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Résumé

Mon travail de thése se place dans le contexte dynamique de la détection directe des compagnons de
faible masse (naines brunes, planétes extrasolaires) dans le but de caractériser leurs propriétés physiques et
chimiques et de comprendre leurs mécanismes de formation et d'évolution. Cette recherche requiert I'emploi
de techniques d'observations a haut contraste et a haute résolution angulaire pour résoudre I'environnement
proche des étoiles et ne pas étre limité par leur flux. Dans ce cadre, j'ai eu la chance de participer a des
campagnes d'observations pour tenter de détecter de nouvelles sources. J'ai élaboré un ensemble d’outils
de traitement et d'analyse des données pour extraire les spectres et les flux des objets dans des bandes
photométriques. Enfin, j'ai utilisé ces informations pour étudier les propriétés physiques (rayon, masse, age)
et atmosphériques (composition, température effective, gravité de surface) de ces objets.

La premiere partie de ce manuscrit se focalise sur la détection par imagerie des compagnons de faible
masse jeunes (< 100 millions d’années). Je décris un ensemble d'outils de réduction et d'analyse, spécifiques
a la technique d'imagerie angulaire différentielle, que j'ai mis en place. Ces outils ont été utilisés sur des
données provenant de I'instrument NaCo situé au Very Large Telescope (Chili). lls ont permis de re-détecter
la planéte extrasolaire 3 Pictoris b. Ce compagnon est le plus proche de son étoile de toutes les exoplanétes
détectées directement. Cette découverte fournit la preuve directe que des planétes géantes peuvent se
former en moins de 12 millions d'années a I'intérieur de disques. Je présente enfin I'analyse complémentaire
que j'ai mené pour initier la caractérisation de cet objet particulier.

Le second volet de mon travail, présenté dans la deuxiéme partie du manuscrit, est axé sur la détermi-
nation des propriétés spectroscopiques dans le proche infrarouge (1.1-2.5 um) des objets de faible masse
jeunes. Ce travail a débuté par I'optimisation et le développement d'outils de traitement et d'analyse des
données du spectrographe intégral de champ SINFONI assisté par optique adaptative. Les efforts déployés
ont permis d'analyser le spectre du compagnon naine brune/exoplanéte AB Pic b. Ce travail s'est poursuivi
par la construction d'une bibliothéque de spectres d'objets jeunes. Cette bibliothéque fournie un ensemble
de spectres de référence pour I'étude des compagnons détectés. Elle apporte des contraintes inédites sur
les dernieres générations de modeéles d'atmosphére froids. Enfin, j'ai tiré parti de |'expérience acquise sur
les instruments NaCo et SINFONI pour caractériser le systéme binaire TWA 22AB qui pourrait calibrer les
modeles d'évolution des objets de faible masse.

Mots-clés : imagerie — spectroscopie intégrale de champ — exoplanétes — naines brunes — détection —
formation — atmosphére — évolution
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Abstract

My work takes place in the dynamic context of the direct detection of low mass companions (brown
dwarfs, extrasolar planets). | intent to characterize their physical and chemical properties, and to understand
the mechanisms that lead to their formation and drive their evolution. This requires using high contrast
and high angular resolution techniques in order to resolve the close environment of the stars without being
limited by their flux. | had the opportunity to participate to observational campaigns so as to detect new
sources. | developed a set of data analysis tools designed to extract the spectra and the flux of the objects
into photometric bands. Finally, | used this information to study the physical (radius, mass, age) and the
atmospheric (composition, effective temperature, surface gravity) properties of these objects.

The first part of this manuscript focus on the detection of young (age < 100 million years) low
mass companions using imaging. | describe a set of reduction and analysis tools dedicated to the angular
differential imaging technique. These tools have been used on data coming from the NaCo instrument
located on the Very Large Telescope (Chile). They allowed re-detecting the extrasolar planet [ Pictoris
b. This companion is closer to its star than any of the extrasolar planets detected directly so far. This
discovery brings the definite proof that giant planets can form in less than 12 million years within disks. |
finally present a complementary analysis | conducted to initiate the characterization of this valuable object.

The determination of the spectroscopic properties of young and low mass objects in the near infrared
(1.1-2.5 um) constitutes the second aspect of my work (and is reported in the last part of the manuscript).
| started developing analysis and processing tools dedicated to data gathered on the adaptive optics assisted
integral field spectrograph SINFONI. These efforts were used to analyze the spectrum of the planet/brown
dwarf companion AB Pic b. This work was pursued to built a spectral library of young objects. This library
brings a collection of reference spectra, necessary for the study of other young companions. It also brings
new constraints on the latest generation of atmospheric models of cool objects. To conclude, | used the
instrument NaCo and SINFONI to characterize the binary system TWA 22AB that could calibrate evolu-
tionary models of low mass objects.

Keywords : imagery — integral field spectroscopy — exoplanets — brown dwarfs — detection — formation
— atmosphere — evolution
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Introduction

1 Les compagnons de faible masse

1.1 Naines brunes

L'existence des naines brunes a été prédite par les modeéles de structure et d’'évolution stellaires de Shiv
S. Kumar et Chushiro Hayashi (Kumar 1962; Hayashi & Nakano 1963) qui montrent que les objets moins
massifs que 0.07 My, ont des densités et températures centrales trop faibles pour allumer les réactions de
fusion de I'Hydrogéne caractéristiques des objets stellaires. Ce n’est que 30 ans plus tard que les premiers
objets de ce type sont confirmés par |I'observation des compagnons GD 165B (Becklin & Zuckerman 1988)
et Gl 229B (Nakajima et al. 1995). Depuis, le développement de grands relevés du ciel dans I'infrarouge
comme le Two Micron All Sky Survey (2MASS, Skrutskie et al. 1997), le Deep Near Infrared Southern
Sky Survey (DENIS, Epchtein et al. 1997) et le Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al. 2000) est
a l'origine d'une explosion des découvertes d'étoiles de faible masse, et de naines-brunes évoluées isolées
dans le champ.

L'échantillon de naines brunes actuel permet d'étudier :

— les propriétés des atmospheres froides par le biais de la spectroscopie. Les spectres des derniers objets
froids découverts se rapprochent de plus en plus des spectres des planétes géantes du systéme solaire
(voir par exemple Leggett et al. 2009, et la section 3).

— leur structure interne et I'évolution de leurs propriétés en fonction de I'age, de la métallicité, ou de
I'environnement (Kirkpatrick 2005).

— I'étude de la distribution initiale de masse des amas (fonction de masse initiale, IMF) et de la
multiplicité substellaire pour comprendre les mécanismes de formation/évolution des naines brunes
(Whitworth et al. 2010).

1.2 Exoplanétes

La question sur I'existence de nouveaux mondes extra-solaires a été soulevée aprés la découverte des
premiers disques de débris en 1984. Elle a trouvé une réponse définitive en 1992 avec la découverte sur-
prenante de planétes de masses terrestres autour du pulsar PSR 1257+12 (Wolszczan & Frail 1992). Mais
c'est la détection d'une planéte Jovienne autour de I'étoile 51 Peg (Mayor & Queloz 1995) qui ouvre véri-
tablement la voie a la chasse aux exoplanétes. Avec son demi grand axe de 0.052 AU, 51 Peg b est 7.4 fois
plus proche de son étoile que ne I'est Mercure du Soleil, soit un objet inattendu au regard des scénarios de
la formation planétaire de I'époque. Les découvertes d'autre planétes similaires ont montré depuis que 51
Peg b est le représentant d'une nouvelle classe d'objets appelés Jupiters Chauds.

On compte prés de 500! exoplaneétes a ce jour. Cing techniques différentes ont contribuées a leur

Voir I'encyclopédie des planétes extrasolaires [http ://exoplanet.eu/].
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découverte : le chronométrage des pulsars (8 planétes, c'est-a-dire Wolszczan & Frail 1992), la spectroscopie
Doppler (ou "vitesses radiales" ; 459 planétes, voir Udry & Mayor 2008), la détection par micro-lentille
gravitationnelle (13 planétes, voir Beaulieu et al. 2008), les transits photométriques (Henry et al. 2000;
Charbonneau et al. 2000), et I'imagerie a haut contraste et a haute résolution angulaire (voir le Tableau S2
de la partie 3.1). Une sixiéme technique, |'astrométrie, devrait bientdt apporter des résultats intéressants
(GAIA, PRIMA,...).

La technique des vitesses radiales est de nos jours celle qui a permis de détecter le plus grand nombre
d’'exoplanétes. Elle a révolutionné notre connaissance sur le fréquence des systémes planétaires, leurs pro-
priétés orbitales (distribution de période, excentricité, masse), 'influence des propriétés stellaires (métallicité
et multiplicité de |'étoile centrale) et sur I'architecture et la dynamique des systémes exoplanétaires. La
détection récente d'un systéme a 5(+2) planétes autour de |'étoile HD 10180 constitue un bon exemple
(Lovis et al. 2010, sous presse). La technique est suffisamment sensible aujourd'hui pour découvrir des
planétes telluriques (Mayor et al. 2009).

Cette technique reste toutefois limitée a I'étude des régions proches de I'étoile (< 5 UA) et ne permet
ni d'accéder a I'inclinaison du systéme (ne dévoilant que la masse minimale du compagnon planétaire), ni
de caractériser directement les propriétés des atmospheres planétaires. L'utilisation d’'autres techniques est
ainsi nécessaire pour offrir une vision plus globale des propriétés des systemes exoplanétaires, de la physique
des exoplanétes et comprendre leurs mécanismes de formation et d'évolution. Couplée aux vitesses radiales,
la méthode des transits donne acceés a la densité des planétes. Elle a permis récemment de confirmer
la détection de planétes telluriques (Charbonneau et al. 2009; Léger et al. 2009). L'étude des courbes
de transits, a plusieurs longueurs d'ondes donne accés a la courbe de transmission de I'atmosphére. La
spectroscopie par transmission a déja permis de détecter plusieurs molécules (H2O, CO, COq, CHy; c.a.d
par exemple Tinetti et al. 2010; Swain et al. 2010) et de mettre en évidence des processus chimiques et
dynamiques provoqués par I'irradiation de I'étoile parent (Snellen et al. 2010).

Mais I'imagerie a haute résolution spatiale et a haut contraste (Je donne une description de la technique
dans la partie | de ce manuscrit) reste la seule technique capable d'étudier la population des planétes
géantes dans les parties externes des systemes, et leur lien avec les propriétés des disques. Elle offre aussi
une approche complémentaire de |'étude des atmosphéres froides des planétes géantes.

2 Des disques aux planétes

2.1 Disques circumstellaires

Un paradigme pour la formation des étoiles, et des planetes, met en jeu I'effondrement du coeur d'un
nuage moléculaire d'ou émerge une proto-étoile centrale. Par conservation du moment angulaire, le matériel
entourant la proto-étoile se réorganise rapidement pour former un disque d'accrétion (aussi appelé disque
protoplanétaire). On vérifie par |'observation que la majorité (~80 %) des étoiles naissent avec un disque
optiquement épais (Haisch et al. 2001) qui contient ~ 99 % de gaz et ~ 1 % de la poussiére (Andrews
& Williams 2005). Au cours de la vie du disque, la taille des poussiéres passe de 0.01-1 um a quelques
centimétres (Beckwith & Sargent 1991; Testi et al. 2003; Wilner et al. 2005) par interactions mutuelles
lorsque le grains sédimentent vers le plan du disque.

Le rayonnement thermique dans I'infrarouge moyen de la poussiére est un outil efficace pour détecter les
disques. L'étude des régions de formation stellaire a différents dges démontre que le pourcentage d'étoiles
avec un excés d'émission dans cette gamme de longueur d'onde passe de 80% a 10% de 1 a 10 Myr
(voir la revue de Hillenbrand 2005). Par ce biais, on estime ainsi que le temps moyen de vie des disques
est d'environ 6 Myr (Haisch et al. 2001; Meyer et al. 2007). Aprés ~2-3 millions d'années, le disque
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entre dans une phase de transition rapide (< 0.5 Myr) encore incomprise. Pendant cette phase, le disque
se dissipe quasi-simultanément dans les parties internes et externes. On distingue cependant ~10 % de
disques appelés "disques de transition" qui conservent leur partie externe uniquement (Calvet et al. 2002,
2005; Brown et al. 2007). A ~ 10 Myr, les disques restants sont optiquement minces.

2.2 Disques de débris

Notre systéme solaire n'est pas uniquement composé de planétes, mais aussi de nombreux objets dont la
taille varie entre ~2000 km — les planétes naines, tel que Pluton ou Eris — et une fraction de microns (appelée
aussi poussiere inter-planétaire). La plupart de ces corps, que I'on nommera "débris" sont concentrés dans
la ceinture d'astéroides a 2-3.5 AU et dans la ceinture de Kuiper a 30-48 UA. L'étude des ceintures de
débris nous renseigne sur I'évolution du systéme solaire et sur la maniére dont les planétes se sont formées.

A l'instar du systeme solaire, plusieurs étoiles dgées de ~10 Myr a plusieurs milliards d'années sont
entourées de disques de débris. Les premiers ont été mis en évidence autour de Véga, Fomalhaut, 8 Pictoris
et € Eridani par Aumann et al. (1984) grace au satellite IRAS gréace a leurs exces infrarouge. On estime
aujourd'hui leur fraction a ~15 % pour les étoiles de la séquence principale (cf. Wyatt 2008, pour une
revue récente). La taille des particules dans ces disques est généralement petite. Elles sont donc sensibles
a la pression de radiation et a |'effet de Poynting-Robertson créé par I'étoile (Burns et al. 1979; Backman
et al. 1987). Ces deux effets tendent a dissiper le disque sur des échelles de temps trés courtes par rapport
a la durée de vie des étoiles. On pense alors que la poussiére doit donc étre renouvelée en permanence par
collisions ou sublimation de corps de taille kilométrique (planétésimaux). Les processus de formation de ces
corps a partir du matériel circumstellaire ne sont pas encore compris. En revanche, on pense qu'ils servent
de matériel de base pour former les coeurs des planetes géantes. Ces planétes doivent s'étre formées avant
la fin de la transition du disque circumstellaire pour pouvoir accréter leur enveloppe gazeuse. Elles sont
donc présentes dans les disques de débris et peuvent alors produire des perturbations gravitationnelles a
I'origine des collisions des planétésimaux restants.

Le développement des techniques d'observations a haut contraste et a haute résolution angulaire depuis
le sol et I'espace (Hubble) a permis d'étudier directement la morphologie des disques proches en détectant
la lumiere de I'étoile diffusée par les poussiéres. Les images donnent acces a I'orientation du disque, sa
structure radiale, verticale et azimutale. Sa couleur et sa polarisation nous renseignent sur les propriétés
des grains. Ces observations directes peuvent ainsi révéler la présence d'anneaux, de fossés de matiere, de
grumeaux et/ou de bras spiraux qui sont autant d’'éléments qui attestent de la présence de corps planétaires
(voir Fig. 1). Les meilleurs exemples sont 3 Pictoris, HR 4796, ¢ Eri, Vega, HD 141569, 1 Corvi, Fomalhaut
et AB Aur (Holland et al. 1998; Greaves et al. 1998; Mouillet et al. 1997; Schneider et al. 1999; Augereau
et al. 2001; Kalas et al. 2005; Wyatt et al. 2005; Oppenheimer et al. 2008).

La découverte des associations jeunes (< 40 Myr; sans inclure 'association AB Dor) a moins de 100
pc du Soleil permet I'étude directe et détaillée des différents stades d’évolution des disques de débris
aprés ~10 Myr (Zuckerman & Song 2004). Les disques jeunes sont en outre les meilleurs candidats pour
détecter directement I'émission infrarouge de compagnons de masses planétaires a I'origine de perturbations
gravitationnelles. L'existence de telles planétes a été confirmée au cours de cette these par la détection
directe d'un candidat autour de |'étoile 3 Pictoris (12 Myr, Lagrange et al. 2009a, 2010) et d'un compagnon
de < 3 M, autour de I'étoile Fomalhaut (100-300 Myr, Kalas et al. 2008)2. Un compagnon naine-brune
a aussi été mis en évidence dans le disque de débris de PZ Tel (12 Myr, Biller et al. 2010). L'étude conjointe
de la morphologie du disque nous renseigne sur l'interaction de la planéte avec le matériel environnant.

2| étoile n'est pas membre d’une association jeune et proche. La planéte est détectée uniquement en lumiére visible (0.6
et 0.8 pum).
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HR4796
(A0V, 8 Myr) |(

Schneider et al. 1999

; - che.. B ;:

Goddard) | Kalas, Graham & Clampin 2005

R TSSS*Pictoris (A5V, 12 Myrs)

Fig. 1: Quatres exemples de disques de débris qui montrent des structures. Une planéte extrasolaire en orbite
a ~119 AU dans le plan du disque de Fomalhaut (image de droite) a été découverte récemment Kalas et al.
(2008). Dans la section 3 de la partie |, nous démontrons qu'une planéte est aussi logée entre 8 et 15 AU
dans le disque de (3 Pictoris.

Elle apporte des contraintes supplémentaires sur sa masse (Chiang et al. 2009). Ces contraintes, ainsi que
la configuration des objets (masse, séparation, composition), offrent une rare opportunité pour calibrer les
modeles de formation et d'évolution des planétes.

2.3 Formation et évolution des systémes planétaires
Mécanismes de formation

La diversité des systemes planétaires observés aujourd’hui est un réel défi pour les théories de forma-
tion et d’'évolution planétaire. Celles-ci se doivent d'expliquer les propriétés physiques et chimiques des
exoplanétes découvertes (masse, rayon, température, composition), les propriétés orbitales (masse, pé-
riode, excentricité) et I'évolution de ces caractéristiques avec celle de I'étoile centrale (masse, métallicité,
multiplicité, stade évolutif...).

Parmi les trois modéles de formation planétaire, celui par accrétion sur coeur (Pollack et al. 1996) est le
plus conventionnel. Il est invoqué pour expliquer la formation des planétes géantes de notre systeme solaire.
Dans ce modele, un coeur de matériels solides (roche, glace) se forme puis va accréter du gaz environnent
dans le disque circumstellaire. Ce modéle peine cependant a former des planétes gazeuses comme Jupiter a
plus de 35 UA (voir la Fig. 2 de Dodson-Robinson et al. 2009) et sur des temps caractéristiques inférieurs a
la durée de vie typique des disques circumstellaires. lls ont été étendus par Alibert et al. (2004, 2005) pour
inclure les effets de migrations et d'évolution du disque pendant la formation des planétes. Ces modéles
permettent désormais d’expliquer la population de planétes extrasolaires géantes détectées a courte orbite
par les mesures de vitesses radiales qui n'ont pas pu se former in situ. Ce sont aussi les modeles privilégiés
pour les planetes du systéme solaire
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Un mécanisme alternatif de formation planétaire a été proposé par Cameron (1978) et Boss (2000).
Ici, les planetes géantes se forment & partir d'un disque protoplanétaire massif et froid qui se fragmente en
grumeaux denses par instabilité gravitationnelle. Cette théorie est aujourd’hui le sujet d'intenses recherches
basées sur des simulations hydrodynamiques (Boley et al. 2007; Meru & Bate 2010, par exemple) des disques
pour comprendre le mécanisme de fragmentation et estimer la durée de vie des grumeaux. On prédit en
revanche qu'il peut former des planétes en ~10 000 ans, soit beaucoup plus rapidement que par accrétion
sur coeur. Les planétes formées pourraient ne pas avoir de coeur solide. Mais la capture de matériel solide
aprés |'étape de fragmentation a été aussi avancé (Helled et al. 2006). Le mécanisme de fragmentation par
instabilité gravitationnelle fonctionne mal dans les régions centrales du disque. Jusqu'a la découverte des
planétes a large séparation (voir la section 2.3), il n'était pas considéré comme un mécanisme dominant de
la formation planétaire. Pour compliquer le tout, des scénarios hybrides ou |'accrétion sur coeur domine a
10 UA, et l'instabilité gravitationnelle forme des planétes a plus large séparation (100 UA) dans un méme
systeme (Boley 2009) sont envisagés.

Enfin, la découverte d'objets froids et isolés dans les amas (o Orionis, Taureau, Caméléon |,...; Bouy
et al. 2009) et de couples de naines brunes (par exemple Allers et al. 2010, voir aussi la section 2.3)
suggere que les mécanismes de formation des étoiles (Cha & Whitworth 2003; Whitworth & Goodwin
2005; Goodwin & Kroupa 2005) peuvent aussi former des compagnons de masse planétaire.

Evolution et conditions initiales

Deux classes de modeéles évolutifs existent actuellement pour décrire I'évolution des propriétés physiques
des planétes géantes imagées (luminosité, rayon, température effective, gravité de surface, flux dans des
bandes photométriques). lls servent a estimer la masse des planétes a partir de leur luminosité. La premiére
classe de modeles (Burrows et al. 1997; Chabrier et al. 2000) fait I'hypothése que les objets se forment
a partir de I'effondrement gravitationnel d'un nuage sphérique d'Hydrogéne et d'Hélium. Ces modéles
prédisent des rayons larges, et des températures effectives élevées aux dges jeunes (donc des luminosités
élevées).

Récemment, Marley et al. (2007) et Fortney et al. (2008a) ont développé une seconde classe de modeles
qui se placent dans le cadre de la formation par accrétion sur un coeur solide. Les modéles considerent que
I'énergie produite lors de I'étape d'accretion du gaz en provenance du disque vers la surface de la planéte
est relachée rapidement par rayonnement.

Au-dela de 100 millions d'années, les prédictions entre les deux types de modéles sont similaires. En
revanche, les modéles de Marley et al. trouvent que les planétes formées par accrétion sur coeur sont jusqu'a
1000 fois moins lumineuses de 1 & 100 Myr. Cela impliquerait que les compagnons de masse planétaire
seraient difficilement détectables aux ages jeunes.

Pour contraindre les modeles évolutifs et les mécanismes de formation et d'évolution planétaire, I'image-
rie devrait apporter ces prochaines années une détection et une caractérisation systématique des propriétés
physiques (luminosité, température éffective, gravité, composition, mais aussi masse dynamique) et orbitales
(période, excentricité) des planétes géantes.

Contraintes observationnelles

Peu de temps aprés la découverte des premiéres planétes par vitesses radiales, on remarque que les
étoiles hotes des Jupiter Chauds sont systématiquement enrichies en métaux par rapport au Soleil (voir
Gonzalez 1997). Une fraction des Jupiter chauds détectés en transit et par vitesses radiales ont une densité
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expliquée par un enrichissement en éléments lourds (jusqu'a 200Mg pour Hat-P-2, Baraffe et al. 2008).
Ces deux observations plaident en faveur d'un scénario de formation par accrétion sur coeur.

Depuis 2004, I'imagerie a haut contraste et a haute résolution angulaire bousculent notre compréhension
des mécanismes de formation. Les compagnons de masse planétaire découverts par imagerie en orbite
autour de naines brunes (2M1207 Ab, Chauvin et al. (2004); USCO CTIO 1083, Béjar et al. (2008);
2MASS J04414489+2301513 Todorov et al. (2010)) ont des rapports de masses typiques de celui des
étoiles binaires. Cela suggere qu'ils se sont formés par fragmentation d'un coeur pré-stellaire (c.a.d comme
les étoiles binaires). Dans le cas particulier de 2M1207b, Lodato et al. (2005) démontre toutefois que I'on
ne peut pas exclure le scénario de formation par fragmentation d'un disque.

Il est en revanche plus surprenant de découvrir des compagnons séparés de plusieurs centaines d'unités
astronomiques de leur étoile (AB Pic b, 260 UA, Chauvin et al. (2005b); 1RXS J1609-2105 b, 330 UA,
Lafreniére et al. (2008, 2010b), DH Tau, 330 AU, Itoh et al. (2005); Luhman et al. (2006) ; CHXR 73, 210
AU, Luhman et al. (2006); GQ Lup, 103 AU, Neuh&user et al. (2005); et CT Cha b, 440 AU, Schmidt
et al. (2008)). Ici, les rapports de masse entre le compagnon et I'étoile sont plus élevés. Le processus
de formation similaire aux étoiles binaires est moins probable (Bate et al. 2003). Lafreniére et al. (2008)
montrent dans le cas de 1RXS J1609-2105 b que le temps caractéristique de formation par accrétion sur
coeur excede la durée de vie du systéeme (~5 Myr). La planéte pourrait alors s'étre formée dans les régions
internes du disque avant de migrer dans les régions externes par interaction avec le disque. Le scénario
d'instabilité gravitationnelle est plausible mais nécessite que le systeme soit entouré d'un disque massif.

Une planéte est actuellement définie par I'Union Astronomique Internationale comme un objet dont la
masse se situe sous la limite de fusion du deutérium (13.6 M ,,; Saumon et al. 1996; Chabrier et al. 2000).
Cette définition est sujette a d'intenses débats depuis que I'on sait que la fusion du Deutérium ne détermine
pas |'évolution de I'objet sur le long terme (Figs. 2 et 6 de Chabrier et al. 2000). Ainsi, plusieurs auteurs
préferent désormais différencier planétes et naines brunes sur la base de leur processus de formation. Or,
les études de 1RXS J1609-2105 Ab (Lafreniere et al. 2010b), 2M1207 (Chauvin et al. 2004; Lodato et al.
2005), DH Tau AB (Itoh et al. 2005) et AB Pic Ab (Chauvin et al. 2005b) démontrent bien la difficulté
pour y parvenir.

Fin 2008 marque la découverte de compagnons de masse planétaire a I'intérieur de disques de débris a
la géométrie complexe (Fomalhaut b; Kalas et al. (2008), 3 Pictoris b; Lagrange et al. (2009b), HR8799
bcd ; Marois et al. (2008)). Ces systémes planétaires lient enfin clairement la formation des planétes a la
présence de disques. lls constituent des clefs pour comprendre la formation des planétes massives et leurs
interactions avec le disque.

La quéte des planétes extrasolaires connait une évolution extrémement rapide ces derniéres années.
Dans ce cadre, I'imagerie joue un rble important pour tester les mécanismes de formation et d’évolution
des planétes. Cette technique laisse présager beaucoup plus de découvertes intrigantes dans les années
qui viennent avec les futurs relevés systématiques des instruments VLT /SPHERE (Beuzit et al. 2006),
Gemini/GPI (Macintosh et al. 2006), JWST (Gardner et al. 2006) et E-ELT/EPICS (Kasper & Beuzit
2010).

3L’association des deux composantes du systeme doit encore étre confirmée par une étude des mouvements propres précise.
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3 Caractérisation des atmosphéres froides

3.1 Des naines M aux naines Y

La plupart des naines ultra-froides découvertes dans le champ ont des spectres qui déviaient des naines
M et ne peuvent pas rentrer dans le schéma de classification spectroscopique des étoiles (MK, Keenan
1973). Deux nouvelles classes ont donc été crées : "L" et "T". Dans I'optique, le spectre des naines "L"
(Kirkpatrick et al. 1999a; Martin et al. 1999) est caractérisé par des absorptions faibles d'oxydes (TiO et
VO), des bandes fortes d'hybrides (FeH et CrH) et des raies d'éléments alcalins (Na, K, Rb, Cs). Dans le
proche infrarouge, les spectres sont dominés par des raies de HoO, FeH, et CO (Fig. 2). Les raies d'éléments
alcalins persistent dans le spectre optique des naines "T". Cependant, les spectres se différentient par la
présence d'absorptions de CHy, de H2O, et des effets d'absorption par collision induite (CIA) de Hy dans le
proche infrarouge (Fig. 2). L'ensemble de ces raies sculpte le continuum de corps noir de I'objet ne laissant
qu'un pseudo-continuum relié indirectement a la température effective (T,ss) de I'objet.

A faible résolution spectrale, I'évolution des raies dans le proche infrarouge a permis de définir un
schéma de classification cohérent avec celui définit dans I'optique (Reid et al. 2001; Testi et al. 2001;
Geballe et al. 2002). Plus récemment, McLean et al. (2003) et Cushing et al. (2005) ont construit deux
librairies a moyenne résolution spectrale (R~2000) de spectres de naines ultra-froides qui couvrent la bande
JHK (1.1-2.5 pm). lls ont quantifié les variations d'un ensemble de raies étroites qui peuvent donner des
contraintes supplémentaires sur le type spectral *.
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Fig. 2: Spectres de naines M, L et T. Figures tirées de Burgasser (2001) et Geballe et al. (2002).

