09 34 50.7 -12 07 46.3 GO 6.54 274 0.2 +28.2 0.88 et 1.63

HD 89744 10 22 10.5 +41 13 46.3 F7V 5.74 38.9 0.15 +56.4 7.2

HD 92788 10 42 48.52 -02 11 01.5 GbH 7.1 323 0.15 +47.4 3.8

47 UMa 10 59 29.3 +40 25 46.1 G1V 5.1 14.1  0.08 +63.4 2.41 et 0.76

HD 106252 12 13 29.5 +1002 299 GO 7.41 374 0.11 +70.7 6.81

HD 130322 14 47 32.7 -00 16 53.3 KOIII 8.04 29.7 0.16 +50.9 1.08

HD 134987 15 13 28.7 -25 18 33.6 G5V 6.45 25.7 0.13 +27.4 1.58

HD 141937 1552 17.5 -18 26 09.8 G3V 7.25 33.5 0.30 +26.8 9.7

HD 168443 18 20 03.9 -09 35 44.6 Gb 6.92 378 - +2.51 7.7 et 16.9

16 CygB 19 41 48.9 +50 31 30.2 G3V 6.2 21.4  0.15 +13.2 1.69

HD 179949 19 15 33.22 -24 10 45.6 F8vV 6.25 27.0 0.24 -15.8 0.84

HD 195019 20 28 18.6 +18 46 10.2 G3IV 6.91 374 - -11.5 3.43

HD 187123 20 28 18.6 +18 46 10.2 G3IV 6.91 374 - -11.5 3.43

Sources NACO

Gl 876 22 53 16.7 -14 15 49.3 M4 10.17 4.7 - -59.6 0.56 et 1.98

Gl 86 0210 14.4 -50 50 00.5 K1V 6.17 10.9 0.1 -61.96 4.0

HR 810 02 42 33.4 -50 48 01.1 GOV 5.4 17.2  0.13 -58.3 2.26

HD 1237 00 16 13.6 -79 51 04.2 G6V 6.7 17.6  0.09 -37.14 3.31

HD 27442 04 16 29.0 -59 81 07.7 K2IV 4.44 18.2 0.25 -45.56 1.42

HD 217107 22 58 15.5 -02 23 43.4 G8IV  6.18 19.7 0.2 -53.32 1.28

HD160691 17 44 08.7 -51 50 02.6 G3IV  5.15 15.2  0.35 -11.5 1.7 et 1.

HD192263 20 13 59.8 -00 52 00.7 K2V 8.1 19.9 0.21 -18.7 0.72

7 Boo 13 47 15.7 +17 27 24.8 F6IV 4.5 155 0.1 +73.89 3.87

70 Vir 13 28 25.8 13 46 43.6 G5V 5.00 181 0.12 +74.10 7.44

1.3.1 PUEO/KIR+Grif

Une seule source, HD 82943, a été observée le 1¢* décembre 2001 en coronographie (@ =

0.9") avec PUEO/KIR+Grif en raison de conditions météorologiques médiocres (w = 1.3").
Une seconde campagne d’observations a été annulée en avril 2002 car il neigeait. Seule la
derniére campagne, qui a eu lieu du 18 au 21 mai 2003, m’a permis d’observer l'intégralité
des sources du CFHT de la Table 1.2 en coronographie (@ = 0.9"). La chance tournant en
notre faveur, j’ai pu observer deux nuits supplémentaires et imager les sources HD 114762,
HD 192263 et HD 187123.

J’ai ainsi confirmé les compagnons observés autour de HD 114762 et 16 Cyg B et détecté
des CCs autour de HD 187123 et HD 130322. Le déroulement des observations est reporté
dans la Table 1.3. Les résultats préliminaires en termes de limites de détection pour les objets

ponctuels et étendus sont donnés dans la figure 1.5. Les positions des deux CCs détectés
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sont par ailleurs reportées. Pour HD 130322, les limites classique et coronographique sont
converties en termes de masses & partir des lois de correction bolométriques de Kenyon &
Hartmann (1995) et des modéles BCAH98 et BCAHO3 pour des ages de 1 milliard d’années

(ligne solide) et de 5 milliards d’années (ligne en pointillés).

TAB. 1.3 — Observations PUEQ/KIR+-Grif des étoiles & planéte(s)

Etoile Date Filtre DIT NDIT Mode Détection
(s)
HD 82943 30 Nov 2001 Fe2 1. 5 Cl -
30 Nov 2001 H 8. 20 Cr -
HD 130322 20 Mai 2003 Fe2 5. 4 Cl compagnons ?
20 Mai 2003 H 10. 20 Cr -
HD 187123 21 Mai 2003 Bry 15 4 Cl -
21 Mai 2003 Kp 40 10 Cr compagnon ?
1.3.2 NACO

Dans le cadre du temps garanti NACO, deux nuits et demie sont consacrées a I'imagerie
coronographique des étoiles a planéte(s). Lors des observations qui ont eu lieu en juin 2003, les
deux sources HD 160691 et HD 192263 ont pu étre observées avec le coronographe de CONICA
(@ = 0.7"). Le détail des observations est reporté dans la Table 1.4 et les limites de détection
dans la figure 1.6, avec les conversions en termes de masses en fonction de la séparation
physique. Plusieurs CCs ont été détectés autour de HIP 192263 et HD 160691 dont la nature
devra étre testée a partir des mouvements propres ou de mesures spectroscopiques. J’ai reporté
dans la figure 1.6 les CCs les plus proches et les plus brillants, donc les plus probablement
liés, pour HD 160691 et HD 192263. Il faut notre que 1’étoile HD 160691 présente une dérive

dans les mesures de vitesse peut-étre causées par la présence d’un compagnon.

TAB. 1.4 — Observations NACO des étoiles a planéte(s)

Etoile Date Filtre DIT NDIT Mode Détection
(s)
HD 160691 5 Juin 2003 Bry + ND1 1. 10 Cl -
5 Juin 2003 K, 0.5 100 Cr compagnons ?
HD 192263 5 Juin 2003 K, + ND1 035 1 Cl -
5 Juin 2003 K, 3. 100 Cr compagnon(s) ?

1.4 Discussion

Pour les disques de débris, 'analyse des images coronographiques de PUEO /KIR+Grif

et de NACO n’est pas achevée. La phase la plus délicate de soustraction de la référence reste
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Fic. 1.5 — Limites de détection PUEO/KIR+Grif pour les étoiles : HD 82943, HD 187123 et
HD 130322 (objets ponctuels et étendus). La limite de détection de HD 130322 est converties en
termes de masse pour des ages de 1 milliard d’années (ligne solide) et de 5 milliards d’années (ligne en

pointillés). Les positions du CC et de la planéte de HD 130322 sont reportées avec la limite obtenue

avec CORALIE (précision typique de 10ms™!).
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F1G. 1.6 — Limites de détection NACO pour les étoiles HD 160691 et HD 192263 pour des objets
ponctuels et étendus. Une conversion en termes de masses est donnée de facon similaire 4 la figure 1.5.
Le détail des observations de chaque objet est donné dans la Table 1.4. Les CCs les plus brillants pour
chaque étoile sont reportés avec les planétes détectées par les mesures de vitesse radiale. La planéte
massive détectée autour de HD 30177 (9.2 My) & 3.9 UA) est aussi reportée (croiz).
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a réaliser pour peut-étre détecter des structures étendues, signatures des disques de débris, et
déterminer les performances de détection atteintes avec chaque instrument.

A propos des compagnons, l’analyse est plus simple, la soustraction de la contribution
de l’étoile centrale étant moins critique. Leurs images sont reportées dans la figure 1.7. Les
positions relatives et les contrastes des CCs sont présentés dans la Table 1.5. Une comparaison
préliminaire des contrastes en bande K avec les prédictions des modéles CBAH00 DUSTY et
BCAHO03 COND m’a permis d’estimer grossiérement la masse de ces objets dans le cas ou ils
seraient liés. Il est, bien stir, nécessaire de mieux contraindre cette étude & partir des bandes J
et H, puis plus tard & partir de nouvelles mesures astrométriques pour étudier le mouvement
propre de chaque CC. Enfin, pour confirmer la nature des candidats les plus sérieux, une
caractérisation spectrale sera nécessaire. D’un point de vue prospectif, I’exoplanéte autour de
HD 30177, avec une masse de 9.2 My et un demi grand axe de 3.9 UA, est aujourd’hui la
cible idéale pour 'imagerie & HC et HRA. Reportée sur les limites de détection de HD 160691
et HD 192263 obtenues avec NACO, elle illustre I'importance d’explorer plus profondément,

plus prés de 1’étoile, pour espérer obtenir une détection directe.

TAB. 1.5 — Caractéristiques des compagnons potentiels, détectés autour des étoiles a planéte(s), c’est-
a-dire HD 130322 et HD 187123 avec PUEO/KIR+Grif, et HD 160691 et HD 192263 avec NACO.
Les masses de ces objets, dans le cas ou ils seraient liés, ont été déterminées & partir des modéles
CBAHO00 DUSTY et BCAH03 COND. les ( ?) signifient que ’ajustement des données aux prédictions
des modeéles n’a pas été possible (objets de fonds?).

Etoile Date Contraste A A PA Masse
(mag) (") (UA) () (Mj)

HD 130322 20 Mai 2003 AH =11.2 7.45 220 323.9 35-60

HD 187123 21 Mai 2003 AKp=17.8 3.16 118 61.7 80-90

HD 160691 5 Juin 2003 AK; =11.06 7.58 115 128.6  40-60
AK; =12.56 14.2 213 213.1 ?
AK; =14.0 8.98 136.5 347.1 7
AK; =14.0 10.1  153.3 3279 7

HD 192263 7 Juin 2003 AK; =12.63 6.09 121 236.8  20-40
AK, =14.0 15.1  298. 1485 7

1.5 Perspectives

1.5.1 Imagerie profonde des étoiles & planéte(s)

Dans le but de compléter le programme précédent d’imagerie coronographique des étoiles
a planéte(s), il est nécessaire :
— de poursuivre les observations VLT pour étudier toutes les sources dans 1’hémisphére

sud, sachant que les sources dans I’hémisphére nord ont été totalement observées,



40T /AL E R Aled 24137 4. IVLDOVIIOINOILILD VUL ViU Ll VUL UUWVAID AWINULND

HD 130322 (PUEO/KIR+Grif) HD 187123 (PUEO/KIR+Grif)

HD 160691 (NACO) 1 HD 192263 (NACO)

Fic. 1.7 — Compagnons potentiels détectés autour des étoiles a planéte(s), HD 130322 et HD 187123
avec PUEO /KIR+-Grif, et HD 160691 et HD 192263 avec NACO. Ces images ont toutes été obtenues en
bande K, sauf sans le cas de HD 130322 en H. Les fantomes électroniques du détecteur de CONICA
sont visibles dans les images de NACO. Les mouvements propres de ces compagnons devront étre
étudiés par astrométrie et leur nature confirmée par spectroscopie, pour les candidats les plus sérieux.
Pour ces quatre images, le nord est en haut, ’est & gauche.

— d’analyser proprement les images pour rechercher des disques de débris afin, soit de
déterminer les paramétres physiques des disques, soit de placer des limites supérieures
sur ces parameétres, dans le cas d’'une détection ou d’une non détection,

— d’étudier la photométrie et les mouvements propres des potentiels compagnons pour
tester s’ils sont liés ou non,

— de caractériser spectroscopiquement les candidats sérieux pour leur nature.

— et de penser & étendre 1’échantillon d’étude.

1.5.2 Multiplicité stellaire des étoiles a planéte(s)
Relevé d’imagerie classique avec NACO

Dans la continuité des observations en imagerie coronographique & HC et HRA, la colla-
boration entre le groupe de ’Observatoire de Genéve et de formation stellaire et planétaire du
LAOG s’est poursuivie pour débuter, en décembre 2002, une étude systématique sur un large

échantillon de 50 étoiles a planéte(s) et de 50 étoiles de référence sans planétes. L’objectif est
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F1c. 1.8 — Limites de détection simulées d’étoiles & planéte(s)

a terme, d’imager classiquement avec NACO ces 100 étoiles pour étudier la multiplicité de ces
deux échantillons. Un taux de multiplicité supérieur dans I’échantillon d’étoiles & planéte(s)
aménerait la preuve que la présence de compagnons stellaires favorise la formation planétaire.
Une étude statistique des propriétés des étoiles a planéte(s) (masses, paramétres orbitaux,
excentricité, métallicité), dans le cas de systémes simples et multiples, devrait permettre aussi

d’apporter des contraintes sur les scénarios de formation.

Dans le cadre de cette collaboration, j’ai participé a la phase d’étude des performances de
détection de I'instrument NACO sur des étoiles a planéte(s) typiques G2V et K2V en imagerie
classique, pour estimer quels seraient les compagnons les plus faibles détectables. La figure 1.8
montre ’exemple de I'estimation des capacités de détection de NACO pour une observation
simulée avec le modéle de contraste de 10 mn. Cette étude, confirmée par la suite par les
premiéres observations NACO, montre que des compagnons (sub)stellaires, ayant une masse
de 70 & 100 My pour un 4ge de 1 a 5 milliards d’années, pourraient étre détectés autour de

ces étoiles.

HD 30344 en Brg (NACO) HD 31412 en Brg (NACO)

F1G. 1.9 — Images NACO des étoiles HD 30440 et HD 31412 obtenues en bande étroite Brvy lors des
observations de décembre 2002.
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Les premiers compagnons ?

De premiers résultats intéressants menant a la détection de probables compagnons stel-
laires inconnus jusqu’alors ont été obtenus (voir images de la figure 1.9). Suite aux observations
de décembre 2002, une seconde campagne d’observations a eu lieu en juin 2003. La réduction
et l'analyse des premiers résultats constituent le travail de thése de Anne Eggenberger et
devraient permettre, d’ici juin & décembre 2004, d’obtenir une étude compléte des 100 étoiles

du programme.



Chapitre 2

HR 7672 B, La Plus Proche Naine

Brune Imagée
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2.1 L’étoile a dérive HR 7672 (HD 190406, HIP 98819)

L’étoile HR 7672 (G1V, V = 5.8) a fait partie des listes d’étoiles de type solaire proches
du Soleil, étudiées dans le cadre d’observations en spectroscopie & vitesse radiale par Cum-
ming et al. (1999). Dans le but de rechercher des compagnons planétaires, Cumming et al.
(1999) détectent huit étoiles susceptibles d’abriter des planétes géantes et sept étoiles avec des
variabilités de vitesse radiale lentes, significatives de compagnons situés a plus de a > 10 UA
et de masse minimum M,sini > 15 Mj.

Parmi ces sept étoiles figure HR 7672, située & 17.7f§ pc. Cette étoile, avec une accélération
de —24.0+0.6 ms ™ 'ans ! sur 11.4 années (Cumming et al. 1999), constitue une cible de choix
pour la recherche de compagnons substellaires en imagerie HC et HRA. L’étude du systéme
a planéte(s) similaire Gliese 86 (Queloz et al. 2000), qui montrait une dérive, a mené a la
détection d’un second compagnon substellaire de 50 My & 1.724+0.02" (soit ~ 18.75 UA) avec
le systéme d’OA ADONIS/SHARPII.

2.2 Détection de HR 7672 B

Le succes de 'expérience de Gliese 86 a poussé Liu et al. (2002) a observer avec les systémes
d’OA de Gemini-Nord et du Keck, en imagerie puis en spectroscopie, 1’étoile HR, 7672. Ces ob-

servations en imagerie saturée ont permis de détecter le compagnon substellaire le plus proche
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FiG. 2.1 — Gauche : Image saturée de HR 7672 obtenue par Liu et al. (2002) avec le systéme d’OA
du Keck en bande K'. Droite : Spectre obtenu en bande K avec le Keck mettant en évidence les
absorptions en HyO et CO caractéristiques des naines brunes L.

actuellement connu autour d’une étoile solaire de la séquence principale. Ce compagnon, de
type spectral L4-5, est détecté a 0.79"” (soit 14 UA) avec un contraste AK = 8.62 + 0.07.

A partir de la photométrie en bande K, en comparaison des modéles évolutifs CBAH00
DUSTY et de Burrows et al. (1997), la masse du compagnon a été estimée a 55-78 My pour un
age du systéme de 1 & 3 milliards d’années. La figure 2.1 (a gauche) présente I'image saturée
en OA, obtenue par Liu et al. (2002) de HR 7672 en bande K. A droite est reporté le spectre
obtenu en bande K’ qui a permis d’identifier le type spectral de ce compagnon et de mettre
en évidence la présence des bandes d’absorption en HoO et CO caractéristiques des naines

brunes L.

2.3 Article A&A : Imagerie coronographique du compagnon de
HR 7672

2.3.1 Observations

Dans le cadre de nouvelles observations de la source HR 7672 obtenues par Anthony
Boccaletti au télescope du Palomar le 17 juillet 2002, le compagnon a été imagé dans les
bandes J, H et K a I’aide du coronographe de Lyot (@ = 0.91"). Avec des rapports de Sr
de 15%, 32% et 44%, respectivement en bande J, H et K, correspondant & des largeurs a
mi-hauteur de 51, 61 et 82 mas, 'estimation de la nouvelle photométrie de cet objet a pu étre
obtenue pour la premiére fois dans les bandes J et H. Ces nouvelles valeurs ont permis de

placer de nouvelles contraintes sur la masse de ce compagnon.

2.3.2 Mieux contraindre la masse

A partir des nouvelles données de HR 7672, j’ai eu plusieurs discussions avec Anthony
Bocaletti, afin de comparer cette nouvelle photométrie avec les prédictions du modeéle évolutif
CBAHO00 DUSTY. Cela nous a permis de voir que la bande J semblait malheureusement diffi-
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cilement exploitable en raison d’une surestimation du flux de HR 7672 B. Cette surestimation
a été décelée, lors de comparaison de la nouvelle photométrie avec celle des naines L et T,
repertoriées par Legget et al. (2002), et celle prédite par le modéle CBAHO0 DUSTY. Elle
n’est toutefois pas surprenante dans le sens oll le compagnon est marginalement détecté dans
la bande J en raison d’une correction d’OA plus faible (ST = 15%) et d’un flux également
plus faible du compagnon en bande J. Toutefois, l'utilisation de la photométrie des bandes H
et K nous a permis d’affiner la masse de cet objet 4 58 — 71 My, au lieu des 55 — 78 My obtenu
par Liu et al. (2002). Pour affiner ’estimation sur la masse de cet objet, il sera dorénavant
nécessaire de mieux contraindre 1’adge du systéme qui est & présent la source d’incertitude la

plus importante.
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Abstract. This article presents coronagraphic images of the low-mass companion to the star HR 7672 observed
at the Palomar 200 inch telescope and first detected at Gemini and Keck in the K band by Liu et al. (2002).
We obtained additional photometry in J(1.2um), H(1.6pum) and K, (2.2um) bands to cover the full near-IR
domain and hence to further constrain the nature of the companion. A mass estimate of 58-71 Mj is derived from

evolutionary models of very low-mass objects.

Key words. Stars: individual: HR7672 — Stars: low-mass, brown dwarfs — Instrumentation: adaptive optics —
Techniques: high angular resolution — Techniques: image processing

1. Introduction

Since the discovery of the first bona fide substellar ob-
jects: GD165 B (Becklin & Zuckerman 1988) and G1229B
(Nakajima et al. 1995), an ever growing number of low-
mass objects are routinely detected. Large IR surveys like
2MASS (Skrutskie et al. 19997), DENIS (Epchtein 1997)
and SLOAN (York et al. 2000) or dedicated surveys in
star-forming regions were initiated to explore the bot-
tom of the main-sequence and have provided a consistent
sample of more than 200 isolated low-mass stars. In the
Trapezium young cluster, the presence of planetary mass
candidates has been announced independently by Lucas
& Roche (2000) and Zapatero-Osorio et al. (2000) but re-
mains doubtful since the distances of these candidates are
uncertain (Tinney et al. 2003).

Two distinct classes of stars later than M have been
identified: the so-called L types and T types. The L
class, proposed by Kirkpatrick et al. (1999), gathers ob-
jects with effective temperatures lower than M dwarfs
(Tegr < 2000 K) and featuring strong lines of neutral alkali
elements, absence of TiO and VO absorption and stronger
H5O absorption in the visible. As a consequence, the near-
IR colors are becoming very red with 0.5 < H — K, < 1
(Kirkpatrick et al. 2000). According to their age, some
L dwarfs can also be Brown Dwarfs (BDs) since their
mass is often below the stellar boundary (0.075 Mp).

Send offprint requests to: A. Boccaletti
* Based on data collected at the Palomar 200-inch

Independently of the definition of the L class given by
Kirkpatrick et al. (1999), Martin et al. (1999) have pro-
posed a different classification using a temperature scale
derived by Basri et al. (2000). The two approaches yield
different classifications for later types (beyond L2) and
this discrepancy demonstrates the difficulty to tackle this
new subject in astrophysics. Kirkpatrick et al. (1999) also
proposed to designate G1229 B-like objects as T dwarfs.
These objects, also called "methane dwarfs”, are cooler
than the L type (Tog < 1300 K) and exhibit very strong
H50 and CHy absorption in the H and K bands. As a
result, their color index J — K and H — K are very close
to 0. It is now well admitted that these 2 classes of stars
correspond to the missing part at the bottom of the main
sequence between M stars and giant planets. The study
of low-mass objects either isolated or orbiting stars is of
course very exciting and is definitely mandatory to further
understand both the brown dwarf and planetary formation
process.

Low-mass stars as well as brown dwarfs have also been
studied from a theoretical point of view. However, the pro-
cesses occurring in these objects appear quite complex
(especially regarding the presence of dust below Tegx <
2800 K) and require new type of models. Non grey at-
mosphere models have been developed by Burrows et al.
(1997) and Chabrier & Baraffe (1997). Dust-free atmo-
sphere models agree well with stellar objects down to M
stars, but the dust needs to be taken into account for lower
masses. A productive group (Baraffe et al. 1998, 2002;
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2 Boccaletti A., et al.: Coronagraphic imaging of HR 7672

Fig. 1. Coronagraphic images of HR7672 subtracted with the calibration star HD 194012 for respectively J (a/), H (b/) and
K, (c/) filters. The field of view is 5” x 5”. North is up, East is left.

Chabrier et al. 2000) has calculated evolutionary mod-
els including dust in the atmosphere in order to provide
the magnitudes of sub-stellar objects at different ages that
could be compared directly to observations. The treatment
of dust is somewhat difficult and different models are not
clearly distinguishable when compared to data points. In
addition, the optical part of the T dwarfs spectrum is com-
plementary to the near-IR regarding spectral typing and
models were proposed by Burrows et al. (2002).