Des modeéles reproduisant le flux émergeant de I'atmosphére de ces objets (partie 3.3) montrent que
les changements entre naines M et L sont expliqués par une décroissance de la température effective qui
conduit elle-méme a la formation d'une couche nuageuse composée de poussiéres réfractaires (grains) en
dessous de < 2700 K (Tsuji & Nakajima 2003; Allard et al. 2001; Helling et al. 2008a). La transition L-T

*D'autres librairies 3 moyenne résolution existent mais ne couvrent pas toutes les bandes avec une résolution constante
et signal a bruit aussi élevé que les deux librairies mentionnées ici. Pour obtenir une liste de ces librairies, le lecteur peut se
reporter a la table 1 de Rayner et al. (2009).
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est reliée a la sédimentation de ces poussieres a une T,y presque constante de ~1400 K (Vrba et al.
2004; Stephens et al. 2009). Elle se caractérise dans le proche-infrarouge par I'apparition de bandes de
CHy. Lorsque la T,¢s s'approche 400 K, Burrows et al. (2003) prédit la formation de nuages de H>O, la
domination des absorptions de NH3, et I'augmentation du flux dans I'infrarouge moyen. Ces changements
motivent la création d'une nouvelle classe spectrale nommée "Y" (Kirkpatrick et al. 1999b). Plusieurs objets
de transitions avec des températures entre 800 K et 500 K on été découverts et caractérisés (Warren et al.
2007; Delorme et al. 2008a; Burningham et al. 2008; Leggett et al. 2009; Lucas et al. 2010; Goldman
et al. 2010; Scholz 2010). La multiplication des relevés profonds dans le proche infrarouge au sol (UKIDSS,
Lawrence et al. (2007); CFBDS, Delorme et al. (2008b); CFBDSIR, Delorme et al. (2010); VISTA,
McPherson et al. (2006)), depuis I'espace (Liu et al. 2008), et avec des instruments munis d'optique
adaptative comme GPI et SPHERE devraient fournir dans les prochaines années les premiers représentants
de cette nouvelle classe d'objets a la frontiére entre les planétes géantes gazeuses et les naines brunes.

3.2 Découverte et caractérisation de naines ultra-froides aux ages jeunes

Les modeéles évolutifs "Hot-start" (Chabrier et al. 2000; Burrows et al. 2001) prédisent que les objets
substellaires se forment et se contractent au cours du temps, étant plus chauds, plus larges, et donc plus
lumineux aux ages jeunes (< 100 Myr). Par conséquent, plusieurs objets jeunes de faible masse qui seraient
trop peu lumineux pour étre étudiés apres s'étre refroidis et contractés, furent découverts dans des amas et
dans les associations jeunes et proches (< 100 pc, voir le bilan des membres des associations jeunes dans
Torres et al. 2008) pendant des relevés profonds (c'est-a-dire Robberto et al. 2010; Rebull et al. 2010,
pour les plus récents), avec des instruments munis d'optique adaptative (c'est-a-dire Patience et al. 2002;
Chauvin et al. 2003, 2010), ou depuis I'espace (Hubble, Spitzer: c'est-a-dire Lowrance et al. 1999, 2000,
2005; Luhman et al. 2007; Todorov et al. 2010). Parmi ces découvertes, des objets de masse planétaire
(M < 13.6 My,;,) furent découverts isolés, comme systémes binaires ou autour d'autres étoiles. Leur
caractérisation (masse, rayon, composition) donne des indices précieux sur les mécanismes de formation
planétaires (Lodato et al. 2005; Dodson-Robinson et al. 2009).

Du fait de leur plus grand rayon et de leur masse réduite, les objets jeunes se caractérisent par une
gravité de surface g plus faible qui, comme la température effective, détermine les propriétés chimiques et
physiques des couches atmosphériques. Cela se traduit par I'apparition de signatures particuliéres qui ont
été identifiées dans les spectres optiques (400-1000 nm) des naines M tardives (faibles raies de CaH, K |,
Na I, et bandes de VO renforcées; Martin et al. 1996; Luhman et al. 1997; Luhman & Rieke 1999; Gizis
2002; Luhman et al. 2003a) et plus récemment de naines L précoces (L0-L5, Kirkpatrick et al. 2006; Cruz
et al. 2009; Luhman et al. 2009). Dans le proche infrarouge (1-2.5 um), les spectres se caractérisent par
une bande H avec un pseudo-continuum triangulaire (Lucas et al. 2001; Kirkpatrick et al. 2006; Allers et al.
2007; Lodieu et al. 2008; Weights et al. 2009; Bonnefoy et al. 2010) et des raies des alcalins (Na I, K 1)
réduites (Gorlova et al. 2003; McGovern et al. 2004; Kirkpatrick et al. 2006). Ces différences peuvent étre
utilisées pour estimer 'dge des objets étudiés (Gorlova et al. 2003; Slesnick et al. 2004; Allers et al. 2007)
et ainsi révéler/confirmer leur appartenance a un amas. L'utilisation de ces changements pour accéder
aux parametres physiques de ces objets est cependant limitée par I'absence de regles de classifications qui
prennent en compte les variations de gravité de surface (Kirkpatrick 2005) et d’échelles de conversions
température—type spectral associées pour les objets tardifs.

3.3 Modéles d’atmospheéres

Des modeles d'atmospheres ont été dévelopés pour lever cette dégénérescence entre température et
gravité de surface. lls tentent de reproduire le flux émis par les objets a différentes températures effectives,
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compositions et gravité de surface. Ces modéles sont a la base de notre compréhention des processus
physiques (température, pression), chimiques (espéces chimiques présentes a une température donnée et
une gravité donnée) et dynamiques (formation /sedimentation de poussieres, voir méme la convection, |'éffet
de I'irradiation) qui prennent place dans les atmosphéres froides. Leur comparaison aux spectres empiriques
permet ainsi de remonter aux paramétres physiques des objets étudiés. Les non reproductibilités des spectres
synthétiques permettent d'améliorer les modeéles d'atmosphéres utilisés dans les modéles évolutifs (section
4).

Familles de modeéles

Une diversité de modéles d'atmosphéres existe pour étudier les propriétés des étoiles de faibles masses
(Hauschildt & Baron 2005, par exemple) jusqu'aux exoplanétes irradiées (Barman et al. 2005; Fortney
et al. 2010, 2008a). J'ai étudié pendant ma thése des objets isolés ou des compagnons d’étoiles a large
séparation (> 10 AU)® ou isolés. Les effets d'irradiation jouent dans notre cas un rdle négligeable sur les
processus physico-chimiques et la structure de I'atmosphére. Pour cette raison, nous nous focaliserons ici
sur la description des familles de modéles d’atmosphéres d'objets non-irradiés.

Trois grandes classes de modéles existent :

— Les modéles sans grains, dit "grain-less" décrivent les atmosphéres d'objets avec T,y 2 2700 K
(c.a.d jusqu'aux naines ~M8). lls prennent en compte la formation de molécules. En revanche, ils
ne prennent pas en compte |'opacité des grains qui se forment en dessous de 2700 K (Tsuji et al.
1996). Cela les rend inadéquats pour |'étude des spectres de naines M tardives et L. Les modeles
utilisés actuellement (NEXTGEN, Hauschildt et al. (1999) ; AMES-GAIA, Brott & Hauschildt (2005),
annexe A) sont générés a partir du code de transfert radiatif PHOENIX (Hauschildt et al. 1997).
Le code admet en entrée une liste d'opacités ou/et de profils de raies correspondant a un ensemble
d’'éléments pouvant se former a I'équilibre chimique calculé a différentes altitudes dans I'atmosphére.
Lorsque Tss < 1400K (apres la transition L—T), on pense que la couche de poussiéres se morcelle
puis disparait sous |'effet de la sédimentation efficace des grains (voir Burrows & Sharp 1999) sous la
partie optiquement mince de |'atmosphére (autrement dit, sous la photosphére). Les modéles AMES-
CONDOO (Allard et al. 2001) peuvent aussi étre qualifiés de "grain-less". lls sont fréquemment utilisé
pour représenter |'atmospheére des naines froides. lls prennent en compte la formation de grains en
dessous de 2700 K, et considerent qu'ils sédimentent immédiatement. Les grains provoquent une
déplétion du gaz dans la photosphére qui modifie I'équilibre chimique. Leur opacité n'est pas prise
en compte dans le transfert radiatif. Les modeéles évolutifs de Burrows et al. (1997) utilisent aussi
un modele d'atmosphére qui prent en compte I'éffet de formation des grains sans prendre en compte
leur opacité.

— Les modeles dit "DUSTY" (Allard et al. 2001) décrivent un cas extréme ou la poussiére se forme et se
maintient a I'équilibre chimique dans toutes les couches de la photosphere plus chaudes que ~1800
K. lls sont valables pour des températures effectives comprises entre ~1700 K et ~2700 K. Les
modeles "AMES-DUSTY" sont les plus fréquemment utilisés pour décrire I'atmospheére des naines
brunes. lls sont employés dans la section 4.1 de la partie Il. Je décris leurs principales caractéristiques
dans I'annexe A.

— On s'attend dans la réalité a trouver des atmosphéres intermédiaires ol les grains se forment puis
sédimentent progressivement. Les modeles de type "SETTL" se placent dans ce cas. lls sont valables
sur tout l'intervalle de température. Mais ils nécessitent le développement d'un modéle de nuage
complexe ol la micro-physique des grains (condensation, coagulation, réactions de surface) et des

®A I'exception de TWA 22 AB dont la séparation est de 1.8 UA
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effets dynamiques (sédimentation, mélange convectif,...) entrent en jeu (Helling et al. 2001, 2004;
Woitke & Helling 2004; Burrows et al. 2006). Quatre types de modéles de nuages (et modeéles
d’atmosphéres associés) existent (voir les références récentes : Tsuji 2005; Saumon & Marley 2008;
Helling et al. 2008b; King et al. 2010) et sont comparés par Helling et al. (2008a). lls aboutissent a des
distributions spectrales d'énergie sensiblement différentes. Le fonctionnement de deux des modeles
BT-SETTL et DRIFT-PHOENIX est détaillé en annexes (annexes A). J'utilise ces deux modeéles dans
la section 4.2.3 de la partie Il.

3.4 Questions ouvertes

Les études montrent :

— que les modeles d'atmosphére sont encore incomplets (Leggett et al. 2001; Lucas et al. 2001; Bon-

nefoy et al. 2010; Rice et al. 2010a) et doivent étre utilisés prudemment.

— qu'il existe des problémes dans les méthodes de classification des objets jeunes ou/et sur-métalliques

(cf. Looper et al. 2008; Herczeg et al. 2009).

— de fortes dissentions dans les méthodes de caractérisations spectroscopiques des compagnons de

faible masse jeunes, naines brunes ou planétes.

L'obtention d'un échantillon de spectres a haut rapport signal sur bruit dans le proche infrarouge d'objet
jeunes correctement classifiés est donc nécessaire pour identifier d'avantage de signatures spectroscopiques
caractéristiques. Ces signatures sont cruciales pour détecter de nouveaux membres jeunes des amas et
compléter leur fonction de masse initiale. Les spectres d'objets bien caractérisés peuvent ensuite étre
employés pour définir un ensemble de spectres de références afin de développer une classification homogene
avec celle des objets du champ. Enfin, d'avantage de spectres d'objet jeunes sont nécessaires pour calibrer
les modeles d'atmosphere.

4 Contrainte des modeéles évolutifs aux ages jeunes

4.1 Description des modeéles évolutifs

Des modeles d'évolution existent aussi pour les naines brunes (et les étoiles de faible masses). lls doivent
représenter correctement l'intérieur de ces objets denses et froids ou I'équilibre hydrostatique est établi grace
a la pression de dégénérescence des électrons qui empéche I'effondrement gravitationnel. L'équation d’état
qui régit le comportement des constituants majoritaires que sont I'Hydrogéne et I'Hélium doit prendre alors
en compte les interactions fortes entre les particules. La présence de composés moléculaires et de grains
dans les couches atmosphériques des objets plus froids que T¢;;=4000 K provoque une modification non
négligeable de la distribution spectrale du flux émis dans la photosphére (Allard 1990; Brett & Plez 1993;
Saumon et al. 1994; Allard & Hauschildt 1995; Brett 1995; Tsuji et al. 1996; Hauschildt et al. 1999; Allard
et al. 2001; Helling et al. 2008a). Deux impulsions majeures ont été données a la fin des années 90 avec
I'introduction de I'équation d'état de Saumon et al. (1995) d'une part et les modeéles d’atmosphére d'autre
part. L'équation d’'état est utilisée dans des modéles d’intérieur qui décrivent la structure mécanique et
thermique des étoiles de faible masse, des naines brunes et des planétes géantes gazeuses. Les modeles
d'atmosphére sont alors utilisés comme conditions aux limites des modeles d'intérieur. Ce couplage permet
une description compléte de la physique des objets a différents stades d'évolution

Plusieurs familles de modeles évolutifs existent. La famille des modéles de Lyon (Baraffe et al. 1998;
Chabrier et al. 2000; Baraffe et al. 2003, étoiles de faible masse, naines brunes, objets de masse plané-
taire), de Siess et al. (2000) (étoiles de faible masse, étoiles de masse intermédiaire), et les modéles de
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Marley/Fortney (e.g. Marley et al. 2007; Fortney et al. 2008b, planétes non irradiées) utilisent des modéles
d’atmosphére comme conditions aux limites. A I'opposé, les modéles de D'antona et Mazzitelli (D'Antona
& Mazzitelli 1994, 1997, étoiles de faible masse, naines brunes), de Palla & Stahler (1999) (étoiles de
faible masse, étoiles de masse intermédiaire) et de Swenson et al. (1994) (étoiles de faible masse, étoiles de
masse intermédiaire) considérent une atmosphére grise (T(7) et équilibre radiatif). Les modeéles de Tuscon
(Burrows et al. 1997, étoiles de faible masse, naines brunes) sont aussi basés sur une atmosphére grise
mais |'équation de transfert radiatif est résolue. Lorsque les modéles d'atmosphére ne sont pas employés,
les prédictions sur-estiment la température a une masse donnée.

Plusieurs sources d'incertitudes affectent alors les modéles évolutifs, en particulier aux ages jeunes :

— Les conditions aux limites : notre connaissance des atmosphéres froides et jeunes est encore limitée
(section 3.4). Cela motive I'obtention d'un large échantillon de spectres d'objet jeunes, et en parti-
culier dans le proche infrarouge ot le flux des objets détectés par imagerie est directement comparé
aux prédictions issues des modéles d’atmosphéres.

— Le traitement de la convection

— Le choix des conditions initiales : les modéles actuels (a I'exception de Fortney et al.) se basent sur
I'effondrement gravitationnel sphérique d'un nuage de gaz. L'évolution des objets commence avant
ou aprés que le Deutérium ait commencé a étre briilé, c'est-a-dire lorsque la masse des objets est
suffisante pour qu’en leur coeur régne une température de ~ 5 x 10° K. Ces conditions initiales sont
assez simplistes. Elles rendent |'estimation de I'dge des objets dangereuse (Baraffe et al. 2002).

— L'activité magnétique : des champs magnétiques puissants pourraient inhiber le transport d'énergie
par convection, ce qui aurait tendance a augmenter le rayon des objets.

Avant la mesure de la masse de EK Cep b par Popper & McAlister (1987), toutes les masses d'étoiles et
de naines brunes jeunes (4ge < 100 Myr) ont été dérivées en utilisant uniquement les modeéles évolutifs. Les
prédictions des modeles servent a définir la fonction de masse initiale des amas. Dans le domaine stellaire,
les masses prédites permettent de construire une chronologie des premiers stades de la formation incluant
les étapes d'évolution des disques circumstellaires et de la formation des systémes planétaires. Les modéles
sont donc a la base de notre compréhension des mécanismes de formations des planétes aux étoiles.

Calibrer ces modeles aux ages jeunes est donc a la fois capital pour s'assurer de la validité des masses
prédites mais aussi pour comprendre les processus de formation des objets stellaires, substellaires et plané-
taires.

4.2 Contraintes des modéles
Techniques

La masse mais aussi la luminosité, la gravité de surface (log(g)), la température effective (T,yf), le
rayon et I'dge doivent étre mesurés simultanément et avec précision.

Plusieurs méthodes co-existent actuellement pour dériver ces parameétres. Les binaires a éclipses qui
fournissent une mesure directe de la masse des deux composantes de la binaire mais aussi des rapports des
rayons et des températures effectives. Pour les systemes encore entourés d'un disque, la détermination de la
vitesse de rotation de la matiére circumstellaire permet de mesurer la masse de I'objet central (Simon et al.
2000). Enfin, I'apport de la haute résolution angulaire permet désormais de caractériser complétement les
systémes a trés faible séparation qui effectuent une révolution en quelques décénnies. Les suivis orbitaux
donnent accés aux masses dynamiques totales des systémes. Lorsque la distance est bien établie, le ratio des
masses des composantes est dérivé des mesures de vitesses radiales. La spectroscopie résolue du systeme
contraint la luminosité, la température effective et la gravité de surface des composantes. Pour que la
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méthode soit applicable, les objets doivent étre situés dans le voisinage du Soleil (< 100 pc). Pour cette
raison, les rares cibles jeunes étudiées pour |'instant sont situées dans les associations jeunes et proches et
dans les régions de formation stellaire.

4.3 Résultats
Objets évolués

Les objets plus agés que ~ 30 Myr testent la validité de la physique employée dans les modeéles qui ne
sont plus sensibles aux conditions initiales.

Les diagrammes couleur-magnitude des amas globulaires ainsi que les relations masse-rayon et masse-
magnitude des amas ouverts prouvent que les dernieres générations de modéles ont été considérablement
améliorés. Des mesures récentes de rayons dans les systemes de binaires a éclipse révélent cependant des
différences entre les rayons mesurés et prédits. La métallicité Berger et al. (2006) ou une inhibition de la
convection due au champ magnétique (D’Antona et al. 2000; Mullan & MacDonald 2001; Chabrier et al.
2007; Jackson et al. 2009) pourraient en étre a I'origine.

Avant 2009, seuls trois systemes binaires a la limite ou dans le régime substellaire avaient une masse
mesurée dynamiquement : la binaire M8.5+M9 LHS 1070BC (Leinert et al. 2001; Seifahrt et al. 2008),
la binaire M8.5+M9 Gl 569Bab (Zapatero Osorio et al. 2004; Simon et al. 2006), et le systéme L0.5+L1
2MASS J0746+2000AB (Bouy et al. 2004). Depuis, le nombre de sources étudiées a plus que quadruplé
grace notamment a l'introduction des systemes d’OA équipées d'étoiles laser. Les travaux de Konopacky
et al. (2010) montrent que les modeéles sous-estiment la masse des naines M tardives jusqu'aux naines L5
tandis qu'ils sur-estiment la masse d'un systéeme de naine T étudié. Si ces tendances en fonction du type
spectral se confirment aux dges jeunes, cela impliquerait que la masse des planetes extrasolaires détectées
par imagerie est tantot sur sur-estimée, tant6t sous estimée par les modéles.

Calibrateurs jeunes : confrontations avec les prédictions et biais

Parmi les 33 objets jeunes (4ge < 30 Myr) dont la masse a été déterminée dynamiquement, on compte
16 membres de binaires a éclipses, 5 objets suivis par astrométrie et 12 objets entourés d'un disque (qui a
permis la mesure de masse). Dans I'échantillon, seuls 9 objets ont une masse inférieure 3 0.5 M, et deux
objets uniquement sont substellaires.

La comparaison des masses prédites aux masses mesurées révele que les modeéles évolutifs de Swenson
et al. (1994); S04, D'Antona & Mazzitelli (1997) ; DM97, Siess et al. (2000) ; S00, Palla & Stahler (1999) ;
PS99 et Baraffe et al. (1998); BCAH98, tendent a sous-estimer la masse des objets (voir la figure 3). Au
dela de 1.02 M), la différence entre les prédictions et les mesures est seulement en moyenne de 10 %.

Pour des masses plus faibles, la différence moyenne atteint ~ 20 % pour les modéles S94, PS99 et S00
et 43 % pour les modeles DM97. Ces différences suggerent donc des déviations importantes des prédictions.
Prato et al. (2002) ont étudié 4 binaires a fort rapports de masses avec des étoiles primaires de masse
supérieure 3 1 et des compagnons aussi peu massifs que ~0.2 Mg. lls ont découvert que les modéles
prédisaient des rapports systématiquement plus faibles que ceux mesurés.

Les probléemes constatés ne sont cependant pas nécessairement causés par les modeéles mais pourraient
résulter de biais observationnels, comme par exemple dans les échelles de conversions entre type spectral et
température éffective. De méme, les luminosités sont souvent dérivées de la photométrie absolue de I'objet
en bande étroite grace a des corrections bolométriques uniquement calibrées pour des objets dgés.
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Fig. 3: Différence exprimée en pourcents entre la masse théorique prédite par les modeéles de Swenson et al.
(1994) — S04, D'Antona & Mazzitelli (1997) — DM97, Siess et al. (2000) — SO0, Palla & Stahler (1999)
— PS99 et Baraffe et al. (1998) — BCAHO98, et la masse des objets jeunes mesurée dynamiquement. Les
modeles BCAHI8 ont été testés pour deux valeurs du paramétre de mélange a=1.0 (B1.0) et 1.9 (B1.9).
Figure tirée de Mathieu et al. (2007).

Dans le domaine des naines brunes, un seul calibrateur dynamique existe : 2M0535-05 AB. Les masses
des composantes de cette binaire a éclipse sont correctement prédites a ~ 1 Myrs par les modéles (Stassun
et al. 2006). Mais les modeéles ne sont pas capables de reproduire le rapport des températures effectives qui
indique que I'objet le moins massif est aussi le plus chaud. Cette inversion de températures pourrait étre
causée par |'effet des forces de marées gravitationnelles (Heller et al. 2010) ou des champs magnétiques
(Stassun et al. 2007; Czesla et al. 2008; G6mez Maqueo Chew et al. 2009).

A terme, I'étude de la naine brune AB Dor C (Close et al. 2005, 2007) pourrait aussi fournir une
contrainte supplémentaire des prédictions a un age intermédiaire (typiquement < 100 Myr). Mais I'dge du
systéme reste pour l'instant trés incertain (Boccaletti et al. 2008).

Il est donc certain que de nouvelles études doivent se focaliser sur :

— La calibration des modeles d'atmosphéres qui passe par I'obtention d'un échantillon de spectres
d’'objets jeunes et froids.

— La découverte et la caractérisation a haute précision d'un ensemble de calibrateurs aux ages jeunes
pour dégager des inconsistances globales entre les prédictions des modeéles et les mesures. |l est en
particulier important de découvrir des calibrateurs proches (ou a I'intérieur) du domaine des masses
planétaires pour confirmer la dépendance de I'écart entre masses prédites et mesurées en fonction du
régime de masse pour les objets évolués (étoile, naine brune, planéte). Ces calibrateurs permettront
a leur tour d'estimer correctement la masse des objets détectés par imagerie et de contraindre ainsi
de maniére plus fiable les modéles de formation des compagnons de faible masse.
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5 Apport du travail de these

La recherche et la caractérisation des propriétés physiques et chimiques des compagnons de faible masse
est un domaine de recherche trés riche et fortement interconnecté (voir la Fig. 4). Mon travail de these
m'a donc conduit a travailler sur un ensemble de projets distincts (par la nature des objets étudiés, les
techniques employées) mais nécessaires pour atteindre une meilleure compréhension de ces objets.

Une partie de ce travail est consacrée a la détection de nouveaux compagnons de faibles masse avec
I'instrument NaCo. Dans la partie |, je décris un ensemble d'outils de traitement des données d'imagerie que
j'ai développés pour détecter de nouveaux compagnons plus proches et plus faibles que lors de précédentes
campagnes d'imagerie. Ces techniques ont conduit a la re-détection dans deux bandes photométriques dif-
férentes du compagnon planétaire 3 Pictoris b. Le systéme planétaire 3 Pictoris Ab, entouré d'un disque de
débris, offre de multiples perspectives pour comprendre en détail les mécanismes de la formation planétaire.

La deuxiéme partie de ma these (partie Il) s'intéresse plus particulierement a la caractérisation d'un
ensemble d'objets jeunes. Je présente dans un premier temps le travail que j'ai mené pour maitriser et
optimiser le traitement des données provenant du spectrographe intégral de champ SINFONI (Chapitre
1 et 2). Ce travail s'est poursuivi par le développement d'algorithmes d'extraction des spectres (Chapitre
3). Ces outils on été employés sur un ensemble de données pour construire une bibliothéque de spectres
d'objets jeunes et froids (Chapitre 4). Cette bibliotheque inclut notamment le spectre du compagnon de
masse planétaire qui est caractérisé en détail dans la section 4.1. Enfin, j'ai conduit une étude qui combine
les techniques d'imagerie et de spectroscopie intégrale de champ pour mesurer la masse dynamique, la
photométrie et les paramétres atmosphériques de la binaire serrée de faible masse TWA 22. Ce systéme
pourrait étre un nouveau calibrateur dynamique des modeéles évolutifs.

Scénarios

de formation —>| Statut de I'objet I:

s A Etude statistique
" I v y Configuration du systeme Masse
ype spectra age
N i Luminosité  |Spect 2 N
Modeles Comparaison Pectrel pécouverte Modéles Teff
' \ - r Teff |—— E . ——— . . — —
d'atmosphere log(g) Couleur| d'un objet Flux dans évolutifs Prédictions |0.9(9). ’
une bande Luminosité
“ M/H “ Rayon
. Y Etude dynamique
Comparaison Masse
Comparaison Bibliothéque dynamique Contrainte
»| despectres
Contrainte empiriques Comparaison

Fig. 4: Principes associés a la découverte et a la caractérisation des compagnons de faible masse.
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L'étude de |'environnement proche des étoiles est limitée par notre capacité a résoudre les détails les plus
fins (résolution angulaire) et a discerner des structures plus faibles que I'étoile (contraste). Depuis le sol, la
turbulence atmosphérique dégrade la résolution angulaire des télescopes. Pour s'affranchir de I'atmosphere,
les télescopes peuvent étres placés dans |'espace au prix d'une complexité logistique (les contraintes de
lancement limitent la taille des télescopes, et les réparations en cas de panne sont délicates, sinon impos-
sibles). Des techniques (interférométrie des tavelures, optique adaptative, "lucky imaging", masquage de
pupille) ont donc été mises au point pour restaurer en partie la résolution. Parmi ces techniques, |'optique
adaptative décrite dans la section 1.1.2 peut étre couplée a des techniques de haut contraste pour éliminer
au mieux le flux de I'étoile. Les techniques de haut contraste reposent sur des principes optiques (corono-
graphes, SDI, IFU) et des procedures observationnelles particulieres (ADI, suivi de champ). La découverte
de compagnons de faible masse toujours plus proches et plus faibles par rapport a leur étoile illustre les
progres récents réalisés dans ce domaine (Tab. 1.1).

Dans ce chapitre, j'introduis les techniques d'observation a haute résolution angulaire et a haut contraste
qui m'ont servi non seulement pour détecter des compagnons de faibles masses, mais aussi pour les carac-
tériser.

1.1 Imagerie a haute résolution angulaire

1.1.1 Formation des images a travers une atmospheére turbulente

Un télescope forme I'image de sources lumineuses (étoiles, galaxies,...) situées a l'infini. |l se caractérise
par sa surface collectrice aussi appelée pupille et notée P. Elle est généralement constituée d'un anneau
de diamétre externe D et de diamétre interne d, et définie par la fonction :

P(r) = {1, sid/2<r<D/2 1)

0, sinon
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Tab. 1.1: Echantillon de compagnons (classés par année de découverte) de tres faible masse observés a
haute résolution angulaire dans I'infrarouge.