Radial velocity surveys have evidenced the so-called
"Brown Dwarf desert” at small separations < 4 AU
(Halbwachs et al. 2000). At very wide separations larger
than 1000 AU, a few BD companions were discovered
(Kirkpatrick et al. 2001) by the 2MASS Survey suggesting
that this brown dwarf desert may not exist (Gizis et al.
2001). Intermediate separations can be probed by AO di-
rect imaging as demonstrated by the case of GI86B, a
possible BD orbiting a planetary system at 18.75 AU (Els
et al. 2001). The problem is to know whether or not this
desert is caused by a detection bias or is a direct conse-
quence of BD formation. The gravitational influence of a
BD close to the star may markedly impact on the history
of a circumstellar disk and hence on the planetary forma-
tion (Artymowicz 1998). Increasing the sample of bounded
BDs is therefore crucial for the understanding of substellar
formation. Although substantial progress are still needed,
high-contrast technics are efficient tools to address these
basic questions.

In 2002, Liu et al. have reported the discovery of a
cool low mass object as a companion candidate to the
star HR 7672 using Adaptive Optics (AO) imaging. Two
epochs were obtained in 2001 at Gemini-North and KeckII
telescopes and the proper motion of the companion was
found correlated with that of the star. Images and spectra
were obtained in the K band from which they derived
a spectral type L4.5 + 1.5. Using the theoretical models
of Burrows et al. (1997) and Chabrier et al. (2000) they
determined a mass of 55 — 78 Mj.

We obtained multi-wavelength high-contrast images of
the companion to HR 7672 in order to confirm and further
constrain its spectral type and mass. The results are pre-
sented in this paper. Section 2 describes the coronagraphic

observations and photometric measurements are given in
section 3. Finally, a mass estimate is given in section 4.

2. Observations and Standard Reductions

The nearby star HR 7672 (GOV, V = 5.80, Gray et al.
(2001)) was observed on July 17, 2002 at the Palomar
200 inch telescope. The data were obtained with PALAO
the 241-actuators AO system (Troy et al. 2000) installed
at the Cassegrain focus and PHARO the near-IR cam-
era (Hayward. et al. 2001). A Lyot coronagraph including
2 opaque masks (@ 0.91” and 0.41”) with corresponding
stops is located inside the cryostat of the camera and is
dedicated to high-contrast imaging. The detector has a
pixel sampling of 0.025 mas.

First of all, the star was observed with the J, H and K
filters without the coronagraph to provide a photometric
calibration. In that case, a neutral density was necessary
to avoid saturation. The Strehl ratio delivered by the AO
system on that night was about 15%, 32% and 44% with
FWHM of 51, 61 and 82 mas for respectively J, H and
K, bands. Coronagraphic images of HR 7672 were then
obtained with the 0.91” mask. Both coronagraphic and
non-coronagraphic images were obtained with the same
pupil stop (the so-called medium cross) to allow quanti-
tative comparison. A calibration star (HD 194012, F8V,
V = 6.17) was also observed for each filter to allow sub-
traction of the residual static speckles. This calibration
star is chosen angularly close and of similar magnitude
and spectral type to ensure identical compensation by the
AQ system. The subtraction process is very efficient to re-
move the residual diffraction and the quasi-static speckles
but critically depends on the precise centering of the star
behind the coronagraphic mask. Images of the target and
the calibration star were then corrected from the bad pix-
els, the flat field and were subtracted with a median sky
frame. To properly perform the subtraction process, the
calibration star was first recentered and then scaled to the
intensity of the target. This scaling factor is derived from
the coronagraphic images. The coronagraphic images of
HR 7672 reduced with the above procedure are displayed
on Fig. 1. The angular separation and position angle of the
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Brightness ratio (Am) at 3o

0 1 2 3 4
Angular distance in arcsec

Fig. 2. Detectability of a companion in the field around the
primary star. Each curve gives the contrast at 3o in difference
of magnitudes (J and K) and as a function of the angular ra-
dius. The magnitude differences (AJ, AK) of the companion
to HR 7672 are overplotted.

companion derived from the JH K, images are p = 788+6
mas and PA = 156.6 + 0.9° which is consistent with the
astrometric measurements of Liu et al. (2002). Using the
coronagraphic images of Fig. 1, we compared the noise
level in a ring of A\/D at each angular radius p with the
maximum intensity of the star (no mask) to provide the
companion detectability displayed of Fig. 2.

3. Near-IR photometry of HR7672 B

First of all, we measured the flux of the primary star on
non-coronagraphic images. We used G1777 A, a star ob-
served the same night, as a photometric calibrator. Its
near IR magnitudes according to the Catalogue of IR
Observations (Gezari et al. 1999) are J = 4.45, H = 4.11
and K = 4.05 (with ~ 0.02 mag uncertainty). The fluxes
of the stellar PSF's are calculated in a circular integrating
window with a size ranging from 4.4 A/D (16 pixels) to
8.8 A/D (32 pixels) thus providing a photometric uncer-
tainty of about 0.01 magnitude. Then, the corresponding
photometry for HR 7672 is J = 4.594+0.04, H = 4.40+0.02
and K, = 4.324+0.02. For the J band no PSF of GI777 A
was available. So, we derived the photometry of HR 7672 A
using the coronagraphic data alone leading to a larger un-
certainty. That probably explains the discrepancy of the
color index J — H = 0.19 £+ 0.04 with that of a standard
star (J — H = 0.305, Bessell & Brett (1988)).

To compute the intensity of HR 7672 B we compared
the flux of the primary on direct images with that of the
companion detected on the coronagraphic images. The in-
tegrating window varies from 2.44 A/D to 4.88 A/D to
derive the error bars of the HR 7672 B flux ratio. Such a

T H K,
9.80+020 | 9.64+0.14 | 8.72+0.10
1439+ 0.20 | 14.04 £0.14 | 13.04+0.10
1316 £0.20 | 12.81 £0.14 | 11.81 +0.10

Am
m
M

Table 1. Brightness ratio (Am), visual magnitude (m) and
absolute magnitude (M) of the companion to HR7672. (%) J
band photometry appears to be corrupted by the huge speckle
background and is not used in this paper to derive spectral
type and mass of the companion.

small integrating window is necessary to avoid the pollu-
tion originating from coronagraphic residuals of the pri-
mary star. The measurement in the J band is more crit-
ical since the peak of the companion has about the same
brightness than speckle residuals from the primary and
its detection was actually made possible owing to the H
and K, images. In that case the integrating window was
narrowed down to 1-5 pixels in diameter. However, we
are still expecting the flux measurement in the J band
to be overestimated. The results are summarized in Tab.
1. We obtained a brightness ratio of AJ = 9.80 + 0.20,
AH =9.644+0.14 and AK, = 8.7240.10. The photometric
uncertainty is of course much larger than for the primary
star owing to the residual flux in the coronagraphic image.
The corresponding color indexes are: J— K, = 1.35+0.22,
H-K;=1004+0.17 and J — H = 0.35 £ 0.24.

We used the data from Dahn et al. (2002) to derive
a linear relationship between the absolute JH Ky magni-
tudes and the spectral type of an M and L. dwarfs sample.
These relations are expected to be more accurate than the
ones provided by Kirkpatrick et al. (2000) since they were
using a smaller sample and preliminary astrometry. The
fitting of this sample (40 M and L stars, T stars removed)
leads to the following relations:

M = 8.472 4 0.327 x Sp (1)
My = 8212+ 0.279 x Sp (2)
My, =8.010 +0.247 x Sp (3)

where Sp is 6.5 for M6.5V up to 18 for L8 V. The fit dis-
persion is about 1.2 subclass on X-axis and 0.33 magnitude
on Y-axis. This gives a spectral type of L3.5 to L5 for the
J band (Eq. 1), L6 to L7 for the H band (Eq. 2) and L5 to
L6 for the K, band (Eq. 3). If we consider that the J band
photometry is corrupted by the speckle residue, the H and
K s data lead to L6+1.5 including uncertainties and the fit
scattering. Given the error bars, this result is in agreement
with L4.5+1.5 announced by Liu et al. (2002).

4. Mass estimate

A mass estimate can be obtained from photometric mea-
surements assuming an evolutionary model of low-mass
stars. Baraffe et al. (1998) and Chabrier et al. (2000) have
developed 2 types of models to describe the atmosphere
of very low-mass stars. The so-called COND and DUSTY
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Fig. 3. Color-magnitude diagrams showing the difference between the COND and the DUSTY models of Chabrier et al. (2000).
Based on the H and K, photometry we conclude that HR 7672 B was definitely in better agreement with the DUSTY one.

models both account for the presence of grains in the
atmosphere. The DUSTY model also includes the grain
opacity and is more suited for objects with Teg < 2800 K
while the COND model is more appropriate to describe
cooler methane objects (Tog < 1300 — 1400 K) as ex-
plained in Baraffe et al. (2002). Then, special care is
needed since HR 7672 B probably lies in between these
temperature boundaries. Assuming an age of 1 to 3 Gyr
(Liu et al. 2002) for both the primary and the companion,
we plotted the magnitude-color diagram displayed on Fig.
3. The DUSTY model appears definitely more consistent
with the photometry of HR 7672 B at least in H and K
bands. However, the data obtained in the J band are still
conflicting with the models for the same reason as above.

We therefore used the isochrones of the DUSTY model
(Chabrier et al. 2000) to plot the evolutionary diagrams
in J, H and K, bands for masses ranges between 50 M
and 80 M; (Fig. 4,5). The K, and H bands absolute mag-
nitudes yield consistent values ranging between 58 and
71 Mj. This slightly improves the result found by Liu et al.
(2002) using K s photometry alone (55-72 Mjy), thus revis-
ing the mass towards larger values. The J band photom-
etry is unfortunately not accurate enough and obviously
leads to higher masses between 64 and 73 Mj. However,
although we are expecting an overestimated flux in the
J band, the plot of Fig. 5 shows that in this range of
mass, the absolute magnitude increases very rapidly with
the age. Therefore, a large photometric error does not
imply systematically a large mass error. We can tenta-
tively assess the actual J band photometry assuming that
HR 7672 B follows the same photometric relationships as
field L dwarfs. Reversing Eq. 3, the L6+1.5 spectral type
should correspond to an absolute J magnitude of 13.2 to
14.2. These new values are overplotted on Fig. 5 and give a

rough estimate of the mass : 60-72 My in better agreement
with the mass derived from H and K.

5. Conclusions

Despite a lower angular resolution and a lower sensitiv-
ity than Gemini and the Keck, the high-order AO system
of the Palomar 200 inch owing to the Lyot coronagraph
has enable the detection of the low-mass companion to
HR 7672 in the J, H and K, bands. This multi-wavelength
photometric analysis was performed to further constrain
the characteristics of the companion with respect to the
previous work (Liu et al. 2002). By comparison with L field
stars we derive a spectral type of L6+1.5, although similar
accuracy was obtained by Liu et al. (2002) with both K-
band photometry and spectra. However, the 3-colors infor-
mation is required to check the consistency with the mod-
els. The color-magnitude diagrams suggest that HR 7672 B
is better consistent with the DUSTY model of Chabrier
et al. (2000) and hence, should contain dust grains in the
upper atmosphere. Then, using the state-of-the-art evolu-
tionary model we obtained a mass estimate of 58-71 Mj
based on J, H and K, photometry. This places HR 7672 B
right below the hydrogen-burning limit. Nevertheless, as
we discussed in section 3, the J band photometry may
be questioned since the companion has an intensity very
similar to that of the local speckles. A non negligible part
of the stellar flux therefore contributes to the flux mea-
surement of the companion. Additional observations, with
NAOS (Lagrange et al. 2003) on the VLT for instance,
would definitely provide a more accurate photometry at
the shorter IR wavelengths which is mandatory to limit
the possible range of mass. However, the mass derived
from photometry is highly model-dependent. First, the
model should be compared with a large sample of field
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Fig. 4. Absolute magnitude in H (left) and K, (right) filters as a function of the age (in Gyr) assuming the DUSTY model of
Chabrier et al. (2000). The error box for HR 7672 B is overplotted assuming an age of 1 to 3 Gyr.