Objet Séparation Contraste Masse Instrument Méthode Référence
(arcsecondes) (mag) (M jup)
2M1207 b 0.77 AT =7 5-8 NACO Bande large Chauvin et al. 2004
AH =5.7 NACO Bande large Chauvin et al. 2004
AK =5 NACO Bande large Chauvin et al. 2004
AL = 3.6 NACO Bande large Chauvin et al. 2004
AB Pic b 5.5 AJ = 8.6 13-14 NACO Coronographie Chauvin et al. 2005
AH =176 NACO Coronographie Chauvin et al. 2005
AK =7.2 NACO Coronographie Chauvin et al. 2005
GQ Lup b 0.73 AK =6.3 10-20 CIAO Bande large Marois et al. 2007
AL =6.4 CIAO Bande large Marois et al. 2007
DH Tau B 2.34 AJ =5.9 8-12 CIAO corono Itoh et al. 2005
AH =6.1 8-12 CIAO corono Itoh et al. 2005
AK = 6.0 8-12 CIAO corono Itoh et al. 2005
1RXS1609 b 2.22 AJ =38.1 6-11 NIRI+-ALTAIR Bande large Lafreniére et al. 2008
AH =177 NIRI4+ALTAIR Bande large Lafreniére et al. 2008
AKg =72 NIRI+-ALTAIR Bande large Lafreniére et al. 2008
AL =6.1 NIRI+ALTAIR ADI Lafreniére et al. 2010
HR8799 b 1.73 AJ =13.9 5-11 NIRC2 & NIRIH-ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AH =126 NIRC2 & NIRIH+-ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AK =11.8 NIRC2 & NIRIH-ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AL =10.5 NIRC2 & NIRIH-ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
HR8799 c 0.95 AJ =12.2 7-13 NIRC2 & NIRI+ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AH =11.6 NIRC2 & NIRIH+ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AK =10.9 NIRC2 & NIRIH+ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AL =9.5 NIRC2 & NIRIH-ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
HR8799 d 0.63 AJ =12.9 7-13 NIRC2 & NIRI+ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AH =116 NIRC2 & NIRI+ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AK =10.9 NIRC2 & NIRI+ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
AL =9.4 NIRC2 & NIRIH+ALTAIR ADI & corono Marois et al. 2008
B Picb 0.3-0.4 AKgs =9.2 8 NACO ADI Bonnefoy et al. 2010, submitted
AL =77 NACO ADI Lagrange et al. 2010
GJ 578 b 1.9 AH = 14.5 10-40 HiCIAO ADI Thalmann et al. 2009
1.8 AL’ =9.5 10-40 Clio ADI Currie et al. 2010
2M J044144 B 0.105 AH =1.7 5-10 NIRI4+-ALTAIR Bande large Todorov et al. 2010
AKgs =1.5 NIRIH+-ALTAIR Bande large Todorov et al. 2010

avec D le diamétre du télescope, soir 8.2 m pour les 4 unités du VLT.

Prenons une onde lumineuse provenant d'un point source (une étoile par exemple) selon une orientation
(&) avec une amplitude complexe ¢(&). L'image de ce point dans le plan focale du télescope, appelée
fonction d’'étalement de point (ou FEP), n'est autre que le module carré de la transformée de Fourier de
¢(a) multipliée par la pupille du télescope :

FEP(G) o| TF[¢(@)P(r)] ||* (1.2)

La Fonction de Transfert Optique (FTO) est définie comme sa transformée de Fourier.

Un objet astronomique a la distribution d'intensité O(&) hétérogene (une nébuleuse, par exemple) peut
étre considéré comme un ensemble de sources non cohérentes. Son image est une superposition de I'image
de chacune des sources. L'intensité au foyer du télescope I(&) s'écrit sous la forme d'une convolution :

—, =,

1(@) = [ O(B)FEP(a— p)df (1.3)

lorsque la FEP ne dépend pas de I'angle d'observation (on parle alors d'angle d’isoplanétisme, noté
92’50)-

Ainsi, I'image d'un objet correspond a la convolution de sa distribution spatiale d'intensité par la FEP du
télescope. De maniére équivalente, la transformée de Fourier de I'image f(f) correspond a la multiplication
de la transformée de Fourier O(f) de I'objet par la FTO :

~ = = —

I(f) = FTO(f) x O(f) (1.4)
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avec f la variable conjuguée de a.

Lorsque I'on observe depuis I'espace, I'onde lumineuse a I'entrée du télescope est plane. ¢(&) = 1. La
FEP du systéeme correspond alors au module carré de la transformée de Fourier de la pupille. Elle prend
la forme d'une tache d'Airy (F a4y (&) constituée d'un pic central entouré d'anneaux de tailles croissantes
et dont l'intensité diminue. La largeur a mi-hauteur du pic, qui vaut A/D (avec A la longueur d'onde a
laquelle s'effectue I'observation) définit la séparation angulaire minimum atteignable avec le télescope®. On
parle de "limite de diffraction".

Depuis le sol, la turbulence présente dans les couches atmosphériques dévie les rayons lumineux du
fait des fluctuations locales de I'indice de I'air. L'atmosphére se comporte comme un ensemble de sous
ouvertures de taille caractéristique rg, avec rg le parametre de Fried qui ne dépasse pas quelques dizaines
de centimeétres aux longueurs d'onde visibles dans les meilleurs sites d’observation. La FEP de I'instrument
est alors éclatée en un ensemble de tavelures de dimension A/D qui se moyennent au cours du temps pour
former une tiche de forme gaussienne et de largeur a mi-hauteur A\/rg. A\/ro est défini comme le seeing
valable pour un site d'observation donné a un instant ¢. On définit aussi le temps caractéristique d'évolution
de la turbulence atmosphérique, ou temps de cohérence, 79 (= 2 ms au VLT).

L'atmospheére introduit donc une perte de résolution angulaire. Dans le plan de Fourier, la FTO oscille
autour de 0 pour les fréquences f qui dépassent ry/A. L'atmosphére élimine donc les hautes fréquences
spatiales de I'objet (c'est-a-dire il agit comme un filtre passe-bas).

1.1.2 Restitution de I'information angulaire par optique adaptative

L'optique adaptative (OA) est une technique opto-mécanique qui permet de restaurer la résolution
angulaire A/ D du télescope avant |'enregistrement des images sur le détecteur d'un instrument. Elle repose
sur la correction en temps réel des déformations du front d'onde induites par I'atmosphére terrestre. Un
systéeme d’OA est composé de trois piéces maftresses : un analyseur de surface d'onde, un miroir déformable,
et un calculateur en temps réel qui forment une boucle d'asservissement dont la consigne est de restaurer
la planéité du front d'onde.

Son principe de fonctionnement est représenté dans la figure 1.1. Au foyer (Cassegrain ou Nasmyth pour
les systémes actuels) du télescope, le faisceau lumineux est envoyé sur un miroir déformable puis sur une
une lame séparatrice. La lame renvoie une partie du faisceau lumineux (généralement, la partie visible) sur
I'analyseur de surface d'onde tandis que le flux restant est focalisé sur le détecteur (ou envoyé dans un autre
instrument comme une caméra d'imagerie). Deux types d'analyseurs de surface d’onde sont couramment
utilisés : I'analyseur de courbure (Roddier & Roddier 1988, 1993) et de Shack-Hartmann (Shack & Platt
1971). lls reposent tous les deux sur un re-découpage de la pupille en sous-ouvertures a I'aide d'un réseau
de micro-lentilles. Un troisiéme type d'analyseur, I'analyseur pyramidal (Ragazzoni 1996), a été récemment
testé sur le miroir secondaire adaptatif du Large Binocular Telescope (Esposito et al. 2006). L'analyseur
de courbure donne accés pour chaque sous ouverture 3 une mesure locale de la courbure du front d'onde.
Il équipe I'instrument SINFONI décrit dans la partie Il. L'analyseur de Shack-Hartmann mesure I'écart de
position du centroide au foyer de chaque micro-lentille, induite par la déformation du front d'onde, par
rapport a la position théorique (e.g. NACO). Cet analyseur donne alors acceés a la pente locale du front
d'onde.

Les mesures de I'analyseur sont envoyées au calculateur en temps réel qui commande le miroir déformable
pour restaurer le front d'onde. La fréquence d'analyse du front d’onde doit &tre autant supérieure que
possible au temps de cohérence de la turbulence 7y pour satisfaire une bonne correction.

5Nous faisons en réalité ici I’approximation que la FEP d'une pupille annulaire peut &tre approxiée par une tache d’Airy.
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Fig. 1.1: Schémat de principe d'une optique adaptative (Figure tirée de la thése de T. Fusco).

Le flux sur I'analyseur de surface d'onde doit étre suffisamment brillant pour limiter les erreurs associées
a la mesure de pente ou de courbure. Dans le cas contraire, I'analyseur doit utiliser une source brillante de
référence proche (typiquement a une séparation angulaire < 1’). En effet, au dela de 65, entre la source de
référence et I'objet, le front d'onde mesuré n'est plus corrélé avec celui de I'objet et la correction devient
nulle.

Les techniques d"OA actuelles ne reconcentrent pas I'intégralité du flux sous la forme d’'une tache d'Airy.
Lorsque I'on effectue une intégration sur un temps court (typiquement quelques centaines de millisecondes
en bande L"), la FEP prend la forme d'un pic central entouré de tavelures bouillonnantes créées par
la turbulence et non corrigée par le systéme (voir Fig. 1.2). A plus long temps de pose, les tavelures
bouillonnantes se moyennent pour former un halo de flux tandis que la partie centrale devient un pic
cohérent de largeur a mi-hauteur \/D.

On définit alors le rapport de Strehl (Sr) comme le ratio des intensitées maximales de la FEP corrigée
et de la tache d'Airy :

(1.5)

qui est égale a la fraction d’'énergie comprise dans le coeur cohérent de la FEP.
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Fig. 1.2: Coupe de FEP a court temps de pose (gauche), a long temps de pose (milieu) et a long temps de
pose avec saturation (droite). les images a long temps de pose sont constituées d'un pic cohérent de largeur
a mi-hauteur \/D ainsi que d'un halo de flux non corrigé. Le niveau de flux du halo et des anneaux est plus
élevé dans I'image saturée.

1.1.3 L’instrument NaCo

L'instrument NaCo (Lenzen et al. 2003; Rousset et al. 2003) installé au foyer Nasmyth du télescope
du télescope VLT /UT4 est constitué d'une caméra infrarouge CONICA (Near-Infrared Imager and Spec-
trograph) et du module d'optique adaptative NAOS (Nasmyth Adaptive Optics System). NAOS contient 5
lames séparatrices (VIS, N20C80, N90C10, JHK, K). Ces lames renvoient une partie de la lumiére vers un
des analyseurs Shack-Hartmann de NAOS qui fonctionnent soit dans le visible (0.45 a 1.0 um), ou dans
I'infrarouge (0.8 a 2.5 um). Un sélecteur de champ permet de choisir dans un champ de vue de 55" la
source de référence du systeme d'OA. Les commandes calculées a partir des mesures de I'analyseur sont
transmises a un miroir déformable équipé de 185 actuateurs piézo-électriques, et au miroir de tip-tilt pour
corriger I'ensemble des modes de déformation du front d'onde.

Le flux infrarouge corrigé des aberrations du front d’onde (0.9-5.5 um) est envoyé dans CONICA. La
caméra est équipée de trois roues a filtres pour I'imagerie en bande large (J — 1.27 um; H — 1.66 pm;
Ks =218 pum; L' — 3.80 um; M' — 4.78 um), intermédiaire, ou étroite (incluant un mode d'imagerie
spectral différentielle, voir section 1.2.1). Deux autres roues contiennent des densités neutres (ND_short,
facteur d'atténution = 1/89; ND__long, facteur d'atténuation = 1/55) et 6 caméras (S13, S27, S54, L27,
L54, SDI4) qui fixent la taille des pixels sur le ciel (13.22, 27.06, 54.3, 27.12, 54.7 et 17.25 mas/pixels
respectivement). L'instrument est enfin équipé de masques coronographiques (coronographe de Lyot avec
masque occultant ou semi-transparent, 4 quadrants, coronographe APP), d'un polarimétre, de masques de
pupille, ainsi que d'un interférométre de Fabry-Perrot.

Le faisceau lumineux est focalisé sur un détecteur de type Aladdin 3. Ce détecteur offre deux modes
de lecture en dessous de 2.5 um (Double_RdRstRd,FowlerNsamp) et deux modes de lecture au dessus de
2.5 um (Double_RdRstRd, Uncorr). Le choix des modes détermine la sensibilité, la dynamique, le niveau
du fond, et le taux de mauvais pixels. Les observations en bande L’ (voir le chapitre 2) sont effectuées en
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mode Uncorr le plus souvent.

1.2 Imagerie a haut contraste

1.2.1 Techniques existantes

Les techniques de haut contrastes naissent avec le développement dans les années 30 du coronographe
inventé par Bernard Lyot pour observer la couronne et les protubérances solaires (Lyot 1932). Elle repose
sur l'introduction d'un masque dans le plan focal de I'instrument pour occulter la lumiére de I'étoile. La
technique est a I'origine de la premiere détection directe (sans OA) d'un disque autour d'une autre étoile
(8 Pictoris ; Smith & Terrile 1984). Le coronographe couplé a I'OA permet de supprimer efficacement
le flux concentré dans un rayon comprenant le coeur cohérent. De nouveaux concepts de coronographes
a 4 quadrants (Rouan et al. 2000; Mawet et al. 2006), de Lyot appodisés (Soummer 2005), ou a vortex
(c’est-a-dire Foo et al. 2005) ont depuis été proposés et implémentés avec succes (Boccaletti et al. 2008;
Serabyn et al. 2010, Quanz et al. 2010).

Les techniques a postériori peuvent reposer sur |'obtention et la soustraction d'une FEP de référence.
C'est le cas de la "roll deconvolution", aussi appelée imagerie angulaire différentielle passive, ol deux images
prises a des orientations différentes sont soustraites. Cette technique fonctionne cependant uniquement
lorsque la FEP ne varie pas (ou trés peu) avec |'orientation de I'instrument et dans le temps. Elle a donc
été préférentiellement utilisée sur le télescope spatial Hubble (Schneider & Silverstone 2003; Fraquelli et al.
2004).

Plusieurs techniques de haut contraste tirent partie de I'information spectroscopique pour soustraire la
FEP de I'étoile simultanément :

— La technique d'imagerie spectrale différentielle (ou SDI pour spectral differential imaging) repose sur
I'hypothese que les spectres de compagnons froids sont dominés par des absorptions moléculaires
dont les plus importantes dans I'infrarouge sont HyO, CO, CHy, et NH3. En prenant simultanément
deux images d'une étoile dans deux bandes spectrales, dont I'une se situe dans la bande d'absorption
du compagnon et I'autre en dehors de cette bande, la contribution de I'étoile peut étre partiellement
éliminée et laisser apparaitre le compagnon (Racine et al. 1999; Marois et al. 2000).

— Sparks & Ford (2002) proposent d'utiliser la chromaticité des sous structures de I'étoile par rapport
au compagnon dans des données de spectrographes intégral de champ pour les séparer du flux du
compagnon (voir aussi la partie 3.2.2). Thatte et al. (2007) a récemment mis en pratique cette
méthode et affirme qu’elle peut atteindre des contrastes de 9 mag a 0.2" de I'étoile.

Outre les techniques de haut contraste, il est aussi possible de choisir la longueur d'onde d'observa-
tion qui optimise le contraste entre I'etoile et le compagnon en se placant par exemple dans I'infrarouge
thermique. Dans ce domaine de longueur d'onde, le flux de I'étoile a décru plus rapidement que le flux
du compagnon par rapport au proche infrarouge. La FEP a aussi un meilleur rapport de Strehl et est plus
stable.

Enfin, deux autres techniques observationnelles détaillées dans la section suivante tentent de limiter les
effets de variation de la FEP. Je les ai utilisées dans la bande L' pour tenter de re-détecter le compagnon
(3 Pictoris b.
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1.2.2 Suppression différentielle de I'énergie résiduelle
Techniques observationnelles

Les contrastes accessibles ne sont pas uniquement limités par le bruit de photons. lls ne sont pas non
plus limités par le bruit bouillonnant de tavelures proche de la source (Racine et al. 1999) qui se moyenne sur
un temps t >> 7y mais par des structures quasi-statiques (Marois et al. 2003, 2005; Masciadri et al. 2005).
Ces structures sont créées par des perturbations dans le chemin optique (changement de température,
pieces optiques en rotation, position du télescope, optique active) du systéme télescope+instrument. Elles
peuvent étres soustraites en partie grace a une FEP de référence qui les reproduit. Cette FEP peut étre
obtenue :

— En maintenant le champ de I'instrument fixe tout en observant une source de référence qui reproduit
I'évolution de I'alignement des optiques lors de I'observation de I'objet de science. Dans les données,
un compagnon reste donc a la méme position alors que I'orientation des structures quasi-statiques
associées a la FEP (aigrettes de diffraction,...) tournent avec I'angle parallactique (voir Fig. 1.3). La
source de référence est choisie telle qu'elle puisse étre observée aux mémes angles parallactiques que
I'objet. Elle doit aussi avoir approximativement la méme magnitude ainsi que le méme type spectral
que la source de référence. Le but ici est de reproduire la méme qualité de correction de |'optique
adaptative qui dépend fortement du flux et de la distribution spectrale d'énergie de |'objet envoyé
sur I'analyseur de surface d'onde. Cette méthode a trois inconvénients majeurs : (i) elle est coliteuse
en temps (ii) son efficacité dépend de la stabilité des conditions d'observations sur I'ensemble de
la séquence (iii) elle ne peut pas supprimer les structures quasi-statiques qui ont évolué entre la
référence et |'objet.

— En maintenant les éléments optiques (et donc la pupille) alignées au cours des observations. Pour y
parvenir, on débranche |'adaptateur-rotateur qui compense habituellement la rotation de champ des
instruments situés au foyer Cassegrain. Au foyer Nasmyth, un rotateur suit le mouvement de rotation
de la pupille (exemple : NACO). On parle alors de "suivi de pupille"”. Ici, un compagnon d'étoile va
donc tourner dans le champ de vue au cours du temps alors que les structures de la FEP (les aigrettes
par exemple) restent fixes (voir Fig. 1.3). Des algorithmes (section 2.1) utilisent alors I'ensemble ou
une partie des données pour créer une FEP de référence instantanée. Cette FEP peut ensuite étre
soustraite a chaque image de départ. Cette technique est appelée imagerie angulaire différentielle
(ot Angular Differential Imaging — ADI). L'inconvégnient majeur de cette technique réside dans la
rotation du champ (durée des intégrations, augmentation du bruit a large séparation).

Au cours d'une séquence d'observation , le champ — ou la pupille — auront tourné de la quantité (Marois
et al. 2006a) :

AO =1 x At (1.6)

avec ¢ la vitesse de rotation du champ (ou de la pupille; exprimé en arcseconde par minute).
augmente lorsque I'angle horaire H diminue (c'est-a-dire, lorsque |'objet se rapproche du méridien) et
lorsque la source est située proche du zénith.

Lors de campagnes d’observation sur I'étoile 3 Pictoris (voir le chapitre 3), j'ai pu travailler sur des
données qui utilisent ces deux modes d'observation. Les premieres étapes de réduction communes sont

" Pupil tracking pour les anglophones.



30 CHAPITRE 1. TECHNIQUE

Spiders ~
A
Spiders
[ ]
\
Companion
Companion
Field tracking Pupil tracking

Fig. 1.3: Deux techniques d'observation pour supprimer les structures quasi-statiques qui limitent le
contraste : le suivi de champ ("Field tracking"), a gauche et le suivi de pupille ("Pupil tracking") a droite.

indépendantes du mode choisi. Elles sont décrites plus en détail dans la partie 2.2.1. Chaque mode d’obser-
vation posséde ensuite un traitement d'analyse qui lui est propre pour soustraire au mieux la contribution
de I'étoile centrale. Pour le mode suivit de champ, je me suis appuyé sur une séquence standard décrite en
Annexe B. Le chapitre qui suit s'attache a décrire en détail la réduction des données NaCo spécifiques au
mode d'imagerie avec stabilisation de la pupille sur lequel j'ai pu travailler les six derniers mois de cette
thése.
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L'ADI est une technique en plein essort depuis les premieres études apparues en 2006 (Marois et al.
2006a; Lafreniere et al. 2007). Elle est désormais implémentée aux foyers des télescopes de 8-10 m (Ge-
mini South/NICI,Chun et al. (2008); VLT/NACO; Subaru/HiCiao, Hodapp et al. (2008); Keck/NIRC2,
Wizinowich et al. (2000) et McLean & Chaffee (2000) ; Gemini North/NIRI4+-ALTAIR, Herriot et al. (2000)
et Hodapp et al. (2003)). Lafreniére et al. (2007) estiment un contraste de 13.9 mag a 1" en bande H
(CHy4 short) avec NIRIH+ALTAIR (en partant d'une séquence de 90 images de 30s). Des données recueillies
au moment de la rédaction de ce manuscrit montrent que |'on atteint des contrastes moyens de 12 mag a
1.0" en bande L' (3.8 um) avec NACO en 1 heure d'observation.

Il n’est donc pas étonnant que I’ADI soit a I'origine de la détection de 7 compagnons de faibles masses
autour des étoiles HR8799 (Marois et al. 2008, 2010), 3 Pictoris (Lagrange et al. 2009b, 2010), GJ 758
(Thalmann et al. 2009; Currie et al. 2010) et PZ Tel B (Biller et al. 2010) durant les deux derniéres années.

Comme toute technique nouvelle, la réduction des données associées est encore un domaine exploratoire
(et excitant!). Au cours de cette these, j'ai contribué au développement d'outils de réduction et d'analyse
des données ADI applicables aux données NACO. Apres avoir fait un état des lieux des différents algorithmes
de réduction existants (section 2.1), j'explique dans la section 2.2 les spécificités de I'outils de réduction
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que j'ai développé dans le cadre de I'étude de 3 Pictoris b. Je décris enfin dans les sections 2.3 et 2.4 des
méthodes originales pour retrouver le flux et la position des sources détectés dans I'environnement stellaire
proche.

2.1 Algorithmes existants

Trois algorithmes de traitement des données ADI ont été développés par I'équipe de C. Marois. Ce sont
les plus couramment utilisés actuellement. J'en donne ici une description succincte.

Les données se présentent sous la forme d'une séquence d'images pour lesquelles I'angle parallactique
a varié. Pour une image donnée i, une FEP de référence est construite a partir d'un ensemble de N images
de la séquence, puis est soustraite. Les algorithmes different principalement sur la méthode de construction
de la FEP.

Deux algorithmes "median-ADI" et "smart-ADI" ont ainsi été proposés par Marois et al. (2006a) (M06).
Dans le premier algorithme, la FEP est construite en prenant la médiane des IV images de la séquence. Entre
chaque image, un compagnon aura tourné d'un angle v X (teyp + AT) par rapport a I'image précédente,
avec tegp le temps d’exposition et A7 le temps entre deux images (temps de lecture du détecteur, temps
entre deux pointage du télescope,...). La médiane filtre partiellement la contribution du compagnon dans
la FEP tout en conservant les anomalies quasi-statiques dont la durée moyenne d'évolution est supérieure
a Jt (Ot est souvent appelée "temps de décorrelation"). Ces anomalies sont soustraites a chaque image ¢
grace a la FEP ainsi créée.

L'algorithme "smart-ADI" construit la FEP en prenant les n images les plus proches dans le temps par
rapport a l'image ¢ pour lequel le champ a tourné, a une séparation p donnée de I'étoile, de ax FWHM.
n € N et o € R sont des parametres libres®. Le but ici est de construire une FEP et de la soustraire
sans éliminer un hypothétique compagnon. On nommera 7 le temps qui sépare |'image ¢ du temps moyen
d’'acquisition des images qui servent a construire la FEP de référence. L'opération est répetée pour toutes
les séparations. Cette FEP est normalisée par un paramétre x puis soustraite a I'image ¢. Naturellement, la
méthode ne supprime pas les anomalies dont la durée de vie est inférieure ou égale au temps écoulé entre
chaque image i et les images utilisées pour construire la FEP.

Pour obtenir une image finale, on réaligne les champs de vue de chacunes des N cartes de résidus en
les tournant d'un angle qui compense la rotation de |'angle parallactique. Le compagnon est alors situé a
la méme position p'(x,y) dans toutes les images. La médiane, ou la moyenne, pixel a pixel des différentes
cartes supprime en partie les résidus restants. Le filtrage est d'autant plus efficace lorsque le champ tourne
vite (c'est-a-dire plus ¢ est grand), N et/ou dt sont grands.

Lafreniére et al. (2007)-La07 proposent un troisieme algorithme LOCI (pour Locally Optimized Com-
bination of Images) qui reconstruit localement une FEP optimisée. Le champ de vue de l'instrument est
fractionné en K zones limitées radialement et angulairement. Dans chaque zone K, la FEP est déterminée
pour I'image ¢ a partir d'une combinaison linéaire des N images de la séquence qui minimise la somme qua-
dratique des résidus dans une zone d'optimisation. Cette zone, centrée sur K, demeure de taille supérieure
pour éviter la suppression des sources ponctuelles par minimisation.

La FEP construite avec I'algorithme median-ADI contient intrinséquement moins de bruit pixel a pixel
que celle générée a partir de LOCI et smart-ADI. Néanmoins, son efficacité de suppression des structures
proches de I'étoile est trés sensible aux variations de FEP au cours de la séquence. Elle homogénéise les

8a=4 dans Marois et al. (2006a).
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pertes de flux provoquées par la présence partielle du signal recherché (compagnon, disque,...) dans la FEP
lors de sa soustraction aux images individuelles. Pour ces deux raisons, cet algorithme est bien adapté
pour étudier les objets étendus faibles (par exemple, les disques) et les compagnons a large séparation. Les
deux algorithmes restants suppriment plus efficacement les structures proches de I'étoile. La capacité de
LOCI a optimiser localement la soustraction des résidus est particulierement intéressante pour supprimer
efficacement les résidus d'aigrettes de réfraction dans les données NACO (voir la partie 2.2.3). On le vérifie
en comparant les réductions effectuées avec ces deux algorithmes sur les données de (3 Pictoris (voir la fig.
1 de la section 3.2).

2.2 Développement d’une chaine de réduction

Les données ADI que j'ai eu I'occasion de traiter proviennent toutes de I'instrument NACO. Nous avons
utilisé le mode "cube" qui permet d’enregistrer une succession d'images a trés courts temps de pose (0.15s
pour les plus faibles temps de pose utilisés) sur la source. Le bon échantillonnage temporel des variations de
la FEP permet de rejeter les images de mauvaise qualité (boucles ouvertes, variations brutales du seeing...),
et de filtrer au maximum les tavelures a court temps de vie (on fait donc ici du "lucky imaging" Baldwin
et al. 2001, assisté par optique adaptative.). Elle permet aussi d'éviter des effets d'étalement de la FEP
("smearing") lorsque 1) est élevé (c'est-a-dire lorsque une source proche du zénith franchit le méridien). En
contrepartie, ce mode implique le traitement d'un grand volume de données (~ 100 Go par nuit) et donc
le développement d'outils éfficaces et peu couteux en temps de calcul.

Les parties centrales de la FEP (jusqu'au deuxiéme anneau d’Airy) sont délibérément saturées lorsque
I'on observe des sources brillantes afin de ne pas étre limité par la dynamique du détecteur. Une série de
traitements préliminaires est appliquée aux données avant d'utiliser les algorithmes de réduction ADI.

Je décris ci-dessous les outils de réduction que j'ai développés.

2.2.1 Pré-traitements
Cosmétique

Une fois les données acquises, celles-ci doivent étres corrigées des effets de transmission du systéme
télescope+instrument ainsi que de plusieurs artéfacts sur le détecteur. Pour cela, on acquiert un ensemble
d’'images de calibrations lors du coucher du soleil, ou pendant le jour en illuminant I'instrument avec une
lampe halogéne. Ces images, appelées "champ plat”, sont divisées aux images de science. Elles servent
aussi a dresser une carte des pixels sur le détecteur qui n'ont pas une réponse linéaire en fonction du
flux incident. Cette carte peut éventuellement étre combinée 3 une carte de pixels dont le flux se situe
significativement en dehors de la distribution de valeurs d'intensité d'une image prise sans flux ("dark").
Tous les pixels déviant de la carte résultante sont remplacés dans les images de science par interpolation
bi-cubique.

Lorsque I'on observe dans la bande L' (et dans une moindre mesure en bandes Ks et H), la contribution
de I'émission du ciel et de I'instrument doivent &tre étalonnées et supprimées. Pour y parvenir, on soustrait
typiquement deux images pour lesquelles la source s'est déplacée sur le ciel.

Correction de la dérive

En novembre dernier, les premiéres observations avec stabilisation de la pupille sur NACO ont démontré
que les sources avaient un mouvement circulaire dans le champ de vue au cours du temps. Des tests sont
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en cours pour comprendre |'origine de cet effet imprévu. Dans les cubes originaux en bande L' de  Pictoris,
le mouvement avait une amplitude de 27 mas (soit 1 pixel : voir Fig 2.1). Je I'ai donc corrigé en réalignant
chaque image des cubes. La comparaison des données non corrigées aux données originales montre que cet
effet joue un réle négligeable sur nos performances de détection et sur le flux du compagnon (différence <

2 %).
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Fig. 2.1: Dérive verticale (points rouges) et horizontale (points bleus) du centroide mesurée dans un cube
de donnée composé de 300 images (slices) de 0.15s chacune et ajustée par une droite.

Sélection des images

Dans les cubes de départ, on peut facilement repérer les images pour lesquelles la correction de I'OA
est dégradée en intégrant le flux dans une ouverture de rayon R centrée sur la source. En effet, lorsque I'OA
concentre mal le flux dans le coeur de la FEP, la source sature moins de pixels et le flux intégré augmente.
Sur un cube donné, on rejette ainsi les images pour lesquelles le flux se situe a n x o la valeur moyenne des
flux intégrés, avec n € N et ¢ la déviation standard des flux intégrés. Les derniéres réductions effectuées
utilisent de plus un critere de réjection par histogramme. Mais d’autres criteres doivent encore étre mis au
point pour détecter automatiquement d’autres anomalies (mode gaufre, répartition azimutale de I'énergie,

Aprés avoir effectué ces opérations, chaque cube de données a été moyenné dans la direction temporelle

pour créer une image. Cela suppose que la rotation de champ est négligeable a I'intérieur d'un cube. Une
deuxieéme sélection est appliquée sur ces images en se basant sur des critéres visuels et automatiques.

2.2.2  Qutil de réduction développé

J'ai développé une chaine de traitement ADI adaptée aux données de I'instrument NACO. Son principe
de fonctionnement est schématisé dans la figure 2.2. Elle reprend les algorithmes median-ADI et smart-ADI
de M06 mais posséde quelques spécificités supplémentaires. Chaque image issue des cubes moyennés est
placée dans un cube maitre. Chaque plan i du cube mitre est ensuite redimensionné (apres redécoupage
d'un sous-plan de dimension D autour de la source), puis recentré a la position centrale (D/2,D/2).
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Fig. 2.2: Principe de fonctionnement de la chaine de réduction des données ADI.
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On peut alors appliquer au choix I'algorithme median-ADI ou smart-ADI. Dans le cas du smart-ADI,
la construction de la FEP n'est effectuée que pour un rayon donné®. L'utilisateur spécifie les parameétres n
et « ainsi que le rayon d'optimisation qui produisent les cartes de résidus optimales. Dans notre cas, n=6
fournissait les meilleurs produits de réduction.

La chaine de réduction produit un cube de N cartes de résidus. La carte de résidu finale est dérivée en
prenant /la moyenne ou la médiane temporelle de ce cube.

Pour estimer les performances de détections ainsi que la photométrie et |'astrométrie de I'objet (voir
sections 2.3 et 2.4), nous injectons des planétes artificielles dans les données. Elles sont créées a partir
d'une mise a I'échelle de la FEP non saturée de I'instrument. Cette FEP est elle-méme générée en prenant
plusieurs expositions sur la source avec une densité neutre (filtre atténuateur de flux) en début et/ou a la
fin de la séquence. Les planétes artificielles subissent les mémes traitements que les compagnons physiques.

La chaine de réduction a été appliquée dans trois cas de figure :

— Sur (3 Pictoris b. La planéte est 4 fois plus brillante que le niveau de bruit o calculé dans une couronne
azimutale en utilisant le smart-ADI en bande L' dans les données de HR4796. Le median-ADI donne
des résultats assez similaires du fait de la bonne stabilité de la FEP. Dans |la bande Ks, le median-ADI
fonctionne trés mal du fait de la dégradation du rapport de Strehl, de I'instabilité de la FEP et de
la rotation de champ faible (Bonnefoy et al. 2010). Le smart-ADI permet en revanche de re-détecter
I'objet a 6 xo.

— Sur HR 4796 (Lagrange et al. 2010, in prep.), cette étoile est entourée d'un anneau de débris (voir
la définition en section 2.2). Comme prévue, |'anneau est davantage visible dans les cartes de résidus
lorsque I'on utilise le median-ADI.

— Sur une étoile binaire (GJ 3003 AB). Dans ce cas précis, le contraste est limité par le flux de la
composante la moins brillante.

2.2.3 Tavelures résiduelles

Un point source apparait parfois au niveau du troisieme anneau d'Airy dans les cartes de résidus finales
(voir Fig. 2.3) avec NaCo. Il peut étre facilement confondu avec un compagnon physique avec un contraste
de 8.4 mag en bande L. Ce type de structure est devenu critique pour l'interprétation des données 3
Pictoris b par exemple, d’autant plus qu'il apparait fréquemment a un angle de projection proche de celui
de la planéte.

J'ai donc participé a une étude pour en comprendre I'origine. En analysant le cube des cartes de résidus
de HR4796 qui n'ont pas subi de dérotation, on s’apercoit que la structure n'apparait qu'a la fin de la
séquence (sur les ~ 20 derniéres images d'une séquence de 176 images). Ce n'est pas le cas de 3 Pic b que
I'on voit tourner avec le champ autour de I'étoile au cours du temps. L'artéfact se trouve a la base d'une
aigrette de diffraction. Ces aigrettes sont censées disparaitre lorsque I'on soustrait la FEP de référence. En
réalité, leur flux varie d'une image sur 'autre (acquisition de 30 s) au cours de la séquence.

La figure de diffraction du télescope et de NACO dans la bande considérée reproduit les structures de
flux que I'on observe dans certaines cartes de résidus individuelles (Fig. 2.3). En particulier, on voit que
deux structures positives et négatives se forment a la base de chaque aigrette.

Pour s'assurer de la nature physique du compagnon ( Pic b, nous avons mis en place un ensemble de
criteres classés par ordre d'importance qui peuvent s'appliquer a d’'autres objets :

%Jusqu'a récemment, je n'avais pas la nécessité d'étendre |'optimisation 3 tous les rayons. Il est évident que cela sera pris
en compte dans les futures évolutions de la routine.
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Figure de diffraction Artéfacts dans une carte de résidus Résidus finaux

Fig. 2.3: Gauche : Simulations de la figure de diffraction de UT4+NACO (Boccaletti; communication
privée). Il y a une concentration d'énergie au niveau de I'intersection de chaque aigrette et le troisiéme anneau.
Milieu : Dans les cartes de résidus individuelles, avant la dérotation, on retrouve ces concentrations d'énergie.
Elle sont partiellement filtrées lorsque I'on prend la médiane des différentes cartes de résidus. Droite : Image
finale en bande L". Un artéfact brillant qui mime la présence d'un compagnon est situé sur le troisieme anneau
d’Airy.

— Le compagnon apparait dans toutes les images soustraites de la FEP et/ou bouge avec le champ de
vue.

— Si possible : le compagnon apparait indépendamment de I'exploration angulaire des aigrettes.

— Le compagnon apparait dans les cartes moyennes et médianes des résidus.

Etant donné que ce probléme est lié a I'évolution temporelle de la fonction de transfert instrumentale,
des artéfacts similaires peuvent aussi apparaitre lorsque I'on observe en mode suivi de champ. Fort heureu-
sement, 3 Pictoris b est re-détectée a la fois en ADI et en mode suivi de champ (voir plus loin). L'ensemble
des observations en bande L' nous permet de vérifier ces trois critéres.

2.2.4 Distribution de flux récurrente

J'ai découvert que le flux intégré a I'intérieur d'une couronne centrée sur chaque image d'une séquence
ADI varie alternativement au cours du temps. La période des variations est correlée a la position de la
source sur le détecteur. En effet, dans les données K;-S13 (voir la partie 3.2 pour une description du jeu
de données), I'étoile est déplacée toutes les trois images entre le coin en bas a gauche et le coin opposé
du détecteur (Fig. 2.4). La période observée des variations d’intensité est alors de 6 images. En K,-S27,
I'étoile est déplacée d'un coin a I'autre du détecteur (4 positions) toutes les deux images. L'intensité varie
toutes les 8 images. On montre donc que la distribution radiale d'énergie de la FEP varie en fonction du
positionnement vertical de la source. On s’apercoit aussi que la distribution azimutale de flux varie de la
méme maniere.

En partant de ce constat, j'ai réduit les données K, en séparant les images de départ en deux groupes
selon la position (haut ou bas) de la source sur le détecteur. En utilisant le smart-ADI sur les K;-S27,
on élimine efficacement quelques tavelures supplémentaires entre 200 et 400 mas. Le halo est aussi mieux
estimé et enlevé. Cependant, la méme méthode appliquée sur les données K;-513 se révele étre décevante.

A I'heure de la rédaction de cette theése, I'origine de cet effet n'était pas encore connue. Je peux
uniquement affirmer qu'il n'est pas relié a la stabilisation de la pupille car on I'observe aussi dans des
données prises en suivi de champ. LOCI n'est pas sensible a cet effet car |'algorithme laisse évoluer la FEP.
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Fig. 2.4: Correlation du flux intégré dans une couronne centrée sur |'étoile avec la position de la source sur
le détecteur dans le cas d'observations en mode Ks-S13 (en bas) et Ks-S27 (en haut).

2.3 Estimation de la photométrie

2.3.1 Problématique

Lorsqu’'un compagnon est présent autour de |'étoile, une partie de son flux reste présent dans les FEP
créées. En median ADI, I'image d'un point source se présente alors sous la forme d'une trainée.

En smart-ADI, des images peuvent &tre prises avant et/ou aprés I'image ¢ pour construire la FEP. Dans
ces images, le compagnon est décalé d'un angle supérieur a n x FWHM . Cela provoque |'apparition de
zones négatives de part et d'autre du compagnon dans les cartes de résidus.

Aux courtes séparations, il est fréquent que le champ n'ait pas suffisamment tourné au cours de la
séquence pour pouvoir prendre n > 1.5. Pour des valeurs de n inférieures, les zones négatives sont plus
proches du compagnon, et commencent a modifier son flux. Pour quantifier les pertes de flux (et les
performances de détection), M06 et La07 proposent d'introduire des planétes artificielles positionnées a
différents angles lors de la réduction. La perte de flux dépend du flux de la planete artificiel choisie selon
la maniére dont elle est déterminée. Il faut donc répeéter I'opération pour différents flux d'injection. Cette
méthode, fonctionne bien dans des données LOCI. J'ai pu en revanche vérifier qu'elle est sensible aux
inhomogénéités azimutales des résidus qui demeurent dans les cartes de résidus obtenues en median-ADI
et smart-ADI. Pour cette raison, je présente une méthode qui retrouve localement le flux du compagnon.

2.3.2 Algorithme

Le principe de I'algorithme repose sur I'injection d'une planéte artificielle (p.a.) négative a la position

du compagnon. La méthode se décompose en cing étapes :

— La position a priori du compagnon est tout d'abord trouvée par ajustement d’une fonction gaussienne
en masquant les parties centrales de I'image ol |'étoile est saturée, et en faisant I'hypothése que le
signal de la planéte est positif.

— Une planéte artificielle de flux Fj tel que Fj < 0 est injectée.
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— Dans la carte de résidus finale, on calcule la déviation standard des résidus o}, dans un arc de couronne

centré sur la position approximative de la planete.

— Le processus est répétée pour différentes valeurs de Fy mais aussi en faisant varier légérement (de

0.5 pixel typiquement) la position d'injection.

— Les résidus (et donc oy,) sont minimisés lorsque |Fj| correspond au flux de la source et que la planéte

artificielle est positionnée sur la source.

Pour gagner en efficacité de calcul, j'ai découplé I'ajustement de position de celui du flux en estimant
le décalage entre la position d'injection et la position de la planéte a postériori (Fig. 2.5). Pour cela, je
soustrais pour chaque flux d'injection F' la carte de résidu avec la planéte artificielle a la carte de résidu
originale. La soustraction permet d’isoler le signal de la planéte artificielle issu du processus d’'ADI. Le
décalage entre ce signal et celui de la vraie planéte est trouvé par corrélation croisée. Le signal de la planéte
artificielle est enfin décalé a la position de la planéte et soustrait. Les résidus sont minimisés. On fait donc
ici I'hypothese que (i) le signal de la planéte artificielle est identique au signal de la vraie planéte (ii) le
signal de la planéte n'évolue pas lorsque la position d'injection varie de quelques pixels.

Le contraste entre la planéte et I'étoile est donné par le rapport de flux entre |'étoile et la planéte
corrigé du facteur d'atténuation de la densité neutre et du rapport des temps de pose (si ils different entre
la séquence non saturée et la séquence saturée).

La présence d'autres résidus, en particulier a trés courtes séparations, peut perturber la correlation
croisée. Dans ce cas, j'ai masqué ces résidus avant d'appliquer la méthode proposée plus haut. L'erreur
d’extraction est calculée a partir de la dispersion des valeurs de flux optimaux d'injection trouvés en faisant
varier la taille (radiale et azimutale) de I'arc de couronne. L'algorithme a été appliqué sur les données de
HR4796 et § Pictoris b. Il permet d’atteindre des précisions de I'ordre de 0.1 mag.

2.4 Estimation de I’'astrométrie

Pour confirmer le mouvement propre ou orbital d'un compagnon, il est nécessaire de mesurer a plusieurs
époques |'évolution de la position relative (separation, PA) du compagnon par rapport a I'étoile centrale.
Il faut donc en pratique déterminer séparemment la position du compagnon et celle de I'étoile dans les
images finales. Cette opération, en apparence simple, est complexifiée par la saturation du coeur de I'étoile
et par les zones négatives qui entourent le compagnon.

2.4.1 Position de I'étoile primaire

En bande L', j'ai testé deux méthodes pour retrouver la position du centre de I'étoile. Elles sont
appliquées sur une image qui correspond a la médiane de toutes les images de la séquence ADI. La premiére
méthode consiste a retrouver le centre du troisieme anneau de diffraction. Plusieurs techniques sont alors
employées : ajustement visuel par un cercle, corrélation croisée avec un modele d'anneau, ajustement des
coupes radiales par une gaussienne.

La deuxiéme méthode se base sur I'ajustement d'une fonction de Moffat sans prendre en compte les
valeurs de flux supérieures a un flux Fy,q.. J'ai pu vérifier en bande L' que la valeur du centroide change
de 0.2 pixels dans les directions horizontales et verticales pour Fyq: a 25% de la saturation. Cet écart
passe a 0.5 pixel lorsque F},q; est fixé a 50% du niveau de saturation. Le choix de la fonction d’ajustement
(Moffat, Gaussienne, Lorentzienne) n'affecte pas les conclusions. On vérifie visuellement que ces décalages
sont reliés a une évolution de la structure de la FEP entre bas et haut flux.

Pour corriger ces biais, nous avons tenté de répéter |'opération sur les images non saturées multipliées



40 CHAPITRE 2. TRAITEMENTS DES DONNEES D’IMAGERIE ANGULAIRE DIFFERENTIELLE

Minimization of the residuals
inside the optimization zone

23

Minimum for 143.988 +1.32530 —1.29340 ADU

f Pic b + neg.
artificial planet

22

21

20

Standard deviation of residuals inside a crown

ADI pattern of the
Final image artificial planet

100 150 200
Maximum flux of the injected fake planet [ADU]

Fig. 2.5: Principe d'estimation du flux du compagnon dans les images ADI réduites. Une planéte artificielle
avec un flux négatif est injectée a la position approximative du compagnon (1) visible dans I'image de départ
(0). Il est cependant nécessaire d'ajuster a la fraction de pixel prés la position d'injection de la planéte
artificielle. Pour cela, on soustrait a I'image de départ (0), I'image avec la planéte artificielle négative.
Cela permet de retrouver la distribution de flux de la planéte artificielle passée en positif (3). On effectue
alors une corrélation croisée entre I'image (3) et I'image de départ (0) pour trouver le décalage entre la
position d'injection de la planéte artificielle et le compagnon physique dans les images. Cette étape permet
simultanément de retrouver la position du compagnon. On peut alors translater la planéte artificielle en
utilisant les valeurs de décalages trouvées a I'étape précédente, puis soustraire I'image (3) a l'image (1). Si
le flux de la planéte artificielle correspond au flux du compagnon, celui ci aura disparu de I'image. On peut
répéter I'opération pour différentes valeurs de flux de la planéte artificielle. A chaque itération, le taux de
résidus est mesuré en calculant la déviation standard des résidus a |'intérieure d'une boite limitée radialement
et azimutalement dans I'image finale. Celle-ci est minimisée lorsque le flux d'injection de la planéte artificielle
correspond au flux du compagnon (courbe de droite).

par le facteur d'atténuation de la densité neutre. On trouve malheureusement des décalages du méme ordre
de grandeur mais dans des directions différentes. Cela est dii a un changement de forme de la FEP entre
les observations saturées et non saturées.

En bande K, le troisieme anneau de diffraction n'est pas visible. La FEP dans sa partie non saturée est
davantage centro-symmeétrique. La FEP non saturée a la méme forme que la FEP saturée. On peut donc
estimer puis corriger le décalage en pixels produit par la saturation a partir des images non saturées.

Pour éliminer ce biais lors les prochaines observations, on peut imaginer :

— limiter le déplacement de la source a deux positions sur le détecteur.

— intercaler plus fréquemment des séquences d'imagerie en mode non saturé (typiquement une fois
toutes les 10 acquisitions).

— trouver les décalages pour chaque séquence non saturée et voir comment ils varient au cours du
temps.

Marois et al. (2006b) proposent enfin d'utiliser des FEP "satellites" éloignée de la source pour retrouver

la position de I'étoile. Ces FEP sont créés en introduisant des aberrations dans le chemin optique de
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I'instrument. |l serait intéressant d'implémenter cette méthode sur NACO.

2.4.2 Position du compagnon

Les zones négatives de part et d'autre du compagnon introduisent deux biais dans I'estimation du
centroide. lls sont schématisés dans la fig. 2.6 dans le cas du smart-ADI mais sont aussi présents en mode
median-ADI. Les zones sont a I'origine de la forme de "goutte d'eau" des compagnons dans les cartes de
résidus. L'ajustement d'une fonction de Moffat sur le compagnon va donc avoir tendance a sur-estimer sa
distance a |'étoile.

Le deuxiéme biais est provoqué par I'asymétrie des zones négatives de part et d'autre de I'objet. On
peut le vérifier dans le panel de droite de la Fig. 2.6 ou j'ai tracé le profil d'intensité selon un age tangent
a I'axe de dérotation a la position du compagnon. Si I'on emploie une fonction pour retrouver la position
du compagnon, celle-ci est sensible au barycentre de flux (Garcia et al. 1999). Le centroide va alors
inévitablement se déplacer vers la zone la moins négative. Ces deux effets motivent le développement de
nouvelles techniques pour retrouver la position des points sources dans les cartes de résidus ADI.

Centre -+ Centre -+
de dérotation de dérotation -
XX
100
Zones de flux négatif Zones de flux négatif 5w
créées lors de la créées lors de la 2
/soustraction de la FEP /soustraction de la FEP ER
- W -50|
N X -
/ / 50 o [Pivel ]70 8
) . ) ~ ixels
- \ Point source ([5 Pic b) \ . Position , , Position
Point source Point source mesuré@TT réelle

Fig. 2.6: Schéma représentant |'effet des zones négatives de part et d'autre d'un point source situé proche
de I'étoile sur I'estimation du centroide. A gauche : Effets sur |'évaluation de la distance séparant |'étoile et
le compagnon. Les zones négatives rognent une partie du flux de la source, ce qui provoque un éloignement
du centroide par rapport au centre de dérotation, donc une augmentation de la séparation a |'étoile mesurée.
A droite : Effet sur I'estimation de I'angle de projection. Une coupe du flux centré sur un point source dans
une carte de résidus selon un axe tangent a |'axe de dérotation montre que les zones négatives ne sont pas
équivalentes de part et d'autre du compagnon. Cela provoque un décalage du centroide (en bleu) par rapport
a sa position réelle (en rouge).

On peut en limiter I'impact en ajustant uniquement les valeurs des flux positifs. Cependant, la méthode
la plus adaptée consiste a reproduire a la fois le signal de la planéte et de ces zones négatives. Cette
opération est donc réalisée lors de |'estimation de la photométrie.

2.5 Améliorations futures

Les outils que j'ai développés pour I'analyse des données de (3 Pictoris b peuvent encore étre largement
améliorés. Je donne ici quelques pistes de réflexions.
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2.5.1 Optimisation de la soustraction du ciel

Lorsque le niveau d'émission du ciel a évolué entre une image de la séquence et celle utilisée pour
soustraire cette contribution, des résidus apparaissent dans les produits de réduction sous la forme d'on-
dulations'® dont I'amplitude est de I'ordre de quelques ADU. De tests ont été réalisés pour tenter de les
éliminer en prenant une combinaison d'images pour construire le ciel. A terme, on peut imaginer reconsti-
tuer I"évolution temporelle du flux pour chaque pixel du détecteur (tout en excluant les valeurs ot du flux
de I'étoile est présente), I'ajuster par une fonction de bas ordre, puis la soustraire. J'aimerais aussi utiliser
la dépendance temporelle du ciel dans les N cartes de résidus pour éliminer sa contribution.

2.5.2 Choix des cartes de résidus

Lors de la derniere étape de réduction, on prend actuellement la moyenne ou la médiane des N cartes
de résidus. La médiane filtre efficacement les artéfacts du détecteurs (mauvais pixels mal interpolés ou non
détectés qui laissent des trainées dans les cartes finales) ainsi que les tavelures résiduelles mais supprime
en méme temps une partie du flux du compagnon. Je souhaiterais prochainement tester deux algorithmes :

— Pour chaque position (x,y), prendre la moyenne des N valeurs (des N cartes de résidus) tout en
excluant les valeurs qui dévient a plus de x X o de la moyenne avec x une valeur constante et o la
déviation standard des valeurs des pixels contenus (i) dans les N images (ii) ou comprises dans une
zone d'optimisation centrée en (z,y).

— Effectuer, a la maniére de LOCI, une combinaison linéaire des images de maniére a minimiser la
déviation standard des résidus finaux.

2.5.3 Photométrie des objets étendus

Les algorithmes de réduction sont aujourd'hui adaptés pour détecter des points sources. Lorsqu’un objet
étendu est observé, son flux est irrémédiablement capturé dans la FEP puis soustrait aux images. Les pertes
de flux de I'objet, réparties de maniére inomogénes dans une grande fraction du champ de vue, deviennent
difficile, sinon impossibles, a estimer. J'espére tester prochainement une méthode ou le flux de la carte de
résidus de sortie est soustrait aux images qui servent & construire la FEP pour supprimer progressivement
les pertes de flux.

2.5.4 Systémes binaires sérrés

Lorsque I'on observe un systéme binaire a faible séparation, le recentrage des images ne s'effectue pas
précisément a la position de I'étoile la plus brillante du systeme car le centroide se déplace vers le barycentre
de flux du systéme. Aussi, les cartes de résidus finales sont dominées par le flux de |'étoile non éteinte. Pour
améliorer le traitement des données, on peut imaginer (i) recentrer les images en ajustant une fonction
de Moffat sur I'étoile primaire (ii) soustraire I'étoile la moins brillante du systéme a I'aide de la FEP non
saturée pour trouver les décalages avec les positions précédentes (iii) recentrer a nouveau les images de
départ (v) injecter une "planéte artificielle" sous la composante la moins brillante.

%Ces ondulations laissent supposer que ces variations sont reliées au fond thermique du miroir déformable.
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2.6 Conclusions

J'ai présenté dans ce chapitre un ensemble d'outils de réduction et d'analyse des données d'imagerie
angulaire différentielle développés dans le cadre de programmes pour tenter de redétecter et caractériser
le compagnon planétaire de ( Pictoris. Depuis, ces outils ont été utilisés pour traiter les données de
deux programmes d'imagerie a haut contraste en bande L' L'expérience que j'ai acquise montre qu'il est
important de comparer les produits de réductions obtenus a partir de différents algorithmes. |l devient
aussi nécessaire de développer un algorithme spécifique qui permette de dériver des cartes de flux d'objets
étendus présents dans nos données.

Les instruments Subaru/HiCIAO et Gemini/NICI poussent actuellement la recherche de compagnon
de faible masse jusqu'a des contrastes de 13 3 15 mag en combinant les techniques de coronographie,
d'imagerie angulaire différentielle et I'’ADI. L'instrument SPHERE, prévu pour mi-2012, utilisera aussi ces
techniques ainsi que de la spectroscopie intégral de champ (voir Partie Il). Les outils présentés ci-dessus
peuvent étre adaptés pour fonctionner sur ces données. Mais de nouveaux algorithmes devront tirer partie
de la combinaison de ces différents modes pour optimiser les performances de détections. Dans cette
perspective, un nouvel outil de réduction prometteur (ANDROMEDA; Cornia et al. 2010) a été concu pour
fonctionner sur des observations ADI (couplée, ou pas, au SDI). Il repose sur la recherche le maximum de
vraissemblance entre un modéle de flux attendu et un signal planétaire.
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Chapitre 3

Re-détection et caractérisation du
compagnon planétaire 3 Pictoris b
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B Pictoris (A6V, 19.28 + 0.19 pc, 12J_r§1 Myr, 1.75 M) est une étoile trés étudiée (924 articles sous
ADS au 17 aout 2010 ; voir Golimowski et al. (2006) pour une synthése détaillée des propriétés du systeme).
Elle est connue pour avoir été la premiére étoile autour de laquelle un disque de débris a été résolu (Smith
& Terrile 1984). Le disque, vu presque par la tranche, a une structure inhomogene et s'éttend sur plus de
1800 UA. L'étude de la lumiere diffusée dans I'optique montre plusieurs assymétries (Kalas & Jewitt 1995)
et la présence d'un gauchissement dans sa partie interne (~ 60-80 UA Mouillet et al. 1997; Heap et al.
2000) identifié comme un second disque orienté a ~ 5° du disque principal par Golimowski et al. (2006).
Les modeéles dynamiques relient ces assymétries a la présence d'une planéte massive (Mouillet et al. 1997;
Augereau et al. 2001). Dans I'infrarouge moyen, Wahhaj et al. (2003), Weinberger et al. (2003) et Telesco
et al. (2005) identifient un ensemble d’anneaux de 14 a 82 AU, qui suggerent la présence d'un systéme
planétaire multiple.

Lagrange et al. (2009a) annoncent fin 2009 la détection d'un candidat planéte autour de cette étoile
a partir de données acquises en 2003. Plusieurs campagnes d'observations en bande L' sont conduites,
quelques mois aprés I'annonce, pour tenter de confirmer la détection. Les premiéres tentatives début 2009
n'ont pas permis de le retrouver (Lagrange et al. 2009b; Fitzgerald et al. 2009) mais ont posé des contraintes
sur son orbite. En octobre 2009, de nouvelles données nous ont permis d'identifier un point source dans le
plan du disque a la position attendue. Des observations complémentaires ont été réalisées entre novembre
et décembre pour valider définitivement la redétection. Dans ce cadre, j'ai traité et analysé |I'ensemble des
données a partir des outils décris dans le chapitre 2. Les résultats sont présentés dans la section 3.1.

Nos traveaux ont aussi été validés par une troisieme détection en bande M (4.05 um) a laquelle j'ai
participé (Quanz et al. 2010, soumis). J'ai participé a une campagne d'observations qui m'a permis d'obtenir
avec succes son flux en bande K, (2.2 um) afin de caractériser d’avantages la température effective et la
masse de la planéte. Les résultats sont reportés dans la section 3.2.

3.1 Article Science : A giant planet imaged in the disk of the Young Star
Beta Pictoris
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A Giant Planet Imaged in the Disk of the Young Star B Pictoris
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Here we show that the ~10 Myr B Pictoris system hosts a
massive giant planet, B Pictoris b, located 8 to 15 AU from
the star. This result confirms that gas giant planets form
rapidly within disks and validates the use of disk
structures as fingerprints of embedded planets. Among
the few planets already imaged, § Pictoris b is the closest
to its parent star. Its short period could allow recording
the full orbit within 17 years.

Gas giant planets form from dusty gas-rich disks that
surround young stars through processes that are not
completely understood. Two general mechanisms of such
planets have been identified (/): disk fragmentation and
accretion of gas onto a solid, typically 5-10 Earth-mass
(MEarth) core. Currently, available models do not offer a
detailed description of all the physical and dynamical steps
involved in these processes. The lifetime of gas-rich disks
limits the availability of nebular gas and, thus, defines the
time window in which gas giant planets can form. Once
formed, giant planets are predicted to interact with the disk
and distort it, possibly leading to characteristic disk structures
that can be used to infer the presence of planets and to
constrain their orbits. Up to now, most giant planets have
been detected around stars orders-of-magnitude older than the
lifetime of gas-rich circumstellar disks, preventing the
validation of models of disk—planet interactions and the final
phases of giant planet accretion.