L stars to check its consistency. Second, the case of the 2-
body system HR 7672 is very interesting since it may allow
to derive the dynamical mass in a few years (r = 14 AU).
Coronagraphic searches of faint companions to nearby
stars are therefore very important to improve the sam-
ple of binary objects. If L and T dwarfs have been inten-
sively observed in the near IR, very few data are available
on their visible spectrum except in some particular cases
(G1229B for instance). Dahn et al. (2002) have carried
out a photometric study in the visible and near-IR of L
and T dwarfs with known distances and found that the
combination of visible and IR (especially I —.J) is more ac-
curate than JH K alone to derive the absolute magnitude
of late M and L dwarfs. Therefore, visible observations of
HR 7672 B would be very desirable to better understand
the physics of this object. In particular, models are pre-
dicting a steep increase of the spectral energy distribution
at optical wavelengths. However, L dwarfs like HR 7672 B
are expected to be very faint in the visible (m; = 19.59
and mpr = 22.00) according to evolutionary models. A
high-contrast imaging instrument will be required to study
the L dwarf sample in the visible.

Acknowledgements. The authors would like to thank the
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in July 2002, and the referee for helpful comments to improve
consistency and readability of this paper.
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Chapitre 1

TY CrA, Un Systéme Multiple

Complexe
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1.1 Introduction

1.1.1 Le nuage Corona Australis

Le systéme multiple TY CrA fait partie du nuage moléculaire Corona Australis (CrA)
localisé a 130 pc du Soleil. Ce nuage moléculaire est associé & la grande arche filamentaire de
gaz d’hydrogéne neutre HI en expansion et centré sur le sous-groupe LCC du complexe géant
de formation d’étoiles massives Sco-Cen (voir Chapitre 1, Partie III). De la méme maniére
que les associations jeunes et proches TW Hydrae, n Chamaeleontis, 8 Pictoris et Tucana-
Horologium, ce nuage semble étre aussi un reliquat d’explosions de SNs au sein du complexe
Sco-Cen. Ce nuage est composé d'une dizaine d’étoiles dont quelques étoiles massives comme
TY CrA (B9, V = 9.42), HD 176386 (B9IV, V = 7.30), R CrA (A5IL, V = 1.50) ou T CrA
(FO, B =11.80).

1.1.2 TY CrA, une binaire a éclipse

Le systéme TY CrA partage le méme mouvement propre que HD 176386 situé & seulement
57". 11 est alors raisonnable de supposer que ces deux étoiles sont physiquement liées, et donc
de considérer que TY CrA est a la distance mesurée par Hipparcos pour HD 176386, soit
136‘23 pc. TY CrA a été identifiée par Herbig & Rao (1972) comme une étoile de type spectral

B9. Kardopolov et al. (1981) ont montré que cette source était une binaire & éclipse avec une
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période de 2.9j. Ce type de systémes jeunes est précieux car il permet de déterminer les
paramétres physiques des deux composantes (masses, rayons et températures effectives). Ces
valeurs sont alors ensuite utilisées pour tester les prédictions des modéles d’évolution stellaire.

Un important excés IR a par la suite été mis en évidence par Cruz-Gonzalez et al. (1984) et
Wilking et al. (1985). Cet exces est attribué a la présence de poussiéres CSs froides (< 100 K)

comme le confirmeront plus tard Bibo et al. (1992).

1.1.3 Un systéme spectroscopique triple

En 1993, Lagrange et al. (1993) et Casey et al. (1993) présentent des spectres visibles a
haute résolution du systéme TY CrA qui révélent pour la premiére fois que cette binaire &
éclipse est une binaire spectroscopique. Les raies en absorption de nature photosphérique sont
de facon surprenante trés étroites et indiquent que TY CrA est une étoile de type spectral
B7V avec une valeur de vsini trés faible (< 6kms™!). En comparaison de la période orbitale
de 2.888777] mesurée, cette faible valeur de v sini indique que TY CrA tourne sur elle-méme
de facon sous-synchrone, soit en raison des mécanismes de freinage dus, par exemple, & la
présence de matiére CS, soit en raison d’une inclinaison 7 de ’axe de rotation de 1’étoile proche
de 90°, c’est-a-dire dans le plan orbital de la binaire (perpendiculaire au moment angulaire).
Corporon et al. (1994) déterminent pour les composantes primaires et secondaires des masses
respectives M = 2.84+0.2 Mg, et My = 1.5+0.1 Mg, et un semi-grand axe de 14 R, (0.065 UA)
sur une orbite quasi circulaire. Casey et al. (1995) détectent lors de nouvelles observations
spectroscopiques de TY CrA des raies en absorption de la composante secondaire, mais aussi
celles d’une troisiéme composante inconnue jusqu’alors. La détection de la raie Li16708 A leur

permet de confirmer la nature pré-séquence principale du systéme. Corporon et al. (1996)

100

N[

4.

log Tgy (K)

F1Gc. 1.1 — Diagramme HR de la seconde et de la troisiéme composante de TY CrA en fonction de
l’age de la primaire. Cette figure est tirée des travaux de Beust et al. (1997).
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déterminent alors les paramétres orbitaux de cette troisiéme composante avec un semi-grand
axe de 1-1.5 UA, une excentricité e ~ 0.5, une inclinaison ¢ ~ 16 — 25° par rapport au plan
orbital de la binaire et une masse M3 = 1.2 — 1.4 Mg,. Dans une étude dynamique de TY CrA,
Beust et al. (1997) étudient la stabilité de ce systéme et estiment 1’age du systéme & partir des
modeles de Siess et al. (1997) & 3 — 3.5 millions d’années. Ce résultat sera plus tard confirmé
par Casey et al. (1998) et Palla & Stahler (2001). La figure 1.1.3 présente le diagramme HR
illustrant les prédictions pour les composantes secondaire et primaire en fonction de I’4ge de 3
a 3.5 millions d’années pour la primaire. Une étude dynamique poussée de Beust et al. (1997)
révéle que 1’équilibre de ce systéme est assuré par les effets de marée dans la binaire centrale.
Sans ce mécanisme, la dynamique serait dominée par le phénoméne de résonance, décrit par

Kozal (1962), qui meénerait & la destruction du systéme.

1.2 Article A&A : Imagerie HC et HRA avec NACO du sys-
téme multiple TY CrA

La richesse de ce systéeme réguliérement étudié ces vingt derniéres années nous a encouragés
4 mener une campagne d’imagerie & HC et HRA avec NACO pour étudier son environnement
CS proche. Dans le cadre du 3°™€ commisionning de NACQO, nous avons donc observé TY CrA

le 31 mars 2002 en imagerie classique dans les bandes étroites NB1.26 et NB2.17.

1.2.1 Reésultats, photométrie et statut de ce nouvel objet

Nous avons alors détecté une source faible A[2.17] = 2.8 située a ~ 0.3"” (41 UA) du sys-
téme triple TY CrA non résolu. A partir des observations de ’étoile de référence SAQ 210858,
j'ai obtenu avec Thierry Fusco les contrastes et les positions relatives de cet objet aprés dé-
convolution avec MISTRAL. Explorant les degrés de liberté sur la distance 117-136-161 pc, et
sur ’4ge de TY CrA 3-4 millions d’années, j’ai déterminé une masse de My ~ 0.4 Mg corres-
pondant & un compagnon de type spectral M1-6 dans le cas ol cet objet serait physiquement

lié.

1.2.2 Etude dynamique du systéme

En collaboration avec Hervé Beust, nous avons étudié la stabilité dynamique de ce systéme
dans le cas oul 'existence de cette quatriéme composante se confirmait. Qutre des implications
sur la stabilité entre la troisiéme et la quatriéme composante, cet objet aurait une influence
importante sur la stabilité des poussiéres dans un tel systéme et pourrait expliquer la présence

de poussiéres froides a plus de 1000 UA.
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Abstract. We report the detection of a possible subsolar mass companion to the triple young system TY CrA
using the NACO instrument at the VLT UT4 during its commissioning. Assuming for TY CrA a distance similar
to that of the close binary system HD 176386, the photometric spectral type of this fourth stellar component
candidate is consistent with an ~M4 star. We discuss the dynamical stability of this possible quadruple system

as well as the possible location of dusty particles inside or outside the system.

Key words. binaries: eclipsing — stars: pre-main sequence — stars: low-mass — circumstellar matter

1. Introduction

The CrA dark cloud has been extensively studied from X
ray (Neuhduser et al., 2000) to IR (Wilking et al., 1997)
and radio wavelengths as one of the closest star forming re-
gions. Nearby clouds such as the reflection nebula around
R CrA greatly help understanding the stellar formation
processes and can be used to compare general tendan-
cies in various star forming regions (see e.g. Chen et al.,
1997). This small cloud is now known to host dozens of
young stars, mostly low mass stars and brown dwarfs, plus
a few high mass stars. Among the latters, TY CrA (B9) is
the one of the brightest at optical and near IR, together
with RCrA (A5), HD 176386 (A0) and T CrA (F0). As
other peculiar massive multiple systems HR 5999 with a
T Tauri companion (Stecklum et al., 1995) or the eclipsing
binary EK Cep (Claret, 1995b), TY CrA deserves partic-
ular attention as it adresses the question of massive star
formation.

The distance of the TY CrA system is presently un-
known. However, at ~ 57" away, the binary system

Send  offprint requests to: Gaél Chauvin e-mail:

gchauvin@obs.ujf-grenoble. fr

HD 176386 shares common proper motion with TY CrA
(Teixeira et al., 2000). We can then reasonably assume
that these two systems are physically bound and then
consider for TY CrA the Hipparcos distance of 136’:%3 pc
measured for HD 176386 (as assumed by Siebenmorgen et
al. (2000)).

TY CrA has been identified and characterized by
Corporon et al. (1994) as an eclipsing spectroscopic binary
(SB) Pre Main Sequence (PMS) system. Two years later,
Casey et al. (1995) and Corporon et al. (1996) showed
that TY CrA is a triple SB system, the first one detected
among young and massive Herbig stars. Eclipsing binary
stars are very precious as they allow a precise determina-
tion of the star masses. Coupled to evolutionary tracks,
they help deriving ages for the system. Both mass and
age are crucial parameters for studies of stellar systems
dynamics and stability and provide thus valuable con-
straints on binary system early evolution processes (see
e.g. Prato et al., 2002). In the case of TY CrA, the masses
have been found to be M; = 3.0Mg, My = 1.6 Mg and
M3 = 1.2 — 1.4Mg (Casey et al., 1998; Corporon et al.,
1996). The secondary and tertiary components are very
close to the primary, with semi major axes of respectively
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Table 1. NACO observations of TY CrA and SA0210858: instrumental set-up and observations logs. Camera S27 and S13
respectively provide 27.0 and 13.4 mas/pixel sampling. DIT and NDIT correspond respectively to the exposure integration
time and the number of exposures.