The young (~12"%, Myr), nearby (19.3 + 0.2 pc), 1.75
solar mass (MSun) star 3 Pictoris (2, 3) hosts a wide (several
hundreds of AUs), tenuous edge-on circumstellar dust disk
(4). It is composed of dust particles continuously replenished
through collisions of larger solid bodies (planetesimals,
comets), and is referred to as a debris disk (3, 6), in contrast
to more massive gas-rich counterparts around younger (a few
Myr) stars. This disk has been studied in great detail over the
past 25 years. Observations at optical to the thermal infrared
wavelengths revealed multiple disk structures (7-9), as well

as asymmetries in disk size, scale height, and surface
brightness distributions (10, 11).

Some of these structures and asymmetries have been
theoretically linked to the presence of one or more massive
planets. An inner warp in the disk plane (/2, /3), in
particular, can be reproduced by detailed models that include
a planetary-mass companion (/3, /4). In addition,
spectroscopic observations over several years revealed
sporadic high-velocity infall of ionized gas to the star,
attributed to the evaporation of comet-like bodies grazing the
star [see, e.g. (5, 15, 16)]. The observed comet infall has been
attributed to the gravitational perturbations by a giant planet
within the disk [see, e.g. (17), and references therein]. Taken
together, data and models suggest that the 3 Pictoris disk is
populated by dust, gas, solid kilometer-sized bodies, and
possibly planet(s).

Near-infrared images of 3 Pictoris obtained in 2003 (/8)
show a faint (apparent magnitude L' = 11.2 mag), point-like
source at ~8 AU in projected separation from the star, within
the North-East side of the dust disk. However, these data
were not sufficient to determine whether this source was a
gravitationally bound companion, or an unrelated background
star, whose projected position in the plane of the sky
happened to be close to 3 Pictoris. Further observations in
January and February 2009 did not detect the companion
candidate (19, 20), an outcome fully consistent with both the
proper motion of B Pictoris with respect to a background star
or with the orbital motion of a physically bound companion.

Here we present high-contrast and high-spatial resolution
near-infrared images obtained in October, November, and
December 2009 with the European Southern Observatory’s
Very Large Telescope’s (VLT) Adaptive Optics NaCo
instrument (21, 22) (see SOM for more details on the
observations and data reduction). The images obtained in
October 2009 (Fig. 1) show a faint point source South-West
of the star, with a brightness (AL'=L* — L =7.8£0.3)
comparable to that (AL'= L* — L = 7.7 £ 0.3) of the source
detected North-East of B Pictoris in November 2003 (Fig. 1).
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The source lies at a projected separation of 297.6 = 16.3 mas,
and at a position angle (PA) of 210.6 £ 3.6 degrees. Within
the error bars, the source is located in the plane of the disk.
To confirm the signal detected SW of 8 Pictoris in October
2009, we gathered further data in November and December
2009. Together, these data confirm the detection made in
October 2009 (see SOM).

The images show that the source detected in November
2003 could not have been a background object (Fig. 2).
Indeed, if background, given the star’s proper motion (table
S1, SOM), the Nov. 2003 source would be located and
detectable 5.1 AU away, South-East (PA = 147.5 deg) of B
Pictoris in Fall 2009. The data do not show such a source (fig.
S2). On the contrary, the source position in Fall 2009 is
compatible with the projected position in November 2003 if
the source is gravitationally bound to the star (see below).

Based on the system age, distance, and on the apparent
brightness of the companion, the widely-used Baraffe et al.
(23) evolutionary models predict a mass of ~9 £ 3 Jovian
masses (MJup). This value is compatible with those derived
from other groups [see, e.g. (24)] calculations when
assuming—as Baraffe et al. (23)—that the planets form from
the spherical contraction and cooling of a hot, initially non-
rotating cloud of gas. However, it is not clear whether the
basic assumption of these “hot start” models, i.e., the
spherical contraction, applies to 3 Pictoris b or other planets.
A leading alternative model (24), recently developed,
includes the loss of energy of the infalling gas via an
accretion shock (core accretion start), resulting in the
accretion of cooler gas to the forming planet. This “cold start”
model predicts luminosities two orders of magnitudes lower
than those predicted by the “hot start” models at young (~10
Myr) ages for a ~10 MJup mass planet. The initial difference
between the two models decreases after formation; it remains
however significant for these massive planets even at ages of
100 Myr (factor of 10). The low luminosities predicted by
the” cold start” model are not easy to reconcile with the
brightness of B Pictoris b. This apparent inconsistency
suggests that this model overestimates the energy lost during
the formation of beta Pictoris b. The assumptions underlying
the “hot start” or “cold start” models are still a matter of
debate, and observations of objects such as B Pictoris b are
essential to test them. In what follows, we use the mass
inferred by the “hot start” model because there are lines of
evidence that the companion cannot be much more massive
(see below).

In order to constrain the orbital parameters of 3 Pictoris b,
we took the projected separation measured in November 2003
and computed the expected position of the planet in 2009
(SOM), assuming that it moves in a prograde [following
(25)], circular orbit within the disk or close to the plane of the
disk. Comparison between the expected projected separation

in December 2009 and the observed position implies that the
planet’s semi-major axis is between 8 and 13 AU (fig. S3).
This leads to orbital periods of 17 to 35 yr for the planet. The
semi-major axis is less strongly constrained in the case of an
eccentric orbit because of the unknown longitude of the
periastron. However, for the probable case of a moderate
eccentricity [e < 0.05 (26)], the semi-major axis must be in
the range 8 to 15 AU. These orbital parameters are
compatible with the non-detection at L-band in February
2009 (Fig. 2), given the 4-sigma detection limits at this date
which correspond to projected separations of 6.5 AU. Thus, 3
Pictoris b orbits closer to its parent star than Uranus and
Neptune do in the Solar System.

The planet separation is qualitatively consistent with the
observation of belt-like structures in the inner disk at 6 + 3
and 16 £ 3 AU (7, 8). The separation and mass are fully
consistent with those predicted by dynamical studies that
invoked a planet to reproduce the inner disk warp (13, /4). A
more massive (>40 MJup) companion at such separations
would on the contrary, not be compatible with the warp
constraints (SOM).

Finally, it has been suggested (27) that the 2003 candidate
planet could have been responsible for a peculiar photometric
variability event observed in 1981, when transiting in front of
the star. The 2009 data are compatible with this possibility
[see also (19)], however, only for a small range of planet
orbital parameters.

The detection of B Pictoris b follows on the recent
detections of planets around the intermediate-mass stars HR
8799 and Fomalhaut [see SOM and (28, 29)]. These stars are
also surrounded by debris disks (30, 31). However, 3 Pictoris
b orbits closer to its star and is younger than the planets
around HR 8799 and Fomalhaut (30 to 160 and 100 to 300
Myr old, respectively, tables S2A and S2B). Our images of
Pictoris b provide direct evidence that massive giant planets
can form rapidly, on time scales of a few million years within
circumstellar disks (32). This is in agreement with studies of
the dispersion of primordial disks around young intermediate
mass stars, which yield typical disk lifetimes of between less
than 3 and 6 Myr (/6).

A comparison of the luminosity of  Pictoris [8.7 LSun
(3)] to that of the Sun suggests that the orbit of B Pictoris b
lies at or slightly beyond the disk radius outside which water
is stable as ice (snow-line). The snowline is thought to
separate disk regions where rocky or gaseous/icy planets form
(33, 34). Indeed, beyond the snowline, the disk surface
density is expected to be higher (factor of 3) than that inside
the line; this allows giant planet cores (10 MEarth) to form
before the dispersion of the gaseous nebulae. Core accretion
models suggest indeed that this latter step—the onset of rapid
gas accretion before the loss of circumstellar gas—is the
critical step in forming giant planets. Assuming a core with a
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minimum mass of 5-10 MEarth and taking into account the
snowline properties as a function of stellar mass and age, the
model of Kennedy and Kenyon (33) determines the snow line
position as a function of time, and possible locations of giant
protoplanet cores as a function of stellar mass. For a 2 MSun
star, the snowline location varies between 2.5 and 4 AU for
ages between 1 and 10 Myr, respectively. In the case of the
1.75 MSun B Pictoris, core-accretion based models predict a
rapid formation of giant protoplanet cores between ~6 and 18
AU. The observed orbital radius of B Pictoris b is consistent
with this range, demonstrating that the planet could have
formed via core accretion on the same orbit where it is
observed today. This possibility is in contrast to the case of
the more distant planets Fomalhaut b, HR8799bc, AB Pic b,
and 2MASS 1207b, which are too massive (tables S2A and
S2B) to have formed at their present separations (40 AU or
larger), via core accretion.
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Fig. 1. B Pictoris imaged at L'-band (3.78 microns) with the
VLT/NaCo instrument in November 2003 (left) and in the
fall of 2009 (right). We used images of the comparison star
HR2435 to estimate and remove the stellar halo (SOM).
Similar results are obtained when using Angular Differential
Imaging (SOM).
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Fig. 2. Expected positions (spiraling red curve), between
November 2003 (green circle) and December 2009, of the
source detected in November 2003 if it was a background
object with a projected position at this epoch close to 3
Pictoris. We computed these positions using the proper
motion of B Pictoris. Epochs of interest are indicated by open
red circles. The measured positions of the detected sources in
November 2003 and in Fall 2009 are indicated by
respectively the green and blue filled circles). The gray filled
circle indicates the expected position of the planet in
February 2009, assuming a semi major axis of 8 AU and a
circular orbit. The planet position at less than 4 AU from the
star, was well below the detection limit of the February 2009
data.

Sciencexpress / www.sciencexpress.org / 10 June 2010 / Page 4 / 10.1126/science.1187187



400mos




y (mas)

| L R AL L I B e E S S S I B |
600 — Zoom =

- NE -

I 20 ]
400~ 7 -260 N

L \E 2000-13-17 1

L 280 .

L 5 i
200 -

I -120 -140 -160 -180 -200 |

L x (mas) i

(e o

: 2009-02-10 (bkg) :

L 2009-12-17 (bkg) 2009-10-25 (bkg) 4

-200 -
—-400 =1
-eoop, [ R SRR AN P N
600 400 200 0 -200 —400 -600

x (mas)



Supporting Online Material

1- Fall 2009 data: observing journal, and data reduction

2- On the nature of the November 2003 source

3- Orbit of B Pictoris b

4- Constraints on the mass of 3 Pictoris b using information from the disk warp

5- Summary of known or suspected imaged planets



1. Fall 2009 data: observing journal, and data reduction

All data were obtained with the VLT/NaCo instrument, which includes an adaptive optics system
and an infrared camera. The central wavelength of the filter used was 3.8 um (L’ band). The
image plate scale was ~27.2 mas/pixel; the AO correction was made using either a visible Shack-
Hartman wavefront or an IR wavefront sensor. In either case, a 14*14 lenslet array was used, as
well as a “visible” beam splitter, which transmits most of L' light into the science camera path.
(Table Sla). Two different technics, classical imaging and Angular Differential Imaging, were
used as described below. Classical imaging was performed in order to have images recorded in
the same way as in November 2003 and hence photometric and astrometric data directly
comparable to those of November 2003. Angular Differential Imaging, a technique only recently
available at VLT/NaCo, was used in addition, to confirm the detection by means of very different
observing and reduction procedures.

1.1 Classical imaging.

Our first observing procedure involved the recording of deep saturated exposures in field tracking
mode (which is the standard mode used in imaging), at different offset positions, of 3 Pictoris
itself, followed by similar exposures on a comparison star HR2435 (A0, K=4.2; V=4.4; RA=
06h34 and Dec=-52°58). Providing the atmospheric conditions and AO corrected PSFs have not
significantly changed between the observations of [ Pictoris and the comparison star, the
observation of this comparison star allows to remove the 3 Pictoris halo which otherwise hides
the faint source, if the star is chosen to be close enough to [ Pictoris, in terms of angular
separation (to insure similar observing conditions) and in terms of flux and colors (to insure
similar AO correction), and if the images for both stars are recorded with similar parallactic
angles (to ensure a better removal of static aberrations). The latter condition sets a precise timing
for the recording of both data. Unsaturated images of B Pictoris and the comparison star were also
taken for photometric purposes. A set of data (P Pictoris + comparison star) lasts 1h30.
Astrometric calibration (pixel scale and orientation of the detector) relied on the observations of
calibrators (crowded fields or binaries) observed with a similar instrumental set-up.

Data selection: for each epoch, we selected first the data (f Pictoris and comparison star) with
good quality (estimated coherent energy at K band as evaluated by the AO system better than a
given threshold: between 40 and 60% depending on the overall atmospheric conditions). We then
further selected the B Pictoris and comparison star data with parallactic angles matching within
0.4 degree. This selection ensures an optimal detection capability of sources in the stellar halo in
general. It does not introduce any bias for artificially re-enforcing any random feature at any
specific location. This brings the effective exposure times to 900 s — 1200 s for [ Pictoris,
depending on the data sets.

Data reduction: The data reduction of these images is quite classical: flat field correction, using
sky images recorded at the beginning of the night, bad pixel removal, sorting of the data as
described above, recentering of the data using cross correlation for each target, averaging the data
for each target, recentering of the B Pictoris and HR 2435 data and subtraction of the comparison
star imaged once scaled to that of B Pictoris (scaling factor found to minimize the residuals at
separations of 0.3-0.5 arcsec). These various steps were performed independently by 4 different
Cols, using different tools based on these principles. Such an approach was already used to



ensure the source detection in November 2003 data, and in described in detail in (S7).

Astrometric and photometric measurements: The companion position on the detector is measured
either by PSF, Gaussian or Moffat fitting and gives results consistent within ~0.2 pixel, Its
position with respect to the star is however much less precise as the star position itself is not so
precisely determined. This is because the star peak is saturated and the NaCo PSF was slightly
elongated in the EW direction, and the center determination varies with the level of flux
considered. Several estimations of the central star position were done, either by PSF or Moffat
fitting of the unsaturated part of the PSF, or by estimating the center of the quite apparent 3" Airy
ring. The uncertainty on the star position itself is found to be as large as 0.5 pixel in the EW
direction. We estimate then that the uncertainty associated to the position of the companion with
respect to the star is as large as 0.6 pixel in the EW direction. Finally, we use the pixel scale and
field orientation as determined using binary or crowded fields to derived the PA and separation of
the companion.

The flux level of the companion is measured using either PSF fitting or aperture photometry on
the subtracted images. Several measurements are made, on images obtained with slightly
different shifts between the  Pictoris image and the comparison star image, to estimate the
uncertainty on the flux measurement. This flux is then compared to that of B Pictoris (measured
on an unsaturated image), to get the relative photometry.

Results: In Figure S1A, we show (upper panel) the B Pictoris image (600 s) and the same image
obtained in October 2009, after subtraction of the comparison star image. In this case, the
threshold adopted for image quality estimation was an coherent energy of 50 %. The final image
reveals a faint (AL’= 7.7 + 0.3), point-like structure in the SW wing of the disk, at 297.6 = 16
mas), and at a position angle of 210.6 + 3.6 degrees. The photometric data compare very well
with those obtained in November 2003.

In order to assess the photometric detection, we then added artificial planets with corresponding
luminosities, located at similar separations but different position angles (30, 150 and 330 degrees)
to the final 3 Pictoris image. These artificial planets were computed using unsaturated PSFs of 3
Pictoris recorded just prior to the saturated images, and scaling the flux to that of the planet. We
then corrected this image by subtracting by the scaled comparison star, as previously. The
resulting brightness of the artificial sources are found to be similar to that of the B Pictoris
companion within the error bars.

The classical imaging data obtained in November and December were not as homogeneous in
terms of atmospheric conditions and image quality as in October 2009. In these data, the planet
signal appears to be less visible, i.e. closer to the residuals. However we checked that it is still
compatible with the expected signal by inserting artificial planets with appropriate brightness.
This happens when the image quality has changed between the recording of [ Pictoris data and
reference star data. In particular, the results of the December 26 classical imaging were
particularly poor because of the bad image quality of the comparison star data. We show in
Figure S1B the images obtained on November 24, 25, and December 17 as well as the sum of
these images, and report the results in Table S2.

1.2 Angular Differential Imaging:

Our second observing procedure involved the use of Angular Differential Imaging (hereafter
ADI) techniques. In such observations, the telescope pupil is kept fixed on the science detector



whereas the field is rotating. The aim is to remove more accurately the now stabilized optical
aberrations present in the PSF halo, which represent a strong limitation to the halo removal.

In practice, saturated images of [ Pictoris at different offset positions were recorded during ~
1.5-2 hours, while keeping the pupil fixed. During that interval of time, the field of view rotated
by about 30-40 degrees (depending on the starting parallactic angle). Unsaturated images were
also recorded for photometric purposes.

Data reduction: The saturated images, after the classical reduction (flat fielding, bad pixel
removing) were recentered, using either cross correlation or Moffat fitting of the saturated PSF.
The star halo was then estimated either by computing the median of all individual images
(“classical ADI”) or using the 6 closest in time images for which the field has rotated by more
than 1x FWHM at the separation of the companion, to ensure that the PSF is not polluted by the
presence of the companion (“smart” ADI). The halo was then subtracted to each individual
image. Once corrected from the halo, the individual images were de-rotated (so that all images
are oriented in the same way) and then averaged. Figure S1C illustrates the various steps, and
Figure S1D shows the resulting image for the December 29 data. Note that the final image
reveals negative patterns angularly close to the bright signal of the companion. These negative
patterns are inherent to the reduction procedure, and should be regarded as a confirmation of the
positive signal.

Astrometric and photometric measurements: The astrometric PA and separation of the
companion and that of the star were estimated in the same way as for classical imaging,
respectively on the subtracted and averaged stellar halo images. To recover the companion
photometry, we could not use classical methods, as the reduction procedure introduces negative
features at the border of the companion. Instead, we generated (using the unsaturated PSF) and
inserted artificial planets with variable and negative brightnesses, at the position of the
companion. We adjusted the brightness so as to minimize the residuals after subtraction of the
halo.

Results: ADI was used on December 26 and 29 (see the log of observations in Table S1a). Again,
the companion is clearly present in the data, and the measured astrometry and photometry (Table
S2) are in agreement with the one derived from classical imaging.

2. On the nature of the November 2003 source

Given [ Pictoris proper motion, we predict that if the source detected in November 2003 was a
background star which projected position happened to be very close to the star at that time, it
would be located in October 2009 and December 2009 about 220 mas South and 140 mas East of
the star (see Figure 2). The October data do not reveal such a source at a 4 sigma level (see
Figure S2). This is confirmed by the ADI December data (see Figure S2, where we illustrate the
non detection using artificial background stars).

3. Orbit of B Pictoris b

In order to constrain the orbital parameters of B Pictoris b, we use the projected separation
measured in November 2003, and we compute the expected position of the planet in 2009. We
assume that the orbit planet moves prograde (see Main text). We furthermore assume either a
circular orbit or a slightly eccentric orbit. Figure S3 shows the expected projected separation in
December 2009 under such assumptions, as well as the measured ones. The comparison of
expected and observed positions show that the planet must be orbiting between 8 and 13 AU



(circular orbit) or 8 to 15 AU (e=0.05).

4. Constraints on the mass of § Pictoris b using information from the disk warp

We assume here that the companion detected in the present data is also responsible for the warp
disk. Mouillet et al (S2) derived the following relation between the properties of the perturbating
body and warp characteristics:

p/Mx 2y1)=10.(Wya a
Mp/Ms) * (T/5.2yr)=10.(Wyar/ 10AU)"* (10AU/a)* (1

where Wy, 1s the warp size (S3), M, the perturbing body mass, M= the star mass, a the semi
major axis of the perturbing body, and T the age of the perturbing body. This relation quantifies
the impact of the perturbing body properties (mass, age and location) on the outward extension of
the planetesimal disk warp. The warp size is constrained by the imaging data to be 60-80 AU (54,
S5). For instance, assuming a warp size of 60 AU, a 9 My, planet on a 8 AU orbit would have an
age of 8.7 Myr, fully compatible with the system age. We finally note that according to Eq. (1),
and taking into account the possible ranges for the warp size, the planet age (> 8-3 =5 Myr, if one
assumes that the planet formed in the first 3 Myr) and the range of possible orbital radii, we find
that the perturbing body cannot be more massive that ~40 Mj,,. Even though it is based on simple
assumptions (only one perturbing body, circular orbit, no migration (S6)), and it assumes that the
planet is indeed located in the warped disk, this estimate, based on dynamical considerations is
interesting as it is independent from the source brightness; it can therefore help testing the mass-
luminosity relations based on evolutionary and atmosphere models.



270 mas

Figure S1A: Top: L’-band classical images of 3 Pictoris taken in October 2009 (left) and of the
comparison star (middle). Subtraction of 3 Pictoris by the comparison star once scaled (right).

Bottom: artificial planets (left). B Pictoris image once the artificial planets (whose positions are
shown in the left image and with brightnesses similar to that of the companion) have been added
(middle) and the comparison star has been subtracted (right). On the right image, the artificial
planets and [ Pictoris b have comparable signals.
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Figure S1B: Classical images obtained at different dates (top) and sum of these individual
images (bottom).



Figure S1C: Top: 1) Individual ADI image (30s exposure). 2) PSF estimated using of all
individual images. 2) Individual image (same as 1), once corrected from the PSF (classical ADI).
3) Sum of all individual images, once de-rotated.

Bottom: Same as in the top figures, except that artificial planets (indicated by yellow arrows in the
last image) have been introduced in each image, at PA=30, 150 and 330 degrees.



Figure S1D: Images obtained with ADI technique on December 27 (1) and December 29 (2) and
(3) sum of (1) and (2) (resp. 1470 and 1980 sec exposure each). Classical ADI reduction has been
performed.



Figure S2:

Top: 4 sigma detection limits in October 2009 data. The red contours indicate absolute magnitude
limits, separated by steps of 1 magnitude. The expected position of the source detected in
November 2003, if background, is indicated by the end of the white arrow.

Bottom: ADI image (smart ADI) of Dec 26 after having introduced two artificial objects at
separations identical to the one expected for the 2003 source if it was a background. For clarity
purpose, and because of the presence of the companion SW of the star, the artificial objects have
been introduced only North of [ Pictoris. They are indicated by yellow arrows. Obviously, a
signal similar to that of the fake objects is not observed at the position (indicated by a red cross)
expected if the November 2003 was a background object.
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Figure S3: Determination of possible semi-major axes of B Pictoris b. This plot presents the
projected separation (in AU, a stellar distance of 19.3 pc is assumed) of the planet versus possible
orbital semi-major axes for the planet. A negative projected separation means that the planet is
the SW side of the disk. Acceptable solutions lie at the intersection between the planet position
measured in 2009-12-26 (-5.8+0.3 AU; horizontal blue band) and the predicted position at this
same date assuming the planet had a projected separation of +7.9+0.15 AU on 2003-11-10, and
that it was seen after the passage in orbital quadrature. The predicted position curves assume a
circular orbit and its thickness results from the propagation of the error bar on the planet position
measured on 2003-11-10. Setting the orbital eccentricity to a non-zero value and letting the
longitude of the periastron ® vary between 0 and 360° broaden the set of possible semi-major
axes (color-gradient curves). For an eccentricity of 0.05, acceptable solutions range from 7.9 to
15 AU.
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Figure S4: Masses and semi-major axis (left) and parent star masses and ages (right) of
confirmed imaged planetary mass objects. In the left image are also plotted the minimum masses

and semi-major axis of planets detected by radial velocity searches. Among imaged planets, 3
Pictoris b has a shorter period and a younger age.



Table S1A: Log of observations (saturated images)

Date Target | Obs. | WFS DIT*NDIT Par. Angle | <EC>/rms(EC) | <tau>/rms
Mode #Nexp (tau)
2009-10-25 |BPic class | VIS |0.2*%150*43 -17.3/-3.0  [57.0(3.7) 3.4(1.2)
2009-10-25 |HR2435 | class | VIS |0.2/0.22*150*48 |-19.6/-5.4 |49.8(6.8) 5.1(1.3)
2009-11-25 |BPic class | VIS [0.2*150*52 -31.9/-16.3 [54.4(9.2) 3.6(1.2)
2009-11-25 |HR2435 | class | VIS |0.2/0.22*150*58 |-32.5/-15.8 |50.7(11.7) 4.5(1.4)
2009-11-26 |HR1674 | class | VIS |0.2*150*52 -22.9/-8.7 |41.9(9.5) 2.3(1.3)
2009-11-26 |BPic class | VIS [0.2*150*80 -27.0/-1.38 [51.9(4.7) 4.6(1.3)
2009-11-26 |HR2435 | class | VIS |0.2/0.22*150* 53 |-19.5/-2.5 |63.0(4.7) 7.0(2.2)
2009-12-17 |BPic class | VIS |0.2*%150*48 -29.7/-15.3 |49.3(18.7) 10.9(3.2)
2009-12-17 |HR2435 | class | VIS |0.2/0.22*150*48 (-31.3/-17.8 |60.4(9.6) 10.4(3.1)
2009-12-26 |BPic ADI IR |0.2*300*80 -12.3/32.1 [51.9(13.3) 14.0(4.0)
2009-12-27 |BPic class | IR |0.2*%150*48 -13.3/23  [61.6(3.5) 12.8(4.5)
2009-12-27 |HR2435 | class | IR |0.2*¥150*54 -14.8(-0.5) [45.6(16.7) 6.9(3.5)
2009-12-29 |BPic ADI IR |0.2*300*97 -37.9/23.1 [59.1(11.8) 4.42(1.3)
Table S1B: Measurements
Date Sep (mas) PA (°) AL’(mag) Class/ADI

Oct. 25,2009 297.6+/- 16.3 | 210.6+/-3.6 | 7.7+/-0.3 Class
Nov. 24+25+Dec17,2009 | 299.4+/-16.3 | 209.4+/- 3.5 | 7.5+/-0.3 Class
Dec, 26, 2009 302.2+/-16.3 | 212.8+/-3.7 | 7.6+/-0.2 ADI
Dec 29, 2009 313.7+/-16.3 | 211.5+/-3.5 | 7.8+/-0.3 ADI




Table S2A: summary of the characteristics of gravitationally bound, planetary mass objects
detected and confirmed in imaging

Name A a Mb I e Age d My SpTa Ref.
(AU) [(AU) (MJup) | (o) (Myr) (pe) (Msun)
B Pictoris b 5-8 |89(e=0.) 9-1+3 90 (ds) | < 0.5 12-4+8 19.3 1.75 A5V

10-12 (e = 0.05)

HR 8799¢ 38 38 10 25 (s) 60-30+100 |39.4 1.54 A5V (S7)

2M1207 b 41 5+-2 8-3+4 524 0.025 M8 (S8)

HR 8799b 68 |68 7 25 (s) 60-30+100 |39.4 15 A5V (S7)

Fomalhautb | 115 | 115 (e=0.12) <3 65(d) |<0.13 [200+-100 |7.7 2.1 A4V (S9)
50 (s)

AB Picb 275 13- 14 30+-10 456 0.9 K2V (S10)

Table S2B: summary of the characteristics of planetary mass candidates identified in imaging

Name A a Mb i e Age d My SpTa Ref.
(AU) |(AU) (Mlup) | (0) (Myr) (pc) (Msun)

SCR1845 4.5 9-65 0.1-10 Gyr | 3.85+-0.02 [ < 0.1 M8.5 (S11)

HR8799d 24 24 10 25 (s) 60-30+100 |39.4 1.5 A5V S7)

GJ758 29 34-14+6 6.2+2.5- |15.5 0.97 G5V (S12)
5.5 Gyr

GQ Lup 103 4-40 1+-1 140+-50  |0.8 K7V (813)

CHXR73 b 210 12-5+8 2 160 0.35 M3.5 (S14)

1RXSJ1609A [330 8-1+14 5 145+-20 | 0.85 K7V (815)

DH Tau b 330 11-3+10 1 140 0.5-0.6 MO0.5V (S16)

CT Cha 440 17+-6 2+-2 165+-30  |0.8-0.9 K7V (S17)

HD203030 487 23-11+8 220- 40.8 1.1 G8V (818)
90+140

UScoctiol08 | 670 14-8+2 5-6 145+2 0.06 M7 (518)

HN Peg 795 21-9+9 300 18.4 1.2 GOV (819)
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ABSTRACT

Context. We directly detected in Fall 2009 and 2010 a gaint planet around the young star 8 Pictoris. This planet is the closest to its
parent star ever imaged. With an estimated mass of about 9 My, and separation of 8-15 AU, it explains most of the peculiarities of 8

Pictoris and its disk.

Aims. Previous detections were made in the L’ band (3.8 yum) and at 4.05 ym. We recorded new K band data (2.18 ym) in order to
measure its color and get an additional estimate of its mass and effective temperature

Methods. Angular differential K -band images of 8 Pictoris have been recorded with NaCo in March and April 2010.

Results. The companion is detected at K. This independently confirms the physical nature of S8 Pictoris b inferred from the I’
and NB_4.05 bands. The increase of the projected separation between Fall 2009 and April 2010 observations is compatible with the
expected orbital motion. Using the absolute K photometry, “hot start” evolutionary models predict a mass in agreement with previous
estimations. Moreover, this mass is compatible with Tz = 1600 = 200 K derived from the comparison of the K — L’ color to those

generated using synthetic spectra.

Key words. Instrumentation: adaptive optics — stars: early-type — stars: planetary systems — stars: individual (8 Pictoris )

1. Introduction

Since the discovery of circumstellar debris disks in the eight-
ies, the young (12f§ Myr; Zuckerman et al. 2001) and close
(19.3 £ 0.2 pc; Crifo et al. 1997) A5V star 8 Pictoris has been
considered as prototype of young planetary systems. Together
with the other debris disks imaged, this system enables the study
of the physical and chemical characteristics of sites where plan-
etary formation is on-going or just finished. Recently, we were
able to detect a companion orbiting the star at a distance ranging
between 8 and 15 AU. Its L’ = 11.2 + 0.15" apparent magnitude
translates into a temperature of ~ 1500 K and a mass of ~ 8 My,
according to Lyon’s group models (Baraffe et al. 2003). As such,
and if located at 8-15 AU, the companion could explain most
morphological (asymmetries) and dynamical peculiarities of the
B Pictoris dust system, as well as the FEB phenomenon at the
origin of the replenishment of the disk gas phase. In particular,
it could explain the characteristics of the warp observed within
the inner part of the disk (Lagrange et al. 2010, and ref. therein;
hereafter L10). Interestingly in the present context of planet for-
mation theories, 8 Pictoris b is located in the disk region where
giant planets can form by core-accretion, in contrast to the few

* Based on observations collected at the European Southern
Observatory, Chile, ESO. Program ID: 284.C-5057.

! Taking the weighted mean and the standard deviation of the differ-
ent values reported in Lagrange et al. (2009) and Lagrange et al. (2010).

other planets detected by direct imaging so far (Marois et al.
2008; Kalas et al. 2008; Chauvin et al. 2005a,b; Lafreniere et al.
2010), located further away from their parents.

The mass determination of S Pictoris b as well as of the
other planets imaged, relies however on the model dependent
luminosity-mass relation provided by the so-called evolutionary
models. The “Hot-start” evolutionary models consider the for-
mation of planets by a spherical collapse of a gaseous cloud
where all the gravitationnal energy released is transfered into
heat. The young planet is therefore hot during its first 100 Myr,
which may allow the planet direct detection with current in-
struments around young stars. Recently, however, Fortney et al.
(2008) have developed an alternative, “cold-start” model, in
which a significant amount of energy is lost during the gas ac-
cretion process. This model accounts for the stages of core ac-
cretion. As a result of this loss of energy, they predict planets
much fainter than the “hot-start” model predictions at young
ages: a massive planet is predicted for instance to be ~ 5 mag-
nitudes fainter. Under such assumptions, and except during the
very short accretion stage, young planets would not be detectable
with current instruments. We note that the difference between
both models decreases with time, but remains significant up to
1 Gyr for very massive planets. Since these different models,
which probably represent two extreme situations, have not been
calibrated so far, their reliability is still questionable. This is why
detecting and characterizing the properties of young giant plan-
ets, and ultimately measuring their masses is fundamental to val-
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Table 1. Observing log of the 8 Pictoris data, and corresponding atmospheric conditions.

Mode Date Band Density filler Camera DIT NDIT Neop  Osar/6end” (ECY (1)
(s) (s) (@) (%) (ms)
PSF 2010-03-20 K, ND-Short S13 0.35 100 8 62.3/63.8 423 33
Sat. 2010-03-20 K, - S13 0.35 100 120 64.0/83.9  36.9 3.7
PSF 2010-04-10 K, ND-Short S27 0.15 100 8 60.4/61.2  22.1 7.9
Sat. 2010-04-10 K, - S27 0.15 150 160 62.1/822 204 7.4

Notes. @ Range of parallactic angles () at the start/end of the observation. ¥’ The average coherent energy (K-band) as estimated on-line by the
AO system. © The average coherence time as estimated on-line by the AO system.

idate the models. If 8 Pic b indeed formed by “core-accretion”,
then the “cold-start” model predict mass well above the upper
limit set by the dynamical study of the disk and past radial ve-
locity measurments on the star.

In order to further constrain 8 Pictoris b properties (mag-
nitude, colors), we performed in early 2010 high-contrast and
high-spatial resolution observations with NaCo (Rousset et al.
2003; Lenzen et al. 2003) at K. We present these observations
in Section 2, and discuss them in Section 3.

2. Observations and data reduction procedures
2.1. Observations

Ks-band images of S Pictoris were obtained in March and
April 2010 in Service Mode with NaCo in Angular Differential
Imaging (hereafter ADI, Marois et al. 2006). The visible wave-
front sensor was used with the 14 x 14 lenslet array, together
with a visible dichroic that transmits the visible light to the
wave front sensor and the IR light to CONICA. We chose the
CONICA S13 and S27 cameras in March and April respectively.
They provide pixel scales of ~ 13 and ~ 27 mas respectively.
Saturated images of S Pictoris were recorded, as well as a few
non saturated images to estimate the stellar point spread func-
tion (PSF) and serve as a photometric calibrator. In March, we
adopted a two-position dithering pattern every three DIT X NDIT
exposures with DIT=0.35s, and NDIT=100. In April, we chose
a four position dithering pattern every two DIT x NDIT expo-
sures with DIT=0.15s and NDIT=150. DIT where chose so as
to saturate the PSF core of 8 Pictoris over ~8 pixels. Each frame
was stored into a datacube. Both settings allow accurate sky and
instrumental background removal. For the PSF images, a neu-
tral density filter (transmission = 1.12 % , Boccaletti et al. 2008)
was inserted in the CONICA optical path. Finally, twilight flat
fields were recorded as well. The S13 and S27 cameras provide
platescale of 13.27 and 27.15 mas per pixel, respectively.

The log of the observations is reported in Table 1, as well as
the observing conditions. We note that as the star was rather low
on the horizon, the variations of the parallactic angle, and hence
the field-of-view (FoV) rotation during the saturated sequences
were relatively small (2.2 x FWHM at a separation of 350 mas
for March and April observations) at the separation of the com-
panion. Such a value is nevertheless large enough to perform
ADI reduction (see below).

2.2. Data reduction

The reduction procedure basically follows that described in the
Supporting Online Material’> of Lagrange et al. (2010). The
scheme consists in 1) correcting each image in each datacube for

2 http://www.sciencemag.org/cgi/content/full/science.1187187/DC1

B Pictoris b B Pictoris b

400 mas 400_mas

e

B Pictoris b B Pictoris b

400 mas 400 _mas

Fig. 1. B Pictoris b at K. Top: K, S13 data, with a 13 mas/pixel sam-
pling (left) and K, S27 data, with a 27 mas/pixel sampling (right).
These images have been obtained using Method Red;. Bottom: Kj,
S13(left) and K, S27 data (right) reduced with method Red, (LOCI).

background and sky variations as well as bad/hot pixels, 2) sort-
ing the best images based on the flux distribution into the stellar
halo, 3) collapsing the cubes?, 4) recentering the “cleaned” im-
ages thus obtained, 5) estimating the stellar halo for each image,
6) subtracting the estimated stellar halo to each image, 7) dero-
tating the residual images thus obtained and 8) stacking (average
or median) the derotated residual images. The most critical steps
are the centering of the data, which limits the final astrometric
precision of the companion position, and the estimation of the
stellar halo, which affects the levels of residuals. The centering
is done either using a cross-correlation of the different images,
or fitting a Moffat function.

The estimation of the star halo is made using two different
ADI algorithms:

- For each image i, we select first the images of the data set
for which the FoV has rotated by more than & Xx FWHM at
the approximate separation of 8 Pictoris b, ie 26 pixels (S13

3 Given the relatively short exposure times (22.5 to 35s), and the star
position at the observing time, the FoV did not rotate significantly dur-
ing the recording of each data cube, so that the data within each cube
can be safely averaged out into a single frame without impacting on the
image quality.



M. Bonnefoy et al.: High angular resolution detection of 8 Pictoris b at 2.18 yum

Table 2. Photometric and astrometric measurements in the K band.

Camera  Methods AK p (mas) PA

(mag) (mas) )
S13 Red;/sym.AP 9.2f82 — -
S13 Red/neg AP 92+0.1 346+9 2104 £0.8
S13 Red,/ - - 343+ 12 2093 +0.3
S27 Red,/sym.AP 92+02 - -
S27 Red/neg. AP 92+0.1 346+12 207.8+2.0
S27 Red,/ - - 355+2 2086 +1.3

data) or 13 pixels (S27 data). Among these selected images,
we keep the n closest in time. These n images are then av-
eraged and subtracted to image i. The individual residuals
thus obtained are derotated. Their mean or median is then
computed to get the final image. Different values of @ and
n were tried. The optimal results are obtained for n=6 and «
= 1.2 (S13) and 1.0 (S27). We note that the best values of «
are a compromise between having a large field rotation and
a large number of usable files. This method is referred to as
Red_1.

We developed an algorithm following Lafreniere et al.
(2007) LOCI approach. The halo is estimated and subtracted
for a given input frame i inside N boxes (radially and az-
imuthally defined) taking a linear combination of the input
frames. The coefficients of the combination are determined
so as to minimize the residual variations inside an optimiza-
tion zone taken on the halo-subtracted image i. Optimization
regions are much bigger (typically 300 FWHM in area) than
subtracted zones to avoid self-eliminating point like objects.
LOCI provides the best extraction of the planetary signal for
a =0.5 and using 40 to 80 frames out of 120. This method is
referred to as Red 2.

2.0 T T T T ‘ T
r + SDSS2249%8 ]
[ SDSS2249 A @ L 1
L ® [ ] 7
[} o
L 2M1207 b + ] o o ]
1.5k o o8 |
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L - [} 7
] N [ I J
I 1.0F -
« | 6Q Lup b °® |
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Fig.2. K — L’ color of B Pictoris b (dashed zone; transfered from the
NACO to the MKO system) compared to those of field dwarfs (blue
spots) and young substellar objects (black dots). The color is compatible
with those of field L2-T0 dwarfs.

2.3. Photometric measurements

Some of the planet flux has been self-substracted during the stel-
lar halo removal process. To retrieve the photometric informa-
tion inside our final images, we followed two approaches:

- We inject artificial planets (AP) into the raw images at a sep-
aration similar to that of S Pictoris b, but with different pro-
jection angles (referred as sym.AP). The AP is built using
the unsaturated reduced image of 8 Pictoris scaled to a given
planet magnitude. We then search for the averaged flux that
minimizes the difference between S Pictoris b and the fake
planets. The standard deviation of flux ratio values derived
from the set of fake planets gives an estimation of the error
on the planet flux.

- We inject AP with a given flux at the position of the detected
source, and subtract it to this source (referred as neg.AP).
We iterate with different AP fluxes, to find the parameters
that minimize the standard deviation of the residuals inside
an aperture centered at the position of the companion. The
moderate dispersion of optimals injected AP flux found us-
ing different apertures sizes for the estimation of the residu-
als provides an estimation of the photometric error.

2.4. Astrometric measurements

To derive the separation and position angle of the companion
with respect to the star, we both have to locate the accurate po-
sition of the planet and that of the star on the detector pixels. As
for the companion, we considered two methods :

- LOCI images provide the best speckle rejection and are
therefore more appropriate to locate accurately the position
of the planet with straightforward algorithm (in most cases
the planet is brighter than the speckles). Gaussian fitting is
applied on a representative set of LOCI images (various pa-
rameters are used) in both S13 and S27 data. We then ob-
tained the means and standard deviations.

- We cross-correlated and subtracted an AP pattern injected at
the guessed position of the companion inside the Red; im-
ages. This method is applied for different AP fluxes while
estimating the photometry with neg.AP. The optimal flux
is found minimizing the standard deviation of the residuals.
The error on the position is derived considering the interval
of AP positions that does not change the standard deviations
of the residuals. It also takes into account the influence of the
size of the optimization zone.

As for the star, its location is measured on the median of the
saturated images. But, the saturation causes the centroid estima-
tion to be impacted by some very close speckles. We then built
a fake saturated PSF using the non-saturated frames to account
for this effect in our error bars. The final projection angles (PA)
and separations (p) are reported in Table 2.

3. Results and discussion
3.1. B Pictoris b at K

Figure 1 shows the images obtained during both runs. They do
confirm the planet detection. Together with the detection at M
band with the recently available APP device on NaCo (Quanz
et al. 2010, hereafter Q10), we have now two confirmations of
the 8 Pictoris b recovery.
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As expected, the imperfect determination of the centroid of
the star caused by the saturation is the largest source of uncer-
tainty in the astrometric position of the planet (Table 2). We find
separations (331-358 mas) and PA (205.8-211.2°) in agreement
with the Q10 values. The planet separation has then increased
between Fall 2009 and April 2010. The variation is in agreement
with an edge-on orbital motion in the sense of rotation of the
B Pictoris disk. (~27 mas between Fall 2009 and April 2010).
Further measurements will be necessary to secure and monitor
this small orbital variation.

The photometry is measured on the data reduced with Red_I
only, since this method limits non-linear flux losses. The results
are reported in Table 2. Both photometric methods lead to similar
contrast values that do not depend on the camera. The uncertain-
ties are however reduced when using neg.AP. We finally adopt
AKs = 9.2 £ 0.1 mag. We retrieved the NaCo K band magni-
tude of the star (K[NaCo]=3.444 + 0.009 mag) from the ESO
K band magnitude of van der Bliek et al. (1996). We first de-
rived the 2MASS magnitude of the star from updated transfor-
mation formulas* of Carpenter (2001). The shifts between the
NaCo and the 2MASS systems are eventually found to be neg-
ligible for an A5 star of the Pickles (1998) library. We then
derive K¢ = 12.64 + 0.11 mag and Mg, = 11.21 + 0.13 mag for
the companion. We finally find Ky — L” = 1.43 = 0.19 mag for
B Pictoris b, assuming quadratically combined errors.

2400

BT-SETTL10

2200

2000

1800

Temperature [K]

1600

1400

1200

3.5 4.0 4.5 5.0 5.5
log(g) [dex]

Fig. 3. Iso-contour plot of K — L’ variations with T.s and log g com-
puted on BT-SETTL10 spectra. The overlaid 8 Pictoris b color (red line)
with its uncertaities (red dotted line) constrains the T to 1600 £+ 200
K.

3.2. Spectral type, atmospheric parameters, and mass

We compared the K — L’ color of S Pictoris b to color of field
dwarfs from Golimowski et al. (2004) in Fig. 2. This required
translating the color into the MKO system (Simons & Tokunaga
2002; Tokunaga et al. 2002). Since there is currently no spec-
tral library of late-type dwarfs covering the full NaCo L band

4 http://www.astro.caltech.edu/ jmc/2mass/v3/transformations/

yet (3.38—4.31 um), we found a color correction between the
NaCo and MKO filters system of 0.17 mag using synthetic spec-
tra at the estimated effective temperature (Teg) of the compan-
ion. The same operation was repeated for the components of the
young 2M1207 system (~ 8 Myr, Chauvin et al. 2004; Patience
et al. 2010) and for AB Pic b (~ 30 Myr, Chauvin et al. 2005b;
Bonnefoy et al. 2010) assuming the T, and surface gravities
(log g) found in the literature. Their colors are reported in Fig. 2,
along with those of GQ Lup b (~ 1 Myrs, Marois et al. 2007;
Lavigne et al. 2009) and SDSS J224953.47+004404.6AB (~ 100
Myr, Allers et al. 2010). The color is compatible with those of
L2 to ~TO field dwarfs. This result fits well with the conclusions
of Q10 from the L’ - NB_4.05 color. However, we notice that
the colors of 2M1207 B and SDSS J224953.47+004404.6AB
are ~0.5 mag redder than those of L field dwarfs analogs. Allers
et al. (2010) suggest that this apparent redenning could be a sig-
nature of youth. Hence, this could eventually shift the 8 Pictoris
b spectral type range toward earlier classes.

The color can also be compared to those of synthetic spectra
from the state-of-the-art atmospheric models BT-SETTL10’ (see
King et al. 2010, and ref. therein for the most recent description
of the models) for various effective Tt and log g (Fig. 3). The
colors are synthetized using the NaCo passbands and a spec-
trum of Vega. They increase with decreasing Teg and increas-
ing log g, reproducing the empirical trend mentionned above.
We deduce Teg = 1600 + 200 K for S Pictoris b but are unable
to constrain log g. Our results are compatible with those ob-
tained with the former libraries AMES-DUSTY00 and AMES-
CONDOO (Allard et al. 2001) and with the Teg ~1470-1700 K
derived by Q10.
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Fig. 4. Location of B Pictoris b and 2M1207 B into a color-magnitude
diagram with respect to SETTL evolutionary tracks.

We infer a mass between 7 and 11 My, from the comparison
of Mg, to the SETTL evolutionary models (using the interior
models of Chabrier et al. 2000, and the BT-SETTL atmospheric
models). This is in excellent agreement with that derived from

> http://phoenix.ens-lyon.fr/Grids/BT-Settl/SPECTRA/
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the L’ band, the NB_4.05 band, and our T.¢ estimation. Finally,
B Pictoris b falls on the evolutionary tracks inside a Mg, versus
K - L’ diagram (Fig. 4). As a comparison, we also show the
location of the 8 Myrs old 2M1207 B companion whose very
red 1.1-2.5 spectra and underluminosity can be explained by an
extinction produced by circumsubstellar material (Mohanty et al.
2007; Patience et al. 2010). Then, these results further reinforce
the idea that this companion lies inside the planetary mass range.

Forthcoming near-infrared and L band spectroscopy and ex-
tended photometry of 8 Pictoris b should bring additional con-
straint on Teg. They could also provide the first estimations of
log g and the metallicity. Finding abundancies different from the
star ([M/H]=0.05, Gray et al. 2006) could give additional in-
sights on the formation mechanism of this companion (Chabrier
et al. 2007; Fortney et al. 2008). These should improve our
knowledge on the physics and chemistry involved in exoplan-
etary atmospheres. To conclude, this system offers the oppor-
tunity to measure the dynamical mass of the companion using
imaging in combination with radial velocity measurements cor-
rected from S Pictoris activity. Together with the luminosity, the
Tes, log g, and M/H, it could provide a key toward understanding
the formation and evolution of exoplanets.
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3.3 Bilan et perspectives

Il est assez curieux pour moi de noter que la premiére image du disque de débris autour de I'étoile
(B Pictoris a été prise I'année de ma naissance! Plus de 25 ans aprés, ce systéeme est toujours un centre
d'intérét majeur pour étudier la formation des systémes exoplanétaires. Suite a la détection d'un candidat
compagnon en 2003 dans le plan du disque de I'étoile, nous avons mené une campagne d'observations sur
I'instrument NACO pour tenter de le redétecter. A I'aide des outils de traitements des données présentés
dans la partie |l, nous sommes parvenus a retrouver la source qui, entre temps, était passée de |'autre coté
de son étoile. 3 Pic b confirme que les planétes sont déja formées et perturbent le disque. On montre aussi
que les modeles évolutifs "cold start" qui font les hypothéses d’'un scénario de formation par accrétion sur
un coeur rocheux et d'une évacuation totale de I'énergie du choc d'accrétion ne fonctionnent pas pour
cet objet. Les nouveaux modeéles de Baraffe et al. (2009) ou seule une partie de |'énergie lors du choc
d’accrétion est dissipée par radiation pourraient résoudre le probleme.

Pour compléter I'étude du systéme, deux nouvelles séries d'observations ont été réalisées. La premiere, a
4.05 pm, confirme notre redétection. L'étude, a laquelle je suis associé (Quanz et al. 2010, soumis), montre
que le compagnon est probablement une naine LO-L8 avec une température de ~1400 K. La deuxiéme
série d'observations, que nous avons conduites en bande Ks (2.2 um), donne des résultats en accord avec
les observations précédentes. La photométrie montre une fois de plus que le compagnon est situé sous la
limite de fusion du Deutérium. Enfin, la comparaison de la couleur K, — L’ aux prédictions des modéles
d'atmosphere BT-SETTL10 (décrit dans la partie V) permet d'estimer T¢ ;s = 1600 & 200K .

Désormais, I'étude du systeme devrait se focaliser sur plusieurs points :

— Observer le systéme dans d’autres bandes photométriques. L'observation du systéme en bande étroite
a 2.2 et 2.35 microns (IB_2.18 et IB_2.36), par exemple, pourrait contraindre rapidement la gravité
de surface. Des points photométriques en bande H et J étendraient la couverture de la distribution
spectrale d'énergie (SED) sur 3 microns. On peut alors imaginer ajuster des spectres synthétiques de
derniére génération sur la SED et contraindre a la fois les parameétres atmosphériques et le rayon de
la planete.

— Acquérir des spectres de la source. La détection de la source est d'ores et déja tres délicate. J'ai
souhaité tenter, il y a un an, d’obtenir les spectres JHK de la source avec le spectrographe SINFONI.
Je suis aujourd'hui convaincu que nous aurions été limités par les effets systématiques de I'instrument
(rémanence, etc; voir la partie ). A terme, cet objet pourrait étre observé en bande JHK avec NACO
en adoptant une stratégie et des outils de réductions éliminant le halo de I'étoile (Vigan et al. 2008).
Mais des observations en bande L' sont plus favorables a cause du contraste plus faible, du meilleur
rapport de Strehl et de la stabilité de la FEP.

— Suivre le mouvement orbital. Un programme d’observations est en cours pour combiner les mesures
astrométriques a différentes périodes aux mesures de vitesses radiales. Le niveau d'activité de I'étoile
est élevé, mais un suivi pourrait a terme mesurer la masse dynamique du systéme.

— Etudier la relation entre le disque et la planéte. |l serait intéressant en particulier d'étudier la mor-
phologie du disque proche de la planéte pour comprendre les interactions gravitationnelles, et voir si
la planéte se situe dans le plan du disque principal, ou dans le plan du second disque (Mouillet et al.
2001; Golimowski et al. 2006).

0 Pictoris est un bon test pour les futures programmes d'imagerie a haut contraste et a haute réso-
lution angulaire qui seront menés avec SPHERE. Le relevé principal mené avec la caméra d'imagerie de
I'instrument pourrait passer 2 a 3 heures par source (hors calibrations, mauvais temps, etc..). C'est ~10 fois
moins que le temps qui a été nécessaire pour confirmer définitivement la nature physique de la planéte...
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Chapitre 1

La spectroscopie intégrale de champ
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Mise a part pour quelques objets du systeme solaire, la spectroscopie est la principale source d'infor-
mation pour étudier les propriétés physico-chimiques des objets astrophysiques (c'est-a-dire composition,
température d'excitation, pression locale du milieu, champ magnétique,...). Dans sa version la plus clas-
sique pour l'astronomie, un spectrographe renvoie la lumiére issue du télescope sur une fente étroite,
induisant une dispersion du faisceau perpendiculairement a la fente. Le spectre résultant est enregistré sur
un détecteur. Ce dispositif s'accompagne d'une perte d'information spatiale, empéchant d’avoir une vue
en deux dimensions de I'objet observé (x, y). Ceci est particulierement limitant pour I'étude de sources a
la distribution complexe (galaxies, jets, disques,...).

Pour retrouver un signal tridimensionnel (x, y, A), trois classes de solutions ont été développées : le
balayage du spectrographe dans le champ de vue (aussi appelé slit scanning, voir Wilkinson et al. 1986),
I'utilisation de filtres modulables (le principe repose sur I'utilisation d'un interféromeétre de Fabry-Pérot.
Le flux du télescope rentre dans l'interférometre. La distance entre les deux plaques est modulée pour
modifier la longeur d'onde du flux de sortie qui est folcalisé sur un détecteur ; Taylor & Atherton 1980;
Boulesteix et al. 1984), et enfin la spectroscopie intégrale de champ. Les deux premiéres méthodes, de
nature séquentielle, requiérent un temps d’intégration conséquent et demeurent sensibles aux fluctuations
des conditions d'observation. Elles sont donc mal adaptées a I'étude des objets faibles. Au contraire, la
spectroscopie intégrale de champ, ou spectroscopie 3D, offre la possibilité d'acquérir simultanément une
collection de spectres dans un champ de vue déterminé.

Ce chapitre introductif a pour but de donner une vue synthétique de la technique de spectroscopie
intégrale de champ. Dans la premiére partie, j'expose les motivations qui ont conduit au développement
des différentes générations d'instruments. Je détaille ensuite le format des données et les méthodes de
calibrations associées. Enfin, je donne un apercu du champ d'applications astrophysiques de ce type d'ins-
trument.

1.1 Origine et développements

Le principal défi instrumental de la spectroscopie intégrale de champ (ou integral field spectrograph —
IFS) pourrait se résumer a cette question : comment capturer une information "3D" sur un détecteur a
deux dimensions ? Ira Sprague Bowen est le premier a avoir résolu indirectement ce probléme (Bowen 1938)
en inventant un nouvel élément optique nommé image slicer (ou découpeur d'image). Cet outil, constitué
d'un ensemble de miroirs segmentés et orientés selon différentes directions, fut d'abord majoritairement
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utilisé par la communauté des spectroscopistes a haute résolution pour envoyer le signal provenant d'une
fibre vers plusieurs spectrographes a échelles. L'extension au concept de spectroscopie 3D suivit la méme
notion de base qui consiste a réorganiser le plan image du télescope en une succession de lamelles a partir
d'un ensemble de réflexions (Weitzel et al. 1996). Dans son approche la plus simple, un premier miroir
découpeur d'image renvoie chaque lamelle a différentes orientations sur un réseau de miroirs situés dans
le plan pupille (un par lamelle). Le réseau réorganise les lamelles en une pseudo fente (1D) dans le plan
image se trouvant sur un élément disperseur (prisme, réseau, grisme) qui produit un ensemble de spectres
sur un détecteur (voir Fig. 1.1). Les principaux avantages de ce type de spectrographes intégral de champ
sont (i) leur conservation compléte de I'information spatiale et I'absence de perte de flux inhérente (ii) leur
compacité et le faible nombre d’éléments optiques qui leur permet d'étre insérés a I'intérieur de systémes
cryogéniques tout en réduisant le fond thermique. Cela les rend donc particulierement adaptés pour observer
dans l'infrarouge. Le principal inconvénient réside dans la complexité de fabrication des piéces optiques qui
doivent minimiser le pourcentage de lumiere diffusée. Plusieurs instruments utilisent ce concept dans le
proche infrarouge (0.8-3 um) et I'infrarouge (> 3 um) parmi lesquels NIFS (McGregor et al. 2003) et
SPIFFI (Eisenhauer et al. 2003; Iserlohe et al. 2004) qui sont installés aux foyers de télescopes de 8 m
(Gemini Nord, VLT /UT4). Deux IFS fondés sur ce concept fonctionnent dans le visible a I'heure actuelle
(ESI, Sheinis et al. (2002); Sheinis (2006) ; WIFeS, Dopita et al. (2004)), mais de nouveaux instruments
sont en cours de construction (MUSE, Bacon et al. (2004, 2006); SWIFT Tecza et al. (2006); NIRSpec
Posselt et al. (2004)).