Star Central Wavelength Bandwidth DIT NDIT Camera WFS Dichroic
(pm) (um) (s)

TY CrA 2.166 0.023 0.6 100 S27 VIS VIS

TY CrA 1.257 0.014 1 25 S27 VIS VIS

SAO 210858 2.166 0.023 0.5 50 S13 VIS VIS

SAO 210858 1.257 0.014 1 25 S13 VIS VIS

14Rg (0.065 AU) and 1-1.5 AU. Using evolutionary tracks
of Swenson et al. (1994); Claret (1995a); D’Antona et al.
(1994), Casey et al. (1998) found an age of order 3 Myr
for the system, confirming the estimation done by Beust
et al. (1997). This figure may be compared with the age
of 4 Myr recently derived by Palla & Stahler (2001). The
TY CrA system exhibits IR excesses indicative of circum-
stellar (CS) dust (Cruz-Gonzalez et al., 1984; Wilking et
al., 1985; Bibo et al., 1992). At least part of this dust is
cold, but the CS material has not been resolved sofar.

The richness of the TY CrA system encouraged us to
conduct Adaptive Optics (AO) imaging observations with
NACO at the VLT UT4 in the course of the instrument
commissioning. A faint visual additional companion can-
didate, unknown sofar, was discovered close to the unre-
solved triple system. We present in Sect. 2 the results of
the VLT/NACO AO observations. In Sect. 3, we discuss
the photometry of the additional companion candidate to
TY CrA to test if this object is bound and to determine
the corresponding stellar parameters. In Sect. 4, we finally
discuss the dynamical status of the possible quadruple sys-
tem, i.e the possible existence of a Kozai resonance be-
tween the possible fourth stellar component and the three
others. We also discuss the possible location of dusty par-
ticles in this system.

2. Observations and results

Near IR images of the TY CrA system (RA=19:01:41, 6=
36:52:34 (J2000), V=9.4, Spectral Type Herbig Be) have
been recorded on March 31** 2002 with NACO (Lagrange
et al, 2002; Lenzen et al, 2002). NACO is composed of
NAOS, the first Adaptive Optics System on the VLT
(Rousset et al., 2002) and on the other hand of CONICA,
a 1-5 pm imaging, coronographic, spectroscopic and po-
larimetric instrument (Lenzen et al, 1998).

For these observations, we selected NACQ’s visible
wavefront sensor. With the adequate dichroic, the visi-
ble light was directed to NAOS and all the IR light to-
wards CONICA. The CONICA detector is an Aladdin
InSb 1024 x 1024 pixel array. The cameras used were ei-
ther S13 or S27 which provide respectively 0.0134 and
0.0270 arcsec/pixel samplings adapted to the observing
wavelengths. The star SAO 210858 (RA=19:03:12, =
37:29:11 (J2000), A5, V=10.0) located close to TY CrA
was also recorded to get PSF calibrations as close as pos-

NACO 1.257 microns (S13)

NACO 2.166 microns (S27)

Fig. 1. VLT/NACO AO imaging of the unresolved triple sys-
tem TY CrA and the fourth stellar component candidate de-
tected at 0.3" at 1.257 ym and 2.166 um. North is up and east
is left.

Table 2. MISTRAL deconvolution results. Contrast and rel-
ative position between the unresolved triple system and the
fourth stellar component candidate observed at 1.257 ym and
2.166 pm.

Source A[1.257]  AJ]2.166] Separation PA.
(mag.) (mag.) (arcsec) (degrees)
TYCrA 354+03 28401 0.294+0.007 18385+1

sible in time to T'Y CrA observations. The detail of the in-
strumental set-up is given in Table 1. Although the obser-
vations were performed under poor seeing conditions (1.3—
1.8"), a faint additional object is detected at 0.3" from
the unresolved triple system TY CrA. Figure 1 presents
the AO images obtained at 1.257 ym and 2.166 pym. The
observations were then deconvolved using MISTRAL algo-
rithm (Conan et al., 2000; Fusco et al., 1999). The results
are reported in Table 2.

3. Companion or background object ?

As this new companion candidate cannot be identified
with one of the known spectroscopic components of the
TY CrA triple system (contradiction with well known or-
bit parameters), the first question is whether the photom-
etry of this object is consistent with the photometry of a
fourth, gravitationally bound stellar component and if so,
to derive the corresponding stellar parameters. The pho-
tometry of the unresolved TY CrA system obtained by de
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logyo(L/Lo)

Fig. 2. Evolutionary tracks of Baraffe et al. (1998) with the
location of the fourth stellar component candidate to TY CrA
based on photometry and assuming an age between 3.2 and
4 Myr for 3 hypothesis of distance: 161 pc, 136 pc and 117 pc
(from left to right).

Table 3. Stellar parameters for the fourth stellar component
candidate to TY CrA if bound to the system.

Age of 3.2 Myr

Distance Distance Mass Effective

to Earth to TY CrA temperature

(pc) (AU) (Mo) (K)

117 35 [0.2,0.4] [3178, 3445]

136 41 [0.25,0.5] [3260, 3525]

161 48 [0.35,0.62] [3395,3621]
Age of 4 Myr

Distance Distance Mass Effective

to Earth to TY CrA temperature

(pc) (AU) Mo) (K)

117 35 [0.25,0.45] [3270, 3492]

136 41 [0.3,0.57] 3340, 3584]

161 48 [0.4,0.7] [3452, 3674]

Winter et al. (2001), J = 7.36 £ 0.1 and K = 6.57 £ 0.1,
and the observed contrasts (see Table 2) are used to deter-
mine the photometry of the new object. We have made the
approximation that the contrasts obtained with the nar-
row band filters at 1.257 and 2.166 ym were respectively
similar to the ones with broad bands filters J and K.
The photometry of the fourth component candidate was
then compared to the evolutionary tracks of (Baraffe et al.,
1998) for an age of 3.2 and 4 Myr. Regarding the impor-
tant Hipparcos parallaxe uncertainties, three hypotheses
of distances were considered: 161 pc, 136 pc and 117 pc.
In each case, we used then the color-magnitude di-
agram for the near-IR color (J — K) to determine the

expected stellar parameters for the fourth stellar compo-
nent candidate to TY CrA if gravitationally bound. The
results are reported in Table 3 and are also overplotted
to the evolutionary tracks in Fig. 2. For these three dis-
tances, the corresponding spectral types found for an age
ranging between 3.2 and 4 Myr are M1-M4, M2-M5 and
M3-M6. Further spectroscopic observations will help to
confirm the companionship of this newly detected object
and to characterize precisely its spectra.

4. Dynamical status of the quadruple system ?

We cannot state that the newly discovered object is really
bound to the triple system even if the measured colour
and brightness are consistent in the frame of the distance
and age of the system. Repeated astrometric observations
are needed to assert this point. One can however address
the effects and consequences if it is physically bound.
Hereafter, a My ~ 0.4 + 0.2Mg component orbiting the
triple system at ~ 41 AU is considered.

A detailed dynamical modeling of Beust et al. (1997)
showed that the stability of the triple system was ensured
by tidal effects within the central binary. More specifically,
if tidal effects were not present, the secular dynamics of
the triple system would be dominated by the Kozai res-
onance (Kozai, 1962; Harrington, 1968). In triple stellar
system, this phenomenon is characterized by drastic pe-
riodic increases of the eccentricity of the central binary,
while in the same time the mutual inclination ¢ between
the orbit of the central binary and that of the third com-
ponent would be subject to sharp drops by more than 40°
on very short timescales (< 10% yr). Active as soon as the
inclination ¢ between the two orbits is & 40° (Séderhjelm,
1982), only the orbit with the smaller angular momentum
(i.e the inner orbit) is strongly affected (Beust et al., 1997).
In the case of TY CrA, the ratio of the third body angular
momentum over the central binary angular momentum is
~ 4.8. This is enough for initiating a very strong Kozai
resonance which would strongly affect the central binary
(with a possible physical collision) in the absence of tidal
effects.

If now a fourth member is identified, it is worth won-
dering whether a Kozai resonance exists between this ob-
ject and the third body around the central binary. This is
of valuable interest, because in that case, no tidal effects
in the orbit of the third body are to be expected to as-
sure the dynamical stability of the whole system. Actually
a specific dynamical study must be initiated and will be
the subject of future work. Depending on the mass as-
sumed for the fourth body, and on the semi-major axis
and eccentricities values taken (compatible with the mea-
sured projected separation), the angular momentum ratio
between the orbits of the third and fourth component is
expected to range between ~ 1 and ~ 4. If the mutual
inclination is high enough, we may expect a significant
Kozai resonance as soon as this ratio is & 2. We thus
cannot definitely conclude at present, but we may suspect
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that it will be at work and will affect the overall dynamics
of the system.

Another important issue is the presence of dust in the
system. Cruz-Gonzalez et al. (1984); Wilking et al. (1985)
and Bibo et al. (1992) report the detection of a strong far-
infrared excess attributed to cold (95+10K) dust located
at about 900 AU from the central binary. According to
Bibo et al. (1992), the fact that this distance is very large
leads to question whether this dust is of CS origin: if there
is some CS dust, why is it only at large distance ? If the
whole system is quadruple, dust particles are very unlikely
to be dynamically stable at close distance from the cen-
tral binary. They might be dynamically stable between the
central triple system and the fourth body. This actually
depends on the orbit assumed for the fourth component,
and on the strength of an eventual Kozai resonance. If
present, dust in this area would be warmer (2 200K) and
generate a mid-infrared excess that has not been detected
sofar. In this context, this non-detection is perhaps an in-
direct indication of dynamical instability in this region and
may put some constraints on the dynamical status of the
system. Dust is more safely expected to be found orbit-
ing the four-body system, but not closer to 2-3 times the
distance of the fourth body, i.e. at least 100 AU, and prob-
ably more if radiation pressure from the central binary is
taken into account. The structure of this dust component
(circum-quadruple disk or spherical shell ?) is an open
question and should depend actually on the dynamical
behavior of the four-body system. Obviously a dedicated
dynamical study is required.

5. Conclusion

We have presented results of VLT /NACO adaptive optics
imaging of the TY CrA system. A fourth stellar compo-
nent candidate is detected at ~ 0.3” from the unresolved
triple system. It is not possible at present time to con-
clude whether this fourth component is physically bound
to the system. If this is the case, this object is likely to be
a ~M4 dwarf based on the evolutionary tracks of Baraffe
et al. (1998) for an age ranging between 3.2 and 4 Myr
and a distance of 136f%g pc. If so, we can then expect the
possible existence of a Kozai resonance between the or-
bit of the fourth component and the third body around
the central binary, which could affect the stability of the
whole system. Dust particles might be also dynamically
unstable between the third and fourth component. The
only detection of a strong infrared excess attributed to
cold dust orbiting the four-body system may be an in-
direct indication of dynamical instability in this region.
Further dynamical study must be initiated to investigate
the status of this possible quadruple system and of the
possible location of dust inside or outside the system.
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1.3 Perspectives

1.3.1 Caractérisation spectroscopique avec NACO

De futures observations spectroscopiques avec 'instrument NACO sont nécessaires pour
confirmer la nature de cette possible quatriéme composante du systéme multiple TY CrA.
FElles devraient par ailleurs permettre de caractériser clairement le type spectral de cet objet,
ainsi que ses parameétres physiques (masse, luminosité et rayon) a partir des modeles stellaires

évolutifs.