La premiére réalisation d'un IFS initiée par Vanderriest (1980) repose cependant sur un concept simpli-
ficateur et toujours utilisé a I'heure actuelle : pour discrétiser le champ de vue en sous-parties dispersibles,
I'image slicer est remplacé par une nappe de fibres optiques placées au foyer du télescope et réalignées
en sortie pour former une pseudo-fente. Les principaux avantages de ce concept résident dans la facilité
de fabrication (et donc le faible coiit), ainsi que dans sa grande flexibilité. Les fibres peuvent ici étre ré-
organisées sur le ciel pour s'adapter a la forme de I'objet étudié. Elles peuvent aussi servir pour acquérir
simultanément un spectre du fond de ciel qui peut ensuite &tre soustrait aux spectres de la source. Cepen-
dant, deux inconvénients limitent son utilisation : (i) les trous entre les fibres de forme circulaire limitent le
remplissage du champ de vue a 60-65 %. (ii) la dégradation du rapport de focale en sortie des fibres (Oli-
veira et al. 2005). Pour s'affranchir de ces problémes, un réseau de microlentilles carrées (ou hexagonales)
peut étre placé au foyer du télescope (voir Fig. 1.1) pour découper de maniére optimale le champ de vue et
focaliser le flux de sortie a I'entrée de la nappe de fibres (Allington-Smith et al. 1997). Ainsi le remplissage
du champ approche 100%, et le rapport de focale peut &tre contr6lé en entrée et sortie de fibre. Cela a
aussi malheureusement pour conséquence d'augmenter le pourcentage de lumiére diffusée et de décroitre
le facteur de transmission qui reste en moyenne deux fois plus faible que pour les instruments utilisant des
images slicers. Parmi les instruments existants qui fonctionnent dans |'optique, nous pouvons citer GMOS
(Gemini-N, S, Allington-Smith et al. 2002) et FLAMES/GIRAFFE en mode ARGUS (VLT /UT2, Pasquini
et al. 2000; Avila et al. 2003). Dans I'infrarouge, on trouve l'instrument CGS44+SMIRFS-MOS (Haynes
et al. 1999).

Notons toutefois que I'utilisation de fibres en sortie du réseau de microlentilles n’est pas requise pour
retrouver |'information 3D. Bacon et al. (1995) introduisit donc un nouveau type d'IFS appelé TIGER
et basé sur le principe de Courtes (1982). Ici, le réseau de microlentilles crée une image 2D du plan
focal de télescope qui n'est pas reformatée. Un réseau situé au foyer des micropupilles permet ensuite de
disperser la lumiére sur un détecteur selon un angle 6. 1l est possible alors de modifier 6 en orientant les
angles du réseau de micropupilles correctement afin que chaque spectre ne contamine pas son voisin (Fig.
1.1). Ce type d'instrument a un excellent taux de remplissage du champ, identique a celui des systémes
fibre+microlentilles, et comparable a celui des images slicers. Toutefois la distance inter-spectres selon la
direction de dispersion reste trés limitée. Cela nécessite donc de trouver un compromis entre la couverture
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spectrale et le pouvoir de résolution (A\/AMX). Dans |'optique, les systémes actuels (WHT /SAURON, Bacon
et al. (2001); WHT/OASIS, McDermid et al. (2004)) ont un pouvoir de résolution relativement bas di
aux limitations des grismes (prisme+réseau de diffraction). Dans le proche IR, seul I'instrument OSIRIS
(Larkin et al. 2003) utilise ce concept. Enfin, notons que les instruments VLT /SPHERE (Antichi et al.
2008) et Gemini/GPI (Lavigne et al. 2006; Macintosh et al. 2006) construits pour détecter et caractériser
des exoplanétes utiliseront un spectrographe intégral de champ inspirés du mode TIGER a partir de 2011.

Spectrograph Spectrograph
Input Qutput

L =
" BN
Lenslets
I
B I Datacube
Lenslets i
+ Fibres Fibres =
—>
Mirrors
Slicer = —

Fig. 1.1: Les principaux concepts de spectrographes intégral de champ. Figure tirée de Westmogquette et al.
(2009).

Jusqu’a la fin des années 1990, la spectroscopie intégrale de champ reste confinée a I'étude des objets
étendus. Bien que I'échantionnage du champ de vue de I'instrument ait dramatiquement augmenté depuis
le développement de systémes a microlentilles (passant de 40 a 500 microlentilles sur CFHT /TIGER entre
1987 et 1990), la résolution angulaire en sortie de télescope limite I'étude des sources a faibles séparations
(amas de galaxies, amas d'étoiles, centre galactique). Le développement conjoint de |'optique adaptative
permet enfin de s'affranchir de la dégradation de I'information spatiale due a I'atmospheére turbulente. I
devient donc évident que le couplage de la spectroscopie 3D a I'optique adaptative peut permettre d'utiliser
tout le potentiel de ce type d'instrument. En 1997, CFHT /OASIS (Opticaly Adaptive System for Imaging
Spectrography) est le premier IFS monté en sortie d'un module d'optique adaptative (PUEO). Aujourd’hui,
nous retrouvons de tels systémes sur les spectrographes 3D installés aux foyers des télescopes de la classe
des 8m (Keck/OSIRIS, Gemini-N/NIFS, VLT /SINFONI, GTC/FRIDA).
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1.2 Données associées et principes de réduction

Les données brutes d'un spectrographe intégral de champ se présentent sous la forme d'un ensemble de
spectres dont la répartition sur le détecteur varie d'un instrument a I'autre. Chaque spectre doit d'abord étre
extrait et calibré afin d’éliminer la réponse de I'instrument. L'information 2D peut ensuite étre réorganisée
sous la forme d'un cube de données qui regroupe |'information spatiale (x, y) et spectrale (A). Le cube
peut donc étre vu comme une succession de spectres (xg, yo, A) ou comme un empilement d'images
monochromatiques (slices) classées par longueur d’onde croissante (Fig. 1.2). Chaque élément (x, y,Ao) du
cube est appelé spaxel et correspond donc a un pixel avec un spectre associé.

Image
monochromatique

Spectre

Source

Y

Fig. 1.2: Les données finales d'un spectrographe intégral de champ. Credit : Stephen Todd & Douglas
Pierce-Price.

Contrairement a la spectroscopie classique, le couplage de I'information spatiale et spectrale sur le
détecteur rend le traitement des données d'IFS trés délicat. Les méthodes de réductions associées a chaque
type d'instrument doivent généralement résoudre les problématiques suivantes :

Quelles sont les sources de bruits sur le détecteur? Comment les bruits se propagent-ils dans les
directions spatiales et spectrales durant le processus de réduction ?

Quelle est la réponse spatiale et spectrale du systéme télescope + instrument + détecteur ?

Ou est situé chaque spectre?

Quelle longueur d'onde correspond a quel pixel ?

Pour cela, des outils de réduction fonctionnant a partir d'images de science et de calibrations sont
aujourd’hui développés pour la plupart des instruments. Les calibrations doivent au minimum inclure des
images du biais du détecteur, des cartes de champ plat (flat field, obtenu a partir de I'illumination homogene
de la pupille a I'aide d'une source sans signature spectrale), des images exemptes de flux lumineux (dark) et
des images de lampe a arc (arc lamp, illumination de |'instrument avec une source contentant de nombreuses
raies d'émissions étalonnées en longueur d'onde). Certains instruments (ou observations) nécessitent en
outre d'observer des sources de références (standards photométriques, standards telluriques), un champ de
vue exempt d’objets (pour soustraire la contribution du fond de ciel et I'émission thermique de I'instrument),
ou d'obtenir des champs plats pris pendant le lever/coucher du soleil (twilight flats). Le traitement des
données spécifiques a I'instrument SINFONI est détaillé dans le chapitre suivant.
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1.3 Avantages et domaines d’application

La spectroscopie intégrale de champ offre plusieurs avantages par rapport a la spectroscopie tradition-
nelle. La combinaison de I'information spatiale et spectrale permet de dresser des cartes de flux a certaines
longueurs d’ondes et de mettre en évidence par exemple des régions d’'excitations/absorptions, de densité
de composition, ou de vitesses (a partir des décalages de la raie dans chaque spaxel par rapport a sa
longueur d’onde de référence). La soustraction de deux images prises a des longueurs d’ondes différentes
peut étre utilisée pour mettre en évidence des objets ou des régions d'émission noyées dans le champ d'une
source lumineuse (c'est-a-dire Marois et al. (2000)). La conservation de I'information spatiale permet enfin
de suivre I'évolution de la PSF de I'instrument avec la longueur d'onde. Cela peut étre mis a profit pour
extraire les spectres d'une partie du champ de vue ou pour obtenir les spectres individuels de plusieurs
sources proches et contaminées (Roth 2006).

Cette technique permet aussi de corriger les spectres finaux des effets de réfraction atmosphérique. En
effet, la réfraction induit un décalage de la source avec la longueur d'onde suivant I'angle parallactique.
Ce décalage devient non négligeable lorsque I'on observe a haute résolution spatiale des objets proches de
I'horizon, et/ou si I'on utilise un intervalle de longueur d’onde étendu. Lorsque I'on utilise un spectrographe
classique, I'observateur peut orienter la fente selon I'angle parallactique (si l'instrument le lui permet).
Ceci devient, par exemple, impossible lorsque I'on souhaite obtenir le spectre d'une binaire dont les deux
composantes doivent étre situées dans la fente. Dans le cas d'un spectrographe intégral de champ, ce
probléme disparait car la réfraction peut étre évaluée et corrigée dans chaque plan du cube.

Enfin, le champ de vue rectangulaire des IFS limite les pertes de flux chromatiques qui affectent les
spectrographes, en particulier lorsqu’ils sont équipés de modules d'OA. Ces pertes résultent habituellement
de I'élargissement de la FEP et de ses sous-structures (tavelures) avec la longueur d’onde ainsi que de la
dégradation de la correction a faible longueur d’onde. Elles dépendent donc intrinsequement des conditions
d'observations et se rajoutent aux effets causés par la réfraction atmosphérique (Goto et al. 2003; Chauvin
et al. 2005a).

Pour ces raisons, I'lFS est utilisée pour étudier une grande variété d'objets astrophysiques, en particulier :
Objets jeunes : disques protostellaires, jets, objets Haro-Herbigs, nébuleuses présolaires.
Populations stellaires résolues.

Galaxies : galaxies normales, galaxies actives, groupes et amas de galaxies.

Lentilles gravitationelles.

Planétologie : composition et dynamique des petits corps (TNOs, astéroides, composition et dyna-
mique de I'atmospheére des planetes.
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L'association de la spectroscopie 3D et de |'optique adaptative est particulierement intéressante pour
résoudre et obtenir les spectres individuels de systémes multiples (étoiles binaires, compagnons de faible
masse,...). En particulier, elle permet de limiter les pertes de flux différentielles et ainsi de préserver le
continuum spectral qui est directement relié a la température effective des objets. Enfin, la conservation
de I'information spatiale peut étre utilisée par des processus de déconvolution pour éliminer la contribution
du flux de I'étoile primaire dans les spaxels du compagnon.

Mon travail de thése m'a naturellement conduit a utiliser le spectrographe intégral de champ SINFONI
muni d'une optique adaptative pour obtenir une bibliothéque de spectres d'objets jeunes, compagnons
d'étoiles ou isolés. Ces spectres sont analysés dans le chapitre 4. Dans ce chapitre 2, je décris tout d'abord
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le fonctionnement de I'instrument. Je parle ensuite des modes d'observations utilisés ainsi que du traitement
des données associées. Une troisieme partie est consacrée aux problémes rencontrés. Enfin, je propose dans
la derniere partie une stratégie d'observation adaptée pour optimiser I'analyse des données des compagnons
de faible masse.

2.1 Description de I'instrument

L'instrument SINFONI (SINgle Faint Object Near-IR Investigation, Eisenhauer et al. 2003; Bonnet et al.
2004) est un spectrographe intégral de champ fonctionnant dans le proche infrarouge (1.1-2.5 um) et situé
au foyer Cassegrain du télescope VLT /UT4. Il se compose d'une version modifiée du module d'optique
adaptive MACAO (Multiple Application Curvature Adaptative Optics, Bonnet et al. 2003) qui renvoie la
lumiére corrigée des anomalies de front d'onde au spectrographe intégral de champ SPIFFI (SPectrograph
for Infrared Faint Field Imaging).

2.1.1 Correction du front d’onde avec MACAO

La partie visible (450 a 950 nm) du faisceau formé au foyer du télescope est réfléchie et envoyée sur
I'analyseur de courbure de MACAQ. Le principe de I'analyseur consiste a mesurer la différence d'intensité
lumineuse dans les régions intra et extra-focales du plan pupille qui sonde la déformation locale du front
d’'onde.

L'image d'une étoile de référence est formée sur un miroir a membrane. Le miroir renvoie la lumiére sur
une matrice de 60 microlentilles dont les foyers sont situés a I'entrée de fibres optiques monomodes. Les
fibres optiques conduisent chaque faisceau sur une photodiode a avalanche.

Le miroir 3 membrane est excité par des ondes acoustiques a une fréquence de 2.1 kHz, permettant aux
plans intra et extra-pupille d'étre imagés alternativement par la matrice de microlentilles. La fréquence de
vibration de la membrane du miroir est accordée sur la fréquence de lecture des photodiodes. Le contraste
dans les régions intra et extra-focales pour chaque sous-ouverture produit le signal de courbure.

Le calculateur en temps réel (RTC) filtre ce signal et calcule les commandes a appliquer aux 60
actuateurs du miroir déformable a la fréquence de 500 Hz. Le miroir déformable est situé sur une monture
de tilt qui corrige les anomalies de basculement.

Comme tout systeme d’OA, MACAO a besoin d'utiliser une étoile naturelle de référence de magnitude
~17 au minimum qui soit proche de la ligne de visée de I'objet scientifique. Mais bien souvent, ce type
d’'étoile n'est pas présent dans le champ de quelques dizaines d'arcsecondes de |'instrument. Pour cette
raison, le télescope UT4 est équipé d'un laser qui peut créer une étoile artificielle par I'excitation du sodium
ionosphérique a 90 km.

Le but de MACAOQ n’est pas de rétablir une image a trés haut rapport de Strehl (voir la Partie | pour
une définition du rapport de Strehl) mais de compenser partiellement la déformation du front d'onde avant
d’envoyer le faisceau dans le spectrographe intégral de champ.

Notons enfin que I'instrument est équipé d'une unité de calibration qui permet d'étalonner le senseur
de front d’onde et d'acquérir des images de calibrations (flat field, fibres, lampes a arc) nécessaires pour
traiter les données.
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Fig. 2.1: Organisation des 32 segments d'images une fois dispersés sur le détecteur. Les spectres sont
dispersés a la verticale (cette figure ne montre un interval en longueur d'onde restreint). La dimension
spatiale est conservée a I'horizontale. Figure tirée du manuel de SINFONI version 10.0.

2.1.2 Le spectrographe intégral de champ SPIFFI

SPIFFI permet la spectroscopie simultanée sur 32 x 64 spaxels avec une résolution spectrale ﬁ

moyenne de 3000.

L'instrument est situé dans une enceinte cryogénique qui maintient I'ensemble a une température de
77 K. A I'entrée de l'instrument, le faisceau lumineux passe par une série de préoptiques qui limitent le
fond thermique et permettent de sélectionner |'échantillonnage spatial des cubes parmi 25, 100 ou 250
mas/pixels. Enfin, des filtres a bande large (J, H, K, H+K) sont positionnés sur le chemin optique pour
supprimer les hauts ordres de diffraction créés lors de la dispersion.

Le faisceau pénétre alors dans un image slicer. Le slicer est composé d'un ensemble de deux séries de
32 miroirs qui redirigent chaque tranche d'image a des angles différents puis recollectent les faisceaux et
forment une pseudo-fente. Ces miroirs, d'une épaisseur de 300 pm, présentent des défauts optiques que
I'on peut étalonner et compenser lors du traitement des données. La pseudo-fente se présente sous la forme
de 32 segments décalés alternativement (voir Fig. 2.1). Chaque segment (slitlet) est dispersé par un réseau
sélectionné pour obtenir des spectres en bandes J (1.1 - 1.4 um), H (1.45 - 1.85 um), K (1.95 - 2.45 um),
ou H+K (1.45-2.45 um) a une résolution de ~2000, 3000, 4000, et 1500 respectivement (voir Table 2.1).
Un détecteur de 2048 x 2048 pixels de type Rockwell Hawaii 2RG est placé en sortie du réseau. Au final,
chacun des segment a été échantillonné sur 64 pixels horizontalement et dispersé verticalement sur 2048
pixels. SINFONI produit donc des cubes de données finaux contenant 2048 spaxels rectangulaires.

Tab. 2.1: Caractéristiques spectrales de I'instrument
Filters Ry @ A @ FWHM ¢ AND Amin Amaz
(A) (Pixels)  (A/pixel) (A) (A)
J 1890+45 1.2510+0.0004 4.440.3 1.45 1.1 1.4
H 2560+30 1.6513+0.0005 3.24+0.2 1.95 145 1.85
K 4400+95 2.2013+£0.0007 2.0+£0.2 2.45 1.95 245
H+K 1570470 1.955640.0006 2.5+0.2 5.00 145 245

?Données issues des pages web de suivi de I'instrument, mises en place par I'ESO et valables pour I'échantillonnage spatial
le plus grossier.
bDonnées issues de la chaine de réduction.
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2.2 Modes d’observation

L'instrument peut étre opéré avec ou sans optique adaptative. Lorsque MACAO est activé, SINFONI
restitue une résolution angulaire de 28 mas et 62 mas a 1.1 et 2.45 um respectivement. L'instrument est
donc parfaitement adapté pour I'étude des systémes binaires (ou systémes étoile/compagnon) séparés de
plus de ~60 mas (1.8 UA a 30 pc). Il convient de sélectionner la préoptique qui produit des spaxels de
taille 12.5 mas x 25 mas. Le champ de vue de l'instrument est alors réduit a 0.8 x 0.8 ". Cependant,
I'utilisateur peut décider d’utiliser un échantillonnage spatial plus faible (50 x 100 mas/pixel, 125 x 250
mas/pixel) pour augmenter le champ de vue et limiter |'impact du bruit de détecteur (voir Table 2.2).

Le champ de vue peut aussi étre accru en faisant |'acquisition d'une mosaique d'images autour d'une
position de référence. De la mé&me maniére, I'observateur peut dépointer le télescope d'une fraction de
spaxel sur le ciel entre deux acquisitions afin d'accroitre artificiellement I'échantillonnage spatial en (spatial
dithering). Deux cubes de données seront produits et moyennés en sortie. Toutefois, il convient de noter que
la FEP et la réfraction atmosphérique peuvent avoir varié entre les deux acquisitions. L'adapteur-rotateur
du foyer cassegrain peut aussi appliquer une rotation au champ de vue.

Enfin, la résolution de I'instrument peut étre aussi augmentée en modifiant |'orientation du réseau de
diffraction pour décaler la position des spectres sur le détecteur d'une fraction de pixel (spectral dithering).

Les données issues des différents programmes auxquels j'ai participé utilisent plusieurs de ces modes :

— Les sources isolées ont été observées sans optique adaptative avec I'échantillonnage le plus faible.
Pour pouvoir estimer la contribution du fond de ciel (Voir les parties 2.3.2 et 2.6.4), la source a été
déplacée alternativement de 5" aux extrémités du champ de vue au cours d’une séquence d'acquisition
de 5 3 8 images.

— Nous avons utilisé I'instrument avec |'optique adaptative avec I'échantillonnage spatial le plus fin pour
tous les systéemes multiples séparés de moins de 10". L'étoile primaire ou la source elle-méme a été
utilisée pendant les observations pour la mesure et la correction du front d'onde. Le champ de vue de
I'instrument a systématiquement été orienté afin de placer I'axe des systemes binaires a |I'horizontale
dans le champ de vue. Une mosaique de cubes a été acquise sur chaque source afin d’augmenter
le champ de vue 3 1.1". Pour terminer, le systéme binaire Z CMa'? a été observé en utilisant du
dithering spatial afin de retrouver un échantillonnage horizontal régulier de 12.5 mas/pixel.

Tab. 2.2: Caractéristiques des trois échantillonnages offerts par I'instrument.
Echantillonnage Champ de vue Nombre de spaxels

(mas) (")

125 x 25 0.8x0.8 4096
50 x 100 3x3 4096
125 x 250 8x8 4096

127 CMa est un systéme binaire jeune (< 1 Myr) composé d’une étoile de Herbig et d'une étoile de type Fu Orionis séparées
de 100 mas (soit 115 AU). J'ai étudié récemment cette binaire avec les instruments NaCo et SINFONI. Les résultats sont en
cours de publication mais ne sont pas reportés dans cette these.
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2.3 Traitement des données avec une chaine de réduction

2.3.1 Stratégie de réduction

L' ESO met a disposition des observateurs une chaine de réduction de données (Abuter et al. 2006;
Modigliani et al. 2007) fonctionnant a partir d'un ensemble d'images de science et de calibration (acquises
dans les jours suivants ou précédants les observations). Cet outil est remis a jour tous les 6 mois et s'est
sensiblement enrichi pendant les trois derniéres années. Je I'ai utilisé, en association avec un ensemble de
programmes que j'ai développé, pour reconstruire des cubes exempts d'effets systématiques (du moins, le
plus possible...).

Six étapes en série sont nécessaires pour obtenir un cube calibré. A chaque étape, un ensemble de
produits de réduction (images, tables, cubes) est créé et va servir a I'étape suivante. Pour garantir une
calibration de bonne qualité, des paramétres sont générés (Quality control parameters, QC). lls peuvent étre
comparés a des valeurs calculées a partir des réductions effectuées au cours du temps par I'ESO (Hummel
et al. 2006, http://www.eso.org/observing/dfo/quality /index_sinfoni.html).

La chaine de réduction posséde 360 options et paramétres (version 2.0.5) dont les valeurs par defauts
garantissent dans la majorité des cas un résultat satisfaisant. J'ai testé I'impact de certaines d’entre elles
afin d'évaluer leur importance sur le produit final.

2.3.2 Utilisation de la chaine de réduction

La premiére étape de réduction consiste a repérer les pixels au comportement non linéaire sur le détec-
teur. De part sa nature, elle est indépendante des optiques de I'instrument (filtre et taille des pixels sur le
ciel) et du temps d'intégration choisi pour observer |'objet. Elle emploie 6 groupes de 4 images acquises
avec des temps de poses croissants (1s, 9s, 18s, 27s, 36s, 45s). Chaque groupe est constitué de deux paires
d'images (ON-OFF). Les images "ON" correspondent a un champ plat obtenu avec une lampe halogéne.
Elle est étteinte dans les images "OFF". Les deux paires d'images sont soustraites afin de supprimer I'ano-
malie de reset du détecteur (voir Partie 2.4.2). Les deux images générées sont moyennées. L'opération
est répétée pour chaque groupe et génere 5 images correspondants a chaque temps de pose. Les images
produites sont stockées dans un cube. Pour chaque pixel du cube (z,y), le flux en fonction du temps de
pose est ajusté par un polynéme de second degré. Les coefficients du polyndme C;—;_3(z,y) sont stockés
dans un nouveau cube constitué de 3 plans. La médiane Med;—,_3 et la déviation standard o;—;_3 sont
calculées dans chacun des plans du cube. Les pixels pour lesquels Ca(x,y) < —N x 09 et Ca(z,y) > N X 09
avec N € N sont mis a zéro dans un masque binaire de méme dimension que le détecteur. Pour chaque
réduction, le masque est ausculté. La valeur de N doit étre ajustée (typiquement en passant de 10 a 5)
afin de discriminer une zone défectueuse du détecteur (en forme de pastille) située sur la slitlet n°1. De la
méme maniere, |'utilisateur doit prendre garde a ne pas détecter trop de mauvais pixels car leur correction
devient alors difficile dans les étapes de réduction ultérieures et produit des pics dans les spectres finaux.
La pipeline génére un ensemble de QC (gain, coefficients C; medians, nombre de mauvais pixels) dont les
valeurs ont été systématiquement contrblées et validées.

La deuxiéme étape génére une carte de pixels chauds ainsi qu'un dark maftre. Pour cela, 3 images de
dark avec les mémes temps de pose que celui de I'objet scientifique sont utilisées. Les pixels chauds sont
repérés en utilisant un seuillage par histogramme. On peut ajuster les valeurs des seuils ou utiliser des darks
acquis avec des temps de pose plus courts si le nombre de pixels détecté excéde les valeurs standards.
Le dark maftre est généré a partir de la moyenne des trois images d’entrée. Il peut étre utilisé lors de la
derniére étape de réduction.
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Une série de 5 paires de cartes de champ plat (ON) et de darks (OFF) obtenues avec les mémes
préoptiques et le méme réseau de diffraction que I'objet scientifique est utilisée lors de la troisieme phase
de réduction. Les images ON sont lissées par un filtre médian puis soustraites aux images originales pour
faire apparaitre les mauvais pixels. Un seuillage en intensité est ensuite appliqué pour obtenir un nouveau
masque de mauvais pixels. Une carte de pixels de référence peut alors étre créée en ajoutant les pixels
chauds et non linéaires repérés précédemment. L'ajustement des seuils de détection peut étre nécessaire
pour améliorer la qualité des cubes finaux. Enfin, les paires d’'images ON et OFF sont soustraites puis
moyennées pour créer un champ plat maftre.

Dans une quatrieme étape, la courbure horizontale des slitlets sur le détecteur est mesurée a partir
de 75 images (FIBRES) obtenues en balayant une fibre optique perpendiculairement a chaque fragment
d’'image. Un champ plat associé est créé a partir de deux images supplémentaire fournies en entrée. Les 75
FIBRES sont moyennées et divisées par le champ plat. Dans I'image résultante, le centre de chaque slitlet
est illuminé. Deux images (ON-OFF) obtenues a partir d'une lampe a arc (Argon en J, Xenon+Argon en
H, Neon en K, Xenon en H+K) sont soustraites puis combinées a I'image obtenue précédemment. La carte
finale permet de retrouver la distance séparant chaque slitlet. La déviation de l'illumination de la fibre dans
chaque slitlet par rapport a la verticale (distorsion horizontale) est mesurée puis ajustée par un polynéme
2D. Les coefficients du polynéme seront utilisés lors des étapes ultérieures. Pour chaque réduction, ils
étaient en accord avec les valeurs de références.

Une carte associant une longueur d'onde a chaque pixel est générée dans la cinquieme étape. Deux
images (ON—OFF) obtenues a partir d'une lampe a arc allumée puis éteinte sont soustraites, divisées par le
champ plat maitre, corrigées des mauvais pixels (a partir de la carte générée a I'étape 3) et de la distorsion.
Pour chaque colonne du détecteur, la position des raies de la lampe est déterminée par ajustement d'une
gaussienne. La différence entre la position des raies mesurées et celle reportée dans une table de référence
donnée en entrée (REF_LINE_ARC) permet d’établir une relation de dispersion reportée dans la carte
en longueur d’'onde finale. Cette relation rend compte de la dispersion verticale sur le détecteur qui sera
corrigée lors de la reconstruction des cubes. La position du coin gauche des slitlets est repérée a partir du
changement brusque des coefficients de dispersion est reportée dans une table.

Toutes les informations sont réunies pour reconstruire un cube de données. Une image brute du ciel (ou
le dark généré a I'étape 2 le cas échéant) est soustraite a chaque image de |'objet. L'image produite est
alors divisée par le flat, corrigée des mauvais pixels et de la distorsion. Les slitlets sont translatées dans les
images brutes de |I'objet selon la direction de dispersion afin que chaque ligne corresponde a une longueur
d'onde. Dans chaque ligne, les 32 slitlets sont extraites pour former une image monochromatique qui est
stockée dans le cube de données finales. La méme opération est répétée pour |'étoile standard observée
apres |'objet. Lorsqu'une série d'images a été acquise sur un objet, une mosaique de cubes est reconstruite
en utilisant les décalages sur le ciel effectués au télescope.

Pour les objets observés sans pose sur le ciel, nous avons utilisé la médiane des différentes images brutes
de I'objet pour recréer un faux ciel. Alternativement, deux images avec |'objet a deux positions différentes
dans le champ de vue peuvent étre soustraites. Le résultat n'était pas satisfaisant pour la majorité des cas
mais s'est révélé optimum pour la source 2M1207.