1.3.2 Etude dynamique approfondie

Dans le cas d’une confirmation, une étude plus approfondie d’Hervé Beust sur la dyna-
mique du systéme sera nécessaire. Cette étude permettra d’analyser 1’existence possible d’une
instabilité dynamique causée par une résonance de Kozai entre la troisiéme et la quatriéme
composante, ainsi que la maniére dont la poussiére se répartit dans le systéme. Un schéma du

systéme est reporté dans la figure 1.2.

Le Systeme Multiple TY CrA DE)
LD
41 UA
4
1-1.5UA
i=70
Ma=28Mg
Mg=15Mg
Mc=13Mg
0.065 UA Mp=04Mg

F1G. 1.2 — Schéma du sytéme TY CrA. La composante de poussiéres froides détectée par Bibo et
al. (1992) se trouverait au-dela de 100 UA au vu des instabilités dynamiques créées par la quatriéme
composante (si elle est liée).

Il est par ailleurs envisageable de détecter la troisiéme composante de ce systéme avec
NACO bien qu’on atteigne ici les limites de l'instrument. Un demi grand axe de 1 &4 1.5 UA
pour un systéme & 136 pc correspond & une séparation angulaire de 7 & 12 mas. Il n’est, en
effet, pas impossible, sous d’excellentes conditions, de résoudre en bande J une binaire ayant

une séparation inférieure a la limite de diffraction de NACO de 30 mas.
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2.1 Le grand complexe moléculaire d’Orion

2.1.1 Fonction de masse initiale

La région de formation d’Orion, située & 450 pc du Soleil, est le complexe de formation
d’étoiles massives qui a été le plus étudié. De l'observation des mouvements propres (Jones
& Walker 1988), a 'imagerie optique et IR au sol (Herbig & Terndrup 1986; McCaughrean
& Stauffer 1994; Simon et al. 1999), dans I’espace (Prosser et al. 1994; Stolovy et al. 1998;
Schultz et al. 1999; Luhman et al. 2000), beaucoup d’efforts ont été consacrés a caractériser
particuliérement la fonction de masse initiale (FMI) qui donne le nombre d’étoiles formées
par unité de masse. La figure 2.1 (a gauche) présente un champ large de ce nuage moléculaire
obtenu avec HST/NICMOS. A partir de spectroscopie et photométrie visibles, Hillenbrand
(1997) a notamment pu construire le diagramme HR pour plus de mille étoiles de cette
association et déduire une FMI piquée & 0.2 Mg. Ces travaux ont été étendus aux étoiles
de faibles masses et aux NBs par Hillenbrand & Carpenter (2000), Lucas et al. (2000) et
Luhman et al. (2000). Lucas et al. (2000) ont montré que 30% des 500 sources qu’ils avaient
observées étaient des NBs incluant des objets de masses semblables aux planétes géantes.
Connaitre cette FMI jusque dans le domaine des masses substellaires, la comparer a celles
d’autres régions de formation, dans le but de savoir si cette fonction est universelle, si elle
dépend des conditions initiales du nuage moléculaire, des sources en présence, est crucial pour

comprendre les processus qui ménent & la formation des étoiles et des NBs.
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HST/NICMOS (F160W)

Dec. Offset (arcsec)

~"Bullets"

Orionn

Fic. 2.1 — Images d’Orion centrées sur le Trapezium, obtenues par Luhman et al. (2000) avec le
HST/NICMOS dans le filtre F160W. Image de la région de BN obtenue avec HST/NICMOS 4 2.12 um
par Stolovy et al. (1998). Et enfin image du champ observé avec NACO en bande H.

2.1.2 Une région mouvementée

Outre son importance dans ’étude de la formation stellaire et substellaire, cette région est
trés intéressante de par sa structure trés riche. L’existence d’importantes régions d’émission
d’hydrogéne moléculaire (Hy) est en effet caractéristique de chocs créés par 'interaction de
flots de gaz, éjecté de jeunes objets en formation avec la matiére du nuage moléculaire qui les
entoure. Stolovy et al. (1998) et Schultz et al. (1999) ont imagé avec le HST la région parti-
culiére autour de la source Becklin-Neugebauer-Kleinmann-Low (BN) révélant des structures
fines, connues sous le nom de “doigts”, des arches, ainsi que des sources enfouies. La figure 2.1,

@ droite, présente une carte en Hy & 2.12 pym obtenue par Stolovy et al. (1998).
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2.1.3 L’objet singulier Orion n

Orion n est une source localisée & 10” au sud et 4” a ’est de la source BN. Cette source
extrémement rouge a une position qui coincide avec celle de la double source radio détectée par
Menten et al. (1995), et avec I’émission en CO & 2 um observée par Luhman et al. (2000). Cet
objet semble étre responsable de 1’éjection de flots de gaz qui pourrait expliquer 'importante
activité en émission HII de cette région. Il pourrait étre aussi a l’origine de l'importante

luminosité de ’objet proche BN.

2.2 Article A&A : Imagerie avec NACO de I’environnement

circumstellaire de Orion n

2.2.1 Observations

Lors des observations du temps garanti de NACO en décembre 2002, nous avons observé
& plusieurs reprises le champ de calibration astrométrique au sud-est de la source BN du
grand complexe moléculaire OMC-1 du nuage d’Orion. En étudiant plus attentivement les
images obtenues avec NACO, en comparaison des images HST de Luhman et al. (2000),
Anne-Marie Lagrange a identifié une source faible qui n’était pas connue dans 1’environnement
circumstellaire proche de la source d’Orion n. Cette source est située a 0.609” + 0.005 et a
un angle de 256.1° 4+ 0.5. A partir des images dans les bandes J et H, j’ai pu obtenir la

photomeétrie de cet objet avec 'algorithme de déconvolution de Véran (1997).

2.2.2 Un compagnon de faible masse ?

Une étude comparative des valeurs de photométrie en J et H, en fonction des prédictions
du modeéle évolutif de BCAH98 et de 'extinction Ay sur la ligne de visée, m’a permis de
déterminer un intervalle de masse dans le cas ou cet objet serait lié & Orion n. Cet intervalle est
compris entre 20 et 150 Mj pour des extinctions respectives de Ay = 3 et Ay = 17. Il pourrait
donc s’agir d’'un objet de type NB dans le cas d’une extinction inférieure a Ay < 10 — 13.
En comparant la photométrie de Orion n en J aux modeéles de BCAH98 en fonction de
I’extinction, il apparait que cet objet serait compatible avec une étoile de faible masse pour
de fortes extinctions Ay > 15. Par contre, aucune solution de masse et d’extinction n’est
compatible avec les photométries J et H, ce qui semble conforter I’idée que la source Orion
n est entourée de poussiéres. Ce résultat n’est pas surprenant, au regard de la distribution

spectrale d’énergie trés rouge de cette source.
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Abstract. We have imaged at high angular resolution the close environement of the very red source Orion n with
NACO at the VLT UT4. We report the detection of a faint point like object 0.6” away from this source. Assuming
a distance of 450’:23 pc and an age of 1 Myr, the photometry of this candidate companion is consistent with an
object of mass 70-150 M; assuming a visible extinction of Ay = 3 — 17. The relationship between this object and

Orion n is discussed hereafter.
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1. Introduction

The Orion region is extensively studied as one of the clos-
est dense star-forming regions. In particular, many ef-
forts have been devoted to derive the IMF in this re-
gion, see e.g. Mc Caughrean et al. (1994); Luhman et
al. (2000); Hillenbrand & Carpenter (2000) and references
therein. Improved instruments have recently allowed espe-
cially to study the low mass end of the IMF, down to the
brown dwarf (BD) regime. In their near IR survey of the
Trapezium cluster, Lucas et al. (2000) found that 30 % of
the 500 sources observed are BDs, including objects with
masses down to the planetary regime. These so-called free
floating planets have been questioned by Hillenbrand &
Carpenter (2000). However, recent spectroscopic observa-
tions in the o Orionis cluster (Zapatero et al., 2002) report
the detection of a methane dwarf with a mass of 375 M;
(for an age ranging between 1 and 8 Myr), which tends to
prove the existence of such objects. Existence of isolated
planetary mass objects raises the question of their forma-
tion mechanism, as up to now planets were supposed to
form within a stellar environment. To further investigate
the process(es) of BD and planet formation, both isolated
and bound objects must be found and studied. Presently,
bound BDs and planets are being extensively searched. So
far, only a few BDs bound to stars have been discovered

Send offprint requests to:

at short separations (< 4 AU) with RV surveys (“brown
dwarf desert” phenomenon; Halbwachs et al. (2000)). At
larger separations (typ. 1000 AU), more BDs have been
found with imaging techniques (Gizis et al., 2001), but
data are still missing to derive good statistics over a wide
range of separations and contrasts.

In the course of Orion observations with NACO, we
recorded near IR images of the region South East of BN.
The use of an IR wavefront sensor on this AO system on
the VLT allows to get data with unprecedented quality.
In the observed field originally dedicated to astrometric
calibrations, a faint companion candidate to the very red
source Orion n was discovered. The observations are de-
scribed in Sect. 2. In Sect. 3-4, the properties of this new
object are derived and discussed.

2. Observations
2.1. Observing log

Observations of the surroundings of Orion were performed
in November 2002 with the newly installed NACO in-
strument at VLT-UT4. The NAOS adaptive optics sys-
tem (Rousset et al., 2002; Lagrange et al, 2002) provides
diffraction limited images in the near infrared (IR) and
feeds the observing camera CONICA (Lenzen et al, 1998),
equipped with an Alladin detector, covering the 1-5 pm
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2 Lagrange et al.: A low mass companion candidate to Orion n

J-S27 (VLT/NACO)

Orionn

\

H-S13 (VLT/NACO)

-

Orionn

\

Fig. 1. VLT/NACO images of the observed field in Orion in J band (left) and in H band (right). The identification of the
objects in the field is superimposed (see Table 2). Orion n is at the right of the images. The CB4 source refers to the binary
identified by (Stolovy et al., 1998). On both images, north is up and east is left. BN located 10" north and 4" west was used

for AO servoing,.

range. Noticeably, NACO is equipped with an IR wave-
front sensor (WEFS), allowing to servo on very red objects
such as BN. The light coming from the telescope was split
between NAOS and CONICA with a dichroic which trans-
mit 20% of the IR flux towards NAOS and its IR WFS
and the rest towards CONICA.

Images of Orion n were obtained at J and H. Table 1
summarizes the observations. The sky was clear but not
perfectly photometric. The seeing conditions were not so
good, ~ 1.4" during observations in .JJ band and ~ 1.1” in
H band. The corresponding strehl and FWHM performed
by the AO system were ~ 10 % and ~ 0.16" in J and
~ 20 % and ~ 0.08"” in H. BN (K=6.4; Simon et al.
(1999)), located at about 10" north and 4" west from
Orion n was used as the AO reference star. The cameras
used were the S27 in J, which provides a ~ 27.0 mas/pixel
sampling, and S13 in H with a pixel scale estimated at
13.24 4 0.05 mas/pixel using the astrometric field of Orion
n in Fig. 1 (Luhman et al., 2000; Mc Caughrean et al.,
1994). The orientation was found to lie to the west of the
vertical by —0.05+0.1°. It can be noticed that the J data
are undersampled.

Table 1. Observing set-up

Filter X AX  DIT NDIT Cam. WFS/Dich.
(um)  (pm)  (s)

J 127 025 10s 40 S27  IR/N20C80

H 1.66 033 25 400  S13  IR/N20CS80

2.2. Data reduction

To allow a proper background subtraction and the minimi-
sation of instrumental effects, each observation consisted

JBand, S27 (VLT/NACO) H Band, S13 (VLT/NACO)

& Orion n Orionn

Fig. 2. Zoom on the close environment of Orion n in J Band
(left and in H Band (right). A faint companion is detected
0.6" away. North is up, east is left.

of several images offsetted by a few arcseconds combined
with a jitter of a few milliarcseconds. The individual raw
data were flat fielded using a gain map normalized to
unity. This gain map was derived from sky images taken
on the sky at day time. An artificial sky+background im-
age was generated by making a median across the jittered
images and flat fielding. The individual flatfielded images
were then corrected from the sky+background image and
then stacked together using a cross correlation algorithm.
The reduction was performed using the ECLIPSE package
delivered by ESO and IDL.

2.3. Photometric measurements

Figures 1 and 2 show the resulting images at J and
H bands. Table 2 gives the identification of the sources
together with published photometry. The names of the
target refer to Lonsdale et al. (1982). Orion n, at the
right of the image, is a very red source (F(110nm)-
F(160nm)=4.25; Luhman et al. (2000)), first detected by
Lonsdale et al. (1982) and identified as a reddened star
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Table 2. Stars used to perform photometry. L and (1) refers to Luhman et al. (2000); S to Simon et al. (1999); H and (2) to

Hillenbrand & Carpenter (2000)

Name RA(2000)  Delta(2000) F110 (1) F160 (1) H (2) Comments

LBLS-u 05:35:14.86  -05:22:31.8 13.06 11.73 11.58  S53; L75; H453
LBLS-p 05:35:14.36  -05:22:36.3 15.11 12.91 12.94  S34; L52; H439
Orion n, LBLS-n  05:35:14.35  -05:22:32.9 16.23 11.98 11.47  S32; L50; H448

Table 3. Resulting magnitudes of the observed sources (see
text).

Object J H separation PA
(mag)  (mag) (") )
LBLS-u 12.85 11.63
LBLS-p 14.45 12.72
Qrion n A 15.77 11.42
Orion n B 17.57 15.88 0.60940.005 256.14+0.5

by Wynn-William et al. (1984). Our new high resolu-
tion images show the presence of a faint companion at
0.609 " + 0.005 from Orion n, with a PA of 256.1° + 0.5.
The companion appears clearly bluer than Orion n.

Signal extraction was done using a deconvolution al-
gorithm using a PSF in the field (Veran, 1997) to extract
flux ratios and relative positions. For PSFs, we tried both
LBLS-u and LBLS-p, and the obtained contrasts matched
within 0.1 magnitude.

Conversion to fluxes was performed using LBLS-p (the
closest object to Orion n) as a photometric reference and
using as a first step NICMOS data in F110W and F160W
Luhman et al. (2000). To correct for the differences be-
tween NICMOS and NACO filters, we used the following
laws (Brandner et al., 2001):

myq0 - J = (0.263 T 0.020)(my10 - myg) + (0.083 T 0.022)
myg0 - H = (0.072 T 0.041)(my10 - myg) + (0.032F 0.045).

Table 3 provides the derived magnitudes after correction.
The correction effect is much stronger at J band than at H
band. For our objects, the correction may be as high as 0.6
magnitude for the J band and but is less than 0.2 magni-
tude at H band. If we compare the H magnitudes derived
to those provided by Hillenbrand & Carpenter (2000), the
data also agree within 0.2 magnitude. Finally, we estimate
conservatively that given the various steps of photometric
determinations, an error of 0.3 magnitude for the H band
and 0.6 for J band has to be adopted.

3. Orion n B properties

Given the strong absorbing molecular cloud behind this
region, we can reasonnably assume that the Orion n com-
panion is not a background object (Goldsmith et al.,
1997). According to Besangon galactic models, the prob-

M/ Mg

30

Fig. 3. Theoritical model predictions of Baraffe et al. (1998)
for an age of 1 Myr to derive the masses yielding the observed
J and H magnitudes as a function of the extinction Ay. The
hatched region shows the parameter space compatible with the
model and the uncertainties in the J and H photometry.

ability for the object to be a background one is less than
0.1%. The (J — H > 1) color also excludes the possibility
for the object to be a foreground Main Sequence or young
star. We assume then here that the object is located in
Orion, i.e at a distance ~ 450 pc. To get the de-reddened
magnitudes of the objects, we use Rieke et al. (1985) ex-
tinction law who assumes Ay = 0.282 Ay and Ag = 0.175
Ay, hence E(J — H)=0.107 Ay.

The visual extinction towards this region is not pre-
cisely known; it is very variable and can reach very high
values (Luhman et al. (2000), Gezari et al. (1998)). The
latter find respective values of 17 and 58 towards the very
red sources BN and IRC2 from 10.8 pm silicate absorp-
tion. From the same data, one can estimate the Ay to-
wards Orion n to be ranging between 30 and 35. However,
the angular resolution (~ 0.8 ) of those spectroscopic
measurements is relatively low and so different values of
extinctions in the very direction of Orion n B must be con-
sidered. Figure 3 gives the ranges of mass derived from the
observed J and H magnitudes and based on Baraffe et al.
(1998) models as a function of visual extinction, between 0



- /AL R LAl A Y T 4. L LUIN

VALIVUININDIVILIN 4 VIIVOV U VIO L DULALIVLD LT UILVLIULN IN

4 Lagrange et al.: A low mass companion candidate to Orion n

and 40. The hatched region shows the parameter compat-
ible space with the model and the uncertainties in J and
H photometry. The corresponding companion mass ranges
between 70 and 150 M; for an extinction Ay between 3
and 17. We note that larger values for the extinction, es-
pecially as large as the one expected towards Orion n have
to be excluded.

4. Connection to Orion n

Orion n is a very peculiar object, with a strong IR flux. Its
position coincides within 0.1” with a peculiar double radio
source (PA ~ 190°; Menten et al. (1995)) as well as CO
emission in the 2 pym region (Luhman et al. (2000)). The
H»0 maser emission is similar to those found in high mass
star forming regions. Both authors agree that this puzzling
object might drive a mass outflow and could take a role
in the energetic phenomena in this region. Gezari et al.
(1998) also quote the region around Orion n as one of the
possible sources of the strong luminosity of the BN region,
eventhough mid IR data do not indicate that it is “excep-
tionnally luminous” in the IR. The PA and separation of
the companion do not match any of the double peak ob-
served at 8.4 GHz (Menten et al., 1995) nor do they match
the center of expansion of the high velocity water masers
observed by Genzel et al. (1981). Hence there is no indi-
cation for any link between this new object and the radio
sources.

If we proceed for Orion-n as in section 3, we get from
the J band values that are compatible with Orion n being
a high mass star and having a large extinction (> 15). This
is compatible with Gezari et al. (1998) results. Considering
now both J and H magnitudes, no sincle extinction is
compatible assuming the intrinsic SED of a high mass star,
which is not surprising regarding the real source’s rising
spectrum at near IR (Luhman et al., 2000). As already
known, Orion n cannot be indeed modeled as a simple
high mass star, but an additional source of IR luminosity
(circumstellar dust?) must be added.

The present observations do not reveal the presence of
bright near IR sources close to Orion n down to a separa-
tion of ~ 20 AU. Until higher spatial resolution data are
available, Orion n is then a single high mass star, with an
extra source of IR luminosity.

The relatively lower extinction found towards the com-
panion might signify, if the companion is indeed located at
Orion n distance, that the high extinction towards Orion n
is well peaked and maybe due to a dense circumstellar
disk. Noticeably, similar conclusions were reached from
the modeling of the very red source BN (Dougados et al.,
1993).

5. Concluding remarks

We have detected with NACO a faint companion ~ 0.6"”
away from the very red and peculiar source Orion n. The
photometric data are compatible with the object being a
70-150 My object and with an extinction Ay of 5-15. More

precise photometric data should help to constrain better
the properties of this object. The present data do not allow
to test whether the object is physically bound to Orion n
and hence being may be a bound low mass star or BD
located 270 AUs away from a high mass, quite energetic
object, or is just another isolated low mass object, as many
dozens known today in the sight line of Orion. In any case,
the companion does not significantly participate to the
high luminosity of the complex.
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Conclusions et perspectives

J’ai presenté, dans ce manuscrit, les différents aspects de mon travail de these, en dégageant
mes objectifs, ma démarche, mes principaux résultats ainsi que les éléments de réflexion qui les
ont éclairés. Introduisant d’abord, briévement, la complexité de 1’architecture et du fonction-
nement d'un systéme d’optique adaptative, j’ai présenté mon implication dans l’intégration
et les phases de test de I'instrument NACO, afin d’étudier les caractéristiques du détecteur de
CONICA et de participer a la réalisation d’'un modéle compensateur de flexions et & I’étude
des performances de correction de NAOS. Le temps et 1’énergie, consacrés & ce premier tra-
vail, m’ont donné des repéres essentiels pour analyser les performances et les défaillances d’un
systéme d’optique adaptative, afin de I’utiliser de maniére optimale. Evoquant, par ailleurs,
le principe et la stratégie d’observation et de réduction de l'imagerie coronographique, j’ai
briévement identifié les limitations de cette technique d’imagerie. Sans les énumérer toutes,
j’al montré qu’elles étaient liées & la variabilité de la correction d’optique adaptative, aux

bruits de détection, & ’extinction de 1’étoile centrale ou au phénomeéne de rotation de pupille.

J’ai ensuite présenté une seconde partie de mon travail de thése, consacrée & développer
un modéle de contraste. Ce modéle est dédié & la prédiction des performances de détection
des instruments d’optique adaptative. Une fois créé, puis validé, cet outil s’est avéré précieux
pour tester la faisabilité des observations et pour estimer les sources les plus faibles détectables
dans les environnements circumstellaires. Il m’a aussi servi & étudier 'impact de 1’évolution
des parameétres instrumentaux sur les capacités de détection afin d’anticiper les conséquences
de la dégradation du rapport de strehl, des caractéristiques du détecteur ou de 'efficacité des
observations. A mes yeux, il a donc constitué un véritable outil de réflexion pour étudier le
comportement des bruits de détection dans les images classiques et coronographiques, dans
I’objectif d’optimiser, & terme, les observations sur des instruments d’optique adaptative ac-
tuels, mais aussi futurs.

L’approche que j’ai suivie, lors de la réalisation du modéle, s’inscrit pleinement dans les préoc-
cupations actuelles de dévéloppement des instruments qui imageront les premiéres exoplanétes.
Citons par exemple le Planet Finder (2008), qui sera peut-étre le successeur de NACO, en
tant qu’instrument de seconde génération sur le VLT, ou les missions spatiales NGST (2008)
ou TPF/DARWIN (2015) équipées aussi de coronographes mais qui n’auront pas a se soucier
des dégradations causées par ’atmosphére. Le succés de ces projets réside, en partie, sur une
identification juste des limites internes des instruments actuels pour orienter les développe-

ments technologiques susceptibles d’accroitre les performances de détection. Dans le cas de



e T /AL AL Al A Y T 4&e L DUNVAIVUININDGDUVIIIN 4 LVLIVWOUWVIOD L DLLALIVG 17 UILVLIUILN AN

NACO et des grands télescopes au sol, j’ai notamment mis en évidence les roles dominants
des bruits de speckles bouillonnants dans la zone interne de 'image et de lecture dans la zone
externe, lors de I’observation de sources brillantes. Ce constat conforte clairement la recherche
de rapports de strehl élevés, le développement des techniques d’imagerie différentielle et des
détecteurs a faible bruit et & grande capacité, afin d’utiliser des coronographes interférentiels

qui permettront d’accéder aux contrastes nécessaires pour imager les premiéres planétes.

Mon travail de modélisation des performances de détection et ma participation au projet
NACO ont été déterminants pour mener & bien le troisiéme aspect de mon travail de thése : la
recherche de compagnons de faibles masses et de disques de poussiéres dans ’environnement
proche d’étoiles brillantes. J’ai entrepris une premiére étude sur les associations jeunes et
proches, cibles idéales de par leur statut évolutif et leur proximité. Les résultats, que j’ai
obtenus sur le compagnon de 1’étoile HD 199143, ont montré que bien connaitre 'instrument
et les procédures de réduction est décisif pour analyser et interpréter correctement les images
d’optique adaptative. J’ai ainsi réfuté l'existence d’un disque circumsecondaire autour de
cet objet, probablement simple compagnon stellaire de 0.4 M. J'ai le projet de déterminer
prochainement le spectre et le mouvement propre de ce compagnon probable pour confirmer
sa nature, en décembre 2003 avec I'instrument du CFHT PUEO/KIR+Grif.

Dans I’association jeune MBM 12, j’ai ensuite révélé la présence d’'un nombre important de
binaires et d’un disque proto-planétaire dont nous avons contraint les parameétres physiques
(masse, rayon et distribution de tailles des grains). Cet excés de binaires dans MBM 12 est
expliquable selon I’hypothése que la multiplicité des associations jeunes ne dépend pas de ’age
mais des densités des nuages moléculaires dans lequels elles se forment. J’ai aussi briévement
présenté les résultats préliminaires sur la photométrie J, H et K de chacun de ces objets et sur
I’étude polarimétrique d’étoiles devant et derriére le nuage. Ce travail devrait nous permettre
d’identifier les différentes sous-structures du nuage moléculaire et de situer la position des
membres de l'association. Je dois aussi caractériser spectralement chacune des composantes
des binaires serrées de MBM 12 avec 'instrument PUEO/KIR+Grif lors de deux prochaines

nuits d’observations en décembre 2003.

La recherche de compagnons stellaires et substellaires en imagerie coronographique dans
I’association Tucana-Horologium a apporté des résultats décisifs dans mon travail de thése.
Cette étude constitue la premiére campagne d’imagerie profonde systématique sur un grand
nombre d’étoiles jeunes et proches. J’ai présenté les détections de deux compagnons stellaires
probables autour de HIP 1910 et HIP 108422 et de deux candidats substellaires autour de
HIP 6856 et GSC8047-0232. J’ai aussi introduit de récents résultats obtenus avec NACO
indiquant notamment que l'objet autour de GSC8047-0232 est probablement lié et aurait
une masse M = 30 Mj. Enfin, j’ai aussi exposé une étude sur la fraction de compagnons
stellaires et de compagnons naines brunes dans les associations jeunes et proches. Cette étude
met, d'une part, en évidence des valeurs trés différentes de fractions de compagnons stellaires
qui tracent peut-étre des différences de densité dans les conditions initiales de formation des

associations. J’ai, d’autre part, montré que la fraction de compagnons naines brunes dans les
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associations TW Hydrae, Tucana-Horologium et 8 Pictoris est de quelques pourcents pour des
séparations physiques de quelques dizaine d’'UA & quelques centaines d’UA. J’ai aussi mis en
évidence le manque actuel de contraintes observationnelles pour mener une étude statistique

sur I’évolution du désert de naines brunes & différentes séparations physiques.

Dans ce sens, je poursuis cette recherche systématique en imagerie coronographique avec
NACO des compagnons faibles dans I’environnement des étoiles jeunes et proches. Nous avons
déja observé une quinzaine d’étoiles parmi les nouveaux membres des associations TW Hydrae,
B Pictoris et Tucana-Horologium lors du temps garanti de NACO en décembre 2002, mars 2003
et septembre 2003. Des observations en temps ouvert en octobre 2003 et mars 2004 devraient
permettre d’imager une vingtaine d’étoiles supplémentaires et de suivre les mouvements
propres des candidats qui ont des photométries comparables & celles d’objets liés. Pour les
candidats naines L et T les plus sérieux, je souhaite ensuite les caractériser spectralement dans
le visible et 'infra-rouge, respectivement avec les instruments VLT /UVES et VLT /ISAAC.
J’ai proposé ensuite dans le cadre du temps garanti sur 'instrument VLTI/AMBER d’étendre
notre étude a des séparations plus petites, typiquement de 0.1 UA (2mas) & 4 UA (60 mas)
pour des étoiles situées typiquement a 50 pc. En complément des observations NACO d’une
quarantaine d’étoiles des associations jeunes, nous pourrons donc détecté tous les candidats
naines brunes et peut-étre planétes géantes présents entre 0.1 et 600 UA, offrant ainsi 1’étude
la plus compléte, en termes de contrastes et de séparations physiques, dans les associations

jeunes et proches.

Dans le cadre d’observations du 3°™¢ commissionning et du temps garanti de NACO,
j’al aussi exposé de récents résultats obtenus sur les systémes jeunes singuliers TY CrA et
Orion n. De futures observations spectroscopiques devraient permettre de confirmer bientot
la nature du compagnon probable du systéme triple TY CrA et de permettre de débuter une

étude dynamique de la stabilité de ce systéme complexe.

Enfin, j’ai présenté les résultats d’une seconde étude dédiée a I'imagerie profonde de 1’en-
vironnement des systémes tardifs, abritant des naines brunes et des planétes. Les mesures de
vitesse radiale contraignent, aujourd’hui, 'existence de compagnons substellaires pour des sé-
parations A < 4 UA. Les grands relevés IR commencent tout juste & identifier les compagnons
substellaires a larges séparations A > 1000 UA. J’ai montré, que notre programme d’imagerie
profonde, se consacre particuliérement & 1’étude de l'intervalle de séparations physiques, peu
explorées, entre 4 et 1000 UA. J’ai présenté les capacités de détection, obtenues aujourd’hui,
avec PUEOQ/KIR+Grif et avec NACO, pour la recherche de compagnons faibles, mais aussi
pour celle des disques de débris. J’ai reporté les détections des premiers compagnons probables
dont les études photométriques, astrométriques puis spectroscopiques permettront peut-étre
de confirmer leurs possibles natures substellaires. De nouveaux candidats seront probalement
détectés avec la suite du programme d’imagerie profonde de NACO. Ces résultats devraient
donner une estimation préliminaire de la fréquence de compagnons naines brunes autour de
ces étoiles. La poursuite de I'analyse fine des observations dans le contexte des disques de

débris devrait apporter aussi des contraintes supplémentaires sur la localisation possible des
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poussiéres dans ces systémes. Enfin, le programme d’étude de la multiplicité des étoiles a
planétes devrait permettre, bientot, de déterminer I'influence des compagnons [sub]stellaires
dans les mécanismes de formation planétaire.

Ces résultats participent entiérement & 1’effervescence actuelle pour caractériser les sys-
temes planétaires, c’est-a-dire pour déterminer le nombre de systémes multiples, les distribu-
tions de périodes et de masses, I'influence de la métallicité des étoiles hotes, de leur environ-
nement, et la présence et la distribution spatiale de poussiéres. A ces efforts, se joignent les
prochaines observations avec les instruments HARPS/ESO3.6m (premiére lumiére obtenue
le 11 Février 2003) et VLT /UVES, pour détecter des planétes dix fois plus légéres que Sa-
turne. De fortes contraintes en imagerie et spectroscopie IR sur la morphologie des disques
circumstellaires devraient, bientdt, étre apportées par le télescope SIRTF, lancé le 25 Adut
2003. Dans les mois & venir, les premiéres études astrométriques avec les instruments inter-
féromeétriques VLTI/AMBER et Keck I et II devraient débuter. Elles seront suivies par les
missions spatiales SIM (2009) puis GAIA (2010) et permettront de déterminer les masses
réelles des exoplanétes. A ces études astrométriques se joindront les recherches de transit pho-
tométrique avec les missions COROT (2006), Eddington (2005) et Kepler (2007) pour détecter
des planétes de type terrestre. Puis, a plus long terme, il faudra enfin attendre les premiers
instruments imageurs de planétes, le VLT /Planet Finder (2008) puis les missions spatiales
NGST (2008) et TPF/DARWIN (2015), pour obtenir les premiéres détections directes. Il sera
alors envisageable d’obtenir des informations photométriques et spectroscopiques pour carac-
tériser les parameétres physiques et la composition chimique de I’atmosphére des planétes et

pour rechercher peut-étre les premiéres traces de vie hors de notre systéme solaire.
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Annexes

A.1 Les polynomes de Zernike

Ces polynomes peuvent étre normalisés de différentes maniéres selon les auteurs (Born
et Wolf 1965, Noll 1976). On utilise en optique adaptative, et dans cette thése, I’expression
donnée par Noll (1976) :

m0  Zj pair = /2(n + 1) R} (r) cos(mb) (A.1)
Zi impair — \/ 2(’"’ + 1) R'rrzn('r) szn(mﬂ) (A2)
m =0 Z; =+/n+1RO(r) (A.3)

avec 0<r<let0<60<2meton
(nm)/2 —15(n — s)!

B0 = 2 v m)z = sl —m)/2 = ol

s=0

2 (A.4)

On voit qu’a un polynéme Z;(r,#) sont associés les indices n et m, avec 0 < m < n et n et
m de méme parité. Ces deux nombres sont appelés respectivement le drgré radial et le drgré
azimutal. En parcourant le pourtour du cercle unité, le mode oscille m fois; en parcourant le
diamétre, on se déplace sur une fonction polynomiale du rayon r de degré n. On définira ici
un polynéme de Zernike soit par la donnée de I'indice global Z; soit par les deux indices Z;, 4.
Au couple (n,m) correspondent le polynéme d’indice i = n(n + 1)/2 +m + 1 et le polynéme
d’indice 7 — 1 si m # 0. L’indicce % est distribué de la fagon suivante par rapport aux degrés

n et m.
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TAB. A.1 — Table des Polynomes de Zernike

Degré azimutal m

0 1 2 3 4
A
1
Piston
Za, 73
2r cosf
2rsin 6
Tip-Tilt
Zy Zs, Zg
V3(2r2 —1) V612 cos 20
V6r?sin 26
Defocus Astigmatisme
Zn, Zg Zy, Z1o
V8(3r® — 2r) cos 8 V84 cos 30
V8(3r® — 2r)sin @ V/8r? cos 30
Coma Coma Tri.
Z1 Z12, Z13 Z1a, Z1s
V5(6rt —6r2 +1) V10(4r* — 3r2) cos 26 V10r* cos 46
V10(4r* — 3r?) sin 20 V/10r* sin 49

Abérr. Sphérique
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A.2 Brillance du ciel & Paranal

Voici les valeurs de brillances de ciel utilisées dans les simulations de contraste pour les
trois instruments, ADONIS/SHARPII anciennement en fonctionnement & ’observatoire de
La Silla, PUEO/KIR & l'observatoire du CFHT et enfin NACO & l'observatoire de Paranal.

J H K L M
Paranal Ciel [mag/arcsec?] 16.5 14.4 13. 3.9 1.2
La Silla Ciel [mag/arcsec?] 16.7-15.8  15.0-13.8 13.0-12.7

Mauna Kea Ciel [mag/arcsec?] 16.3 14.6 11.6