2.4 Mise en évidence et correction d’artéfacts du détecteur

Le détecteur de SPIFFI est affecté par un ensemble d'effets que j'ai mis en évidence lors du traitement
des données. Cette partie décrit plusieurs de ces effets et donne quelques solutions pour les corriger.
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2.4.1 Mauvaise estimation du biais

Des lignes du détecteur avec un flux négatif sont systématiquement observées dans les images a long
temps de pose. Comme noté par I'ESQ, cet effet est relié a I'apparition de pixels chauds dans les 4 premiéres
et les 4 derniéres colonnes du détecteur. En effet, avant que les fichiers ne soient écrits sur le disque,
I'électronique du détecteur évalue et soustrait le biais ligne par ligne sur le détecteur en prenant la valeur
moyenne du flux des 4 premiers et 4 derniers pixels de la ligne. Lorsque des pixels chauds apparaissent, la
valeur du biais soustraite est surestimée. Pour corriger le probleme, j'ai implémenté un outil développé par
C. Dumas. Cet outil réestime le biais de la méme maniére mais en rejetant les mauvais pixels. Toutes les
images brutes ont ainsi été corrigées. Cette étape de correction est incluse (depuis la version 1.9.8) dans
la chaine de réduction de SINFONI.

2.4.2 Anomalie de reset

Un gradient de flux négatif et vertical est systématiquement présent en bas du détecteur (des lignes 0
a 300; voir Fig. 2.3). Cet effet non linéaire posséde plusieurs caractéristiques d’'une anomalie de reset :

— |l est créé selon la direction de lecture du détecteur.

— |l affecte les images a court temps de pose. Dans la figure 2.3, j'ai tracé la décroissance de la
différence de flux des lignes 5-10 et 300-305 en fonction du temps de pose. Le gradient de flux n’est
plus présent sur le détecteur pour des temps de pose supérieurs a 100s.

Cet effet est causé par une non linéarité du signal aprés le reset. Il est couramment observé sur les

détecteurs HAWAII 2 (Finger et al. 2000; Riopel et al. 2004).
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Fig. 2.3: Anomalie de reset. Gauche : Anomalie sur une image de 1s. Elle se caractérise par une décroissance
du flux en bas du détecteur (ajustable par un polynéme de degré 2). Une zone défectueuse en forme de pastille
est indiquée sur le détecteur. Droite : Evolution de la différence de flux des lignes 5 a 10 et des lignes 300 a
305 en fonction du temps d'intégration (Data Integration Time) sur une série de darks obtenues a différentes
dates d’observation.

Il affecte les images de calibration et de science. Pour cette raison, les images de calibrations sont
acquises par paires ON-OFF afin de soustraire la contribution. De méme, cet artefact peut étre éliminé
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efficacement dans les images de science en soustrayant un dark acquis avec les mémes temps de pose.
Enfin, notons que I'anomalie est trés stable dans le temps. |l pourrait donc étre possible, a terme, de la
corriger en utilisant simplement sa dépendance avec le temps d'intégration.

2.4.3 Effet électronique aléatoire

Les colonnes 1922 a 1985 (slitlet n°25 et la partie gauche de la slitlet n°24) sont affectées réguliérement
par un effet électronique qui se caractérise par un changement de flux une colonne sur deux. L'effet
est aléatoire dans le temps et n'est pas corrélé a la configuration instrumentale (filtre, réseau, temps
d’'intégration, choix des préoptiques). L'intensité de I'effet est aussi trés variable. Il peut étre négatif ou
positif mais ne dépasse pas 10 ADU. Enfin, j'ai constaté fréquemment un effet similaire mais plus faible a
I'emplacement de la slitlet n® et aussi plus rarement sur d'autres groupes de colonnes du détecteur.

Fig. 2.4: Effet électronique créé lors de la lecture du détecteur et affectant majoritairement la slitlet n°25
(reporté en rouge en bas de chaque cadrant). A — Effet de type "négatif". B — Image (A) corrigée. C — Effet
de type positif. D — Image (C) corrigée.

L'impact de I'effet sur les images finales est négligeable lorsque I'on observe une source brillante. Ce
n'est pas le cas lorsque l'objet est faible. L'effet est aussi présent dans les images de calibrations. En
particulier, on le voit apparaitre sur des images prises avec la lampe a arc et la fibre utilisées pour dériver
les relations de dispersion, les coefficients de distorsion, ainsi que la distance inter-slitlet.

En utilisant plusieurs darks contaminés, on peut constater que la distribution de flux des colonnes
sous/sur lumineuses est simplement décalée de quelques ADUs par rapport aux colonnes adjacentes. Le
signal parasite n'est donc pas du a un simple changement de gain d'une colonne sur I'autre (dans ce cas,
on s'attendrait a voir la déviation standard de la distribution varier). Pour corriger cet effet, j'ai considéré
les quatre premiére lignes de chaque image puis calculé le décalage en flux dans chaque colonne affectée.
Les différentes valeurs trouvées sont par la suite moyennées et soustraites aux colonnes contaminées. La
méthode a été utilisée sur un grand nombre d'images affectées et a toujours donné un résultat satisfaisant
(Fig. 2.4).

Enfin, la comparaison de cubes de données corrigés de cet effet démontre que I'artefact représente une
contribution négligeable dans les spectres finaux de nos sources mais peut limiter I'étude des objets étendus
(voir Fig. 2.5).



92 CHAPITRE 2. TRAITEMENT DES DONNEES SINFONI

Fig. 2.5: Propagation de I'artefact électronique dans les cubes de données finaux de AB Pic b (Bande J,
05/12/2007).

2.4.4 Oescillations

Des oscillations horizontales sont présentes aux jonctions entre les slitlets 32-17, 31-18, 30-19, 29-20,
28-21, 27-22, 26-23, 25-24, 16-1, 15-2, 14-3, 13-4, 12-5, 11-6, 10-7, et 9-8 dans certaines images brutes.
Leur période est proche de 15.3 pixels tandis que leur amplitude est non constante d'une image sur 'autre.
Ces structures semblent corrélées a I'apparition d'oscillations dans les 4 premieres et 4 derniéres colonnes
du détecteur bien que décalées verticalement de quelques pixels. On les retrouve fréquemment sur les
images de dark. Elles pourraient étre le résultat d'une contamination électronique 50 Hz déja observée sur
le détecteur de NaCo.

22 23
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Fig. 2.6: Gauche : Oscillations observées dans les images brutes aux jonctions inter-slitlets 32-17, 31-18,
30-19, 29-20, 28-21, 27-22, 26-23, 25-24, 16-1, 15-2, 14-3, 13-4, 12-5, 11-6, 10-7, et 9-8. Droite : Bruit
résultant dans les spaxels du cube H+K de TWA22 entre 2.0 et 2.5 pym.

Lors de la reconstruction du cube, le réalignement des slitlets ne moyenne pas ce bruit étant donné
que les slitlets adjacentes sont décalées verticalement de 14 pixels (hormis les slitlets n°1 et 31). Le signal
oscillatoire se propage donc dans les cubes finaux. Son amplitude augmente dans différentes portions du
champ de vue. Ces portions correspondent, sur le détecteur, aux jonctions entre les slitlets ou les oscillations
sont visibles.

Dans le plan de Fourier, la fréquence qui correspond a la période des oscillations apparait. J'ai adopté
un filtrage qui prend en compte I'abscence d’oscillation a une jonction sur deux. Le résultat est décevant.
Cela pourrait simplement signifier que le signal n’est pas additif.
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2.4.5 Rémanence

Des effets de persistance sont visibles a la fois sur les données de calibration et sur les données de
science. Dans les données de AB Pic b, des sources fantomes, déja présentes dans les données brutes
apparaissent dans les cubes individuels de |'objet (voir fig. 2.7). Lors de la reconstruction de la mosaique
finale de cubes, cette contribution disparait si I'on active un filtrage résiduel des pixels déviants dans la
chaine de réduction. Un fort effet de rémanence était aussi présent dans les cubes de Z CMa a long temps
d'intégration mais n'a pas pu étre filtré convenablement.

Fig. 2.7: Gauche : Effet de rémanence dans une image brute de AB Pic b (zoom sur une partie du
détecteur). Droite : Effet résultant dans les cubes. La source fantdme (ghost source) peut &tre confondue
avec un compagnon de faible masse.

2.4.6 Flux négatif

Dans les cubes de données reconstruits de AB Pic b, GSC08047 B et TWA 5B, les spectres dans les ailes
de la FEP de la source présentent des valeurs négatives. Les cubes fournis par I'ESO sont aussi affectés.
On constate simultanément une lueur dans la partie gauche du champ de vue. Enfin, les mosaiques finales
de cubes présentent des décalages de flux aux intersections entre les différents cubes individuels.

Nous avons tout d'abord pensé que les variations du fond de ciel entre les acquisitions d'images sur
I'objet et sur le ciel étaient responsables de ces effets. Toutefois, cela n'expliquait pas la présence d'une
forte dépression de flux constatée a 1.6 microns dans le spectre H+K que I'on retrouve dans la réponse
spectrale de I'instrument (c'est-a-dire dans le champ plat). Aucune option lors de la reconstruction du cube
ne semble en mesure de créer une telle perte de flux. En particulier, les options de correction du fond de
ciel récemment ajoutées a la chaine de réduction ne corrigent pas I'effet. Les cubes en début, milieu, et fin
de nuit présentent le méme probleme. Enfin, nous avons vérifié que I'effet n'est pas causé par un gradient
de flux provenant de la Lune.

En calculant la moyenne du flux dans des colonnes non illuminées par I'image slicer dans les images
brutes de I'objet, le flux le long de la direction est décalé d'une image sur I'autre d'une valeur constante.
La valeur du décalage varie entre 1 et 10 ADU. Les décalages sont indépendants de la bande spectrale.

On constate le méme effet en analysant plusieurs séries de 3 images de darks prises a différents temps
de pose. Cela peut é&tre vérifié en tracant I'histogramme de chaque image (Fig. 2.9). En utilisant plus de
300 darks, j'ai calculé le taux de séries de darks affectées par des décalages de plus de 1 ADU. Le taux
augmente avec le temps d'intégration. Statistiquement, une série de darks sur deux est affectée pour 300
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Fig. 2.8: Flux négatif observé dans les cubes de AB Pic b (gauche) puis corrigé a partir des images brutes
(milieu). Les décalages en flux entre les différents cubes utilisés pour créer la mosaique finale sont clairement
visibles dans I'image de gauche alors qu'ils sont absents dans |'image de droite. Les spectres intégrés a
I'intérieur d'une ouverture circulaire (R=30) sont tracés a droite. Le spectre avant correction a une bande
H creusée a 1.6 microns qui n'est pas physique. Au contraire, la bande H du spectre corrigée reproduit la
forme triangulaire des objets jeunes.

s d'intégration (une configuration utilisé pour observer la plupart de nos sources). L'effet est présent dans
toutes les images de plus de 600s. De la méme maniére, I'amplitude des décalages a I'intérieur d'une méme
série augmente avec le temps de pose de 1 a 600 s puis semble décroitre pour les images avec un temps
de pose de 900s.

La variation du niveau moyen des images a l'intérieur d’'une méme série décroit avec le temps dans les
images de plus de 600 s ou de la rémanence est constatée. A |'inverse, plusieurs séries de darks avec des
temps d'intégration de 300s et 120s ont un niveau moyen qui ne varie pas linéairement avec le temps alors
que de la persistance est également constatée. La rémanence ne semble donc pas en mesure d'expliquer
de maniére consistante les décalages constatés quelque soit le temps de pose. Pour tenter de comprendre
I'origine du probléme, j'ai étudié la variation de la valeur moyenne de I'image en fonction de la température
mesurée a différents endroits du détecteur. Il apparait une corrélation claire entre la température de la
partie froide de I'instrument et la valeur moyenne du flux sur le détecteur pour des temps de pose de 600s
et 900s. Cette corrélation disparait a plus faible temps d'intégration.

Lorsque I'objet observé est faible, différentes colonnes du détecteur non illuminées peuvent étre utilisées
pour estimer les décalages entre chaque image de science puis les corriger. Bien entendu, il faut vérifier que
la distribution de flux le long des colonnes utilisées n'est pas contaminée par le flux de I'objet. Les nouveaux
cubes de données réduits en utilisant les images corrigées présentent les caractéristiques suivantes :

Le flux négatif a disparu.

La dépression a 1.6 um est résorbée dans les cubes en H4-K.

Les mosaiques de cubes ne présentent pas de décalages de flux visibles auparavant.
La lueur présente sur la gauche du champ de vue en bande J a disparu.

Cet effet systématique représente une importante limitation pour I'étude des sources faibles étendues
observées avec la préoptique qui offre le meilleur échantillonnage spatial. En effet, dans ce cas le décalage
entre les images ne peut pas étre retrouvé avec la méthode proposée ci-dessus.
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Fig. 2.9: Histogrammes de trois darks acquis consécutivement. La valeur moyenne des darks varie au cours
du temps passant de 1.5, 8 et enfin 5.8 ADUs.

2.5 Optimisation de la réduction

2.5.1 Filtrage des pics par seuillage kappa-sigma

Lors de la reconstruction de la mosaique de cubes, la chaine de réduction applique un filtrage des
mauvais pixels résiduels a chaque longueur d’onde : une fois le décalage entre les différents cubes connus,
les valeurs des zones d'intersection des cubes individuels sont établies. Dans ces zones, les valeurs des pixels
a la position (z,y) dans chaque cube sont placées dans un vecteur. La déviation standard o est calculée.
Tous les pixels dont les valeurs dévient de plus de k x o (avec k € N) par rapport a la valeur moyenne
sont détectés et interpolés.

Si k est faible, trop de mauvais pixels sont détectés et mal corrigés. Cela crée des peignes de pics
que j'ai constaté a de nombreuses reprises dans les cubes finaux (Fig. 2.10). Pour résoudre le probléme, il
convient d'augmenter la valeur de s ou de ne pas activer |'option.

La version 2.05 de la cascade de réduction a résolu le probleme depuis.

2.5.2 Filtrage des mauvais pixels

Certains cubes de données présentent quelques mauvais pixels résiduels. Pour les éliminer, j'ai développé
un outil adapté aux observations de sources ponctuelles. Le champ de vue est tout d'abord divisé en zones
limitées azimutalement et radialement. Le flux médian dans chacune des zones est calculé puis soustrait
dans chaque slice du cube. Cela permet ainsi de soustraire une version lissée de la source et de faire ressortir
efficacement les mauvais pixels. Un filtrage kappa-sigma peut ensuite &tre appliqué pour repérer les mauvais
pixels qui sont remplacés par la valeur du pixel correspondant dans |'image lissée de la source. Le processus
fonctionne correctement et nous a permis d’améliorer la qualité des cubes finaux.
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Fig. 2.10: artefacts créés dans les spectres de Z CMa par le seuillage kappa-sigma.

2.5.3 Calibration en longueur d’onde.

C. Dougados et al. ont récemment mis en évidence que la chaine de réduction ne permettait pas
d’atteindre des précisions absolues meilleures que 50 km.s~! dans les cubes en bande K de DG Tau en
effectuant une calibration en longueur d’onde basée sur les raies du ciel. Lors de I'étude du systeme Z CMa,
nous n'avons pas été en mesure d'utiliser la méme méthode car les images de ciel acquises spécialement
pour cette calibration étaient fortement affectées par des effets de rémanence. J'ai donc décidé d’effectuer
une calibration relative des spectres de chaque cube en utilisant des raies d'absorption atmosphériques
situées autour de raies d'intéréts scientifiques a 1.27 um, 1.66 um et 2.18 pum en bande J, H et K. Pour
cela, j'ai tout d’abord créé un spectre médian dans le cube. Chaque spectre du cube a ensuite été corrigé
de son continuum spectral puis une corrélation croisée a permis de dresser une carte de décalage en vitesse
de chaque spaxel. Les résultats sont reportés pour chaque bande dans la figure 2.11. La méthode est
principalement limitée par le SNR qui diminue lorsque I'on s'éloigne de la source. Pour trouver la dispersion
moyenne de valeur dans le champ de vue, j'ai donc fait une moyenne des différents décalages pondérés
par le SNR de chaque spectre. Les cubes sont ainsi calibrés avec une précision de 3 km.s™!, 8 km.s™! et
6 km.s~! en bande J, H et K. L'opération a été répétée pour un ensemble de cubes d'étoiles standards
telluriques observées en bande J autour de 1.27 um et en bande H+K autour de 2.29 um (car les raies
a 2.18 um sont généralement faibles). Elle nous a permis d'établir que I'erreur moyenne sur la calibration
relative en bande J est de ~25 km.s~! et de ~50 km.s~! en bande H+K.

2.5.4 Options importantes lors de la reconstruction des cubes

Afin de garantir une réduction optimisée des cubes, j'ai testé I'influence des options associées a la
derniére étape de la réduction sur les produits finaux. Parmi ces options, je détaille I'impact de celles qui
peuvent modifier notre interprétation des données.

Lors de la reconstruction des cubes, la position des 32 slitlets est réajustée de quelques fractions de pixel
afin que le centre de chaque slitlet, estimé a partir des deux étapes précédentes de calibration, se trouve
au centre du champ de vue. Pour cela, I'utilisateur peut choisir d'utiliser une interpolation bi-cubique ou
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Fig. 2.11: Haut : Décalages relatifs en km.s~! mesurés dans les cubes de Z CMa a partir des raies telluriques
dans les bandes J (gauche), H (milieu) et K (droite). Bas : SNR mesuré pour chaque spectre dans les cubes
de Z CMa en bande J (gauche), H (milieu) et K (droite).

polynomiale avec I'option sinfoni.objnod.fine_tuning__method. Les cubes avec I'interpolation bi-cubique
étaient légerement plus bruités. Il est donc recommandé d'utilisér I'interpolation polynomiale par défaut.

Lorsque I'option sinfoni.objnod.nord__south_index est désactivée, la chaine de réduction se fonde
sur la position du coin gauche des slitlets trouvés lors de |I'étape de calibration en longueur d’onde pour
reconstruire le cube. La position dans le cube final peut avoir varié de plusieurs spaxels. Je n'ai par contre
pas noté de perte de flux importante (< 2 %).

La chaine de réduction utilise trois interpolations non linéaires pour reconstruire un cube de données
final : pour corriger de la distorsion, pour réaligner les slitlets lors de la construction du cube, puis pour
créer la mosaique de cube final. A chaque étape l'utilisateur peut choisir un des noyaux d'interpolation
proposés par la chafne de réduction (tanh, sinc?, lanczos, hamming, hann). La comparaison des produits
finis obtenus démontre que le flux total est insensible au choix des noyaux d'interpolation (variation de
0.01% du flux total). Toutefois, les noyaux affectent légérement la distribution du flux de la source de
maniére chromatique. L'impact des noyaux d’interpolation doit donc étre étudié si I'on décide de soustraire
différentes images d'un méme cube pour révéler des structures physiques (jet, disques, ...) et obtenir leur
photométrie.

Une option nommée sinfoni.objnod.flux_cor est activée par défaut. Elle corrige des modifications de
flux issues des étapes de rééchantillonnage effectuées lors de la reconstruction du cube. Les spectres intégrés
de sources ponctuelles ne sont pas fortement affectés par cette option. Dans le cas de AB Pic b, on peut
noter une trés faible perte de flux (~5 %) lorsqu’elle est désactivée. La modification de flux généré par
cette option est homogene dans le champ de vue sur les cubes testés.

L'option sinfoni.stacked.gauss_index active la convolution des spectres par une gaussiénne. Elle
élimine le bruit dans chaque spaxel ainsi que les mauvais pixels résiduels. L'option peut étre utile pour
I'étude des sources faibles. Toutefois, nous avons préféré ne pas activer cette option lors de la réduction
afin de ne pas modifier la profondeur/hauteur des raies physiques.

La lampe halogene utilisée pour acquérir des cartes de champ plat posséde une réponse spectrale propre
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a base fréquence qui subsiste lors de la création du cube final. Pour pouvoir limiter son impact, I'option
sinfo.stacked.mflat_norm_smooth permet de lisser la carte de champ plat maitre dans le plan de Fourier
(sinfo.stacked.mflat_norm_smooth=1) ou avec un filtre médian (sinfo.stacked.mflat__norm_smo-
oth=2). Mes tests montrent que cette option modifie profondément le spectre qui se caractérise par une
pente plus rouge non-physique et d'avantage de bruit quelque soit la nature du lissage effectué. Il convient
donc de ne pas |'utiliser pour traiter les données.

Des options de correction du ciel ont été introduites lors des derniéres évolutions de la chaine de
réduction. J'ai utilisé ces options sur les cubes de AB Pic b en faisant varier I'ensemble des paramétres
qui permettent de modifier son application. Le résultat n’est pas satisfaisant. En particulier, I'option de
soustraction des raies de OH (sinfoni.sinfo_utl_skycor.rot_cor) peut introduire des artefacts dans les
spectres si la contribution des raies est sur ou sous estimée.

Lors de la réduction des données de TWA 22, j'ai utilisé deux versions de la chaine de réduction
qui produisaient des spectres avec des pentes trés différentes. Dans la version la plus ancienne, 'option
sinfoni.objnod.scales__sky était activée. Dans ce cas, une valeur médiane du flux est calculée et soustraite
dans chaque plan du cube. Lorsque I'on utilise le plus petit échantillonnage spatial, le flux de I'objet est
présent dans tout le champ de vue. Ainsi, la valeur médiane soustraite peut étre surestimée par rapport
au fond de ciel réel. Appliqué a chaque longueur d'onde, cela introduit une perte de flux qui modifie la
forme et la pente des spectres comme constaté pour notre objet. Cette option est donc a proscrire lorsque
I'on utilise cette configuration de I'instrument. Cependant, elle soustrait correctement les résidus de fond
de ciel dans les cubes de 2M0141 obtenus avec |'échantillonnage spatial le plus grossier car le flux de la
source est répandu dans une faible fraction du champ de vue.

Enfin, I'ESO offre a I'utilisateur le choix d’effectuer le traitement des données de maniére plus précise
(mais plus longue) en augmentant la valeur du paramétre sinfoni.product.density. Lorsque la réduction est
effectuée avec la plus haute précision, certaines options sont activées et d'avantage de produits de réduction
et de quality control parameters sont produits. J'ai testé I'influence de ce parameétre sur différents objets
sans noter d'amélioration notable sur la qualité des cubes finaux.

2.6 Effets physiques

2.6.1 Astigmatisme

On observe fréquemment (dans ~ 20 % de nos données) une élongation de la FEP. Dans les cubes du
systeme Z CMa, la FEP est allongée selon un angle de ~ 50° en bande J et K et ~ 43° en bande H. Le
méme phénomeéne a été remarqué dans les cubes des standards telluriques observées la méme nuit ainsi
que dans les cubes de TWA 5B et CT Cha b (observés un an plus t6t). La direction de I'élongation ne
varie pas avec |'angle de rotation de I'adaptateur-rotateur dans ces données. L'effet est vraisemblablement
lié 3 une mauvaise correction du front d'onde par le systéme d’'optique adaptative.

2.6.2 Réfraction atmosphérique

La réfraction atmosphérique provoque un changement de position de la source selon I'angle parallactique
avec la longueur d'onde dans le champ de vue de I'instrument. Lorsque I'on souhaite intégrer le flux d'une
source ponctuelle a I'intérieur d'une ouverture circulaire dans les cubes, I'effet produit une perte de flux
chromatique qui affecte fortement la pente du spectre final.

Pour corriger cet effet, j'ai développé un outil qui localise I'objet dans chaque plan du cube puis réaligne
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les plans. Les plans du cube sont moyennés en 100 groupes d'images. Une fonction de Moffat est alors
ajustée dans chaque image pour trouver la position de la source. La variation de la position de la source
en fonction du numéro des images est facilement ajustable par un polynéme du troisieme degré. On peut
alors retracer le mouvement de la source a chaque longueur d'onde dans le cube original. Les décalages
subpixelliques entre chaque plan du cube sont ensuite corrigés en interpolant le cube sur une grille spatiale
20 fois plus fine. La méthode d'interpolation choisie (bilinéaire ou bi-cubique spline) n’affecte pas le flux
total de maniére significative.

J'ai utilisé cet outil systématiquement sur les cubes de données. L'effet de la réfraction était particu-
lierement important dans les cubes de DH Tau b observés & grande masse d’air'* avec I'échantillonnage
le plus précis dans la bande H+K (voir Fig. 2.12). La correction de la réfraction atmosphérique permet
non seulement de s'affranchir des pertes de flux différentielles mais aussi d’augmenter le SNR des spectres
finaux en concentrant le flux a un rayon donné. J'ai remarqué que la version la plus récente de la chaine
de réduction inclut désormais une correction de cet effet lors de la derniére étape de réduction.

Atmospheric refraction effect for DH Tau B — H+K band
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Fig. 2.12: Evolution de la position de DH Tau b dans les cubes en fonction de la longueur d’onde. La
réfraction atmosphérique joue un réle important pour les sources observées a haute masse d'air (u=1.7 ici)
avec le plus petit échantillonnage spatial.

2.6.3 Pertes de flux différentielles

Lors des observations de TWA 22 en bande J, deux standards telluriques ont été observées successi-
vement avec |'échantillonnage le plus faible (12.5 mas x 25 mas), au méme rapport de Strehl (26 % et
28%) et a une masse d'air similaire (u=1.14). Le spectre des standards a été intégré sur tout le champ de
vue puis corrigé du corps noir correspondant a la température de |'étoile (Theodossiou & Danezis 1991).
Au final, la pente des spectres des deux standards n'est pas identique.

%] a masse d'air u est définie comme la quantité d'atmosphére terrestre traversée par les rayons lumineux pour atteindre
I'observateur. ;1 = 1/cos(6), avec 0 I'angle entre la source et le zénith.
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Cela peut étre expliqué si I'on considére la variation de la forme de la FEP avec la longueur d'onde. Le
rapport de Strehl diminue lorsque I'on se déplace aux courtes longueurs d'onde (on peut dire de maniére
équivalente que MACAO concentre moins bien le flux dans le coeur de la FEP). Mais la taille caractéristique
du halo de la FEP augmente avec la longueur d'onde. Ces deux effets combinés a la taille limitée du champ

de vue (0.8 x 0.8") produit une perte de flux différentielle qui varie d'un cube sur I'autre. Cette perte est
ici renforcée par :

— La position de la source qui est décentrée dans le champ de vue. Cela explique pourquoi la perte est
plus importante dans le cube ou I'étoile est située plus proche du bord du champ de vue.

— La réfraction atmosphérique. Dans I'un des cubes, elle produit un mouvement du centroide de 1.1 a
1.35 pum vers le bord droit du champ de vue.

Nous avons tenté de reproduire I'ensemble de ces effets en générant des FEP avec le simulateur d’optique
adaptative de NAOS puis en considérant la position des deux sources dans les cubes de départ. Les cubes
résultants montrent que la perte de flux avec la longueur d’onde est plus importante dans |'une des standards
et peut expliquer la différence de pentes spectrales observées. La méme étude menée sur le cube d'une
standard tellurique observée en bande H+K a plus haute masse d'air montre que les pertes de flux varient
de plus de 2 % entre 2.0 et 2.45 microns. Cependant, il serait a terme intéressant de refaire ces simulations
en utilisant le simulateur d’optique adaptative de MACAQ.

Afin de mener une étude plus globale, j'ai utilisé un ensemble de cubes d’'étoile standards telluriques
réduits et collapsés par B. Carry pour former une image moyenne en bande K. Ces cubes ont été obtenus en
utilisant I'échantillonnage de 50 x 100 mas/pixel. Dans chaque image, j'ai étudié I'évolution du pourcentage
de perte de flux entre 0.8" et 1.25" en fonction de la masse d'air, du rapport de Strehl et enfin du seeing
au moment des observations. Les résultats sont reportés en Fig 2.13. lls confirment que les pertes de flux
moyennes sont supérieures ou égales a 10 %. Elles varient principalement avec le strehl et le seeing pour
1.0 < u < 1.4. La réfraction atmosphérique est vraisemblablement responsable de I'augmentation des
pertes de flux de ~10% avec la masse d'air lorsque le strehl est compris entre 20 et 30%. |l n'existe pas de
corrélation claire pour des rapports de Strehl plus faibles.
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Fig. 2.13: Etude des pertes de flux dans les cubes SINFONI en bande K en fonction de la masse d'air
(gauche), le rapport de Strehl (milieu) et le seeing (droite). Les pertes de flux sont principalement corrélées
au strehl et au seeing. Elles augmentent faiblement avec la masse d'air pour des rapports de Strehl entre 20

et 30 %.
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2.6.4 Résidus de ciel

Les spectres finaux extraits des cubes sont systématiquement affectés par des résidus de raies du ciel.
Ces résidus sont trés présents dans les cubes en bande H+K et augmentent avec le temps de pose. lls
résultent de la variation temporelle du fond de ciel qui se caractérise par un spectre de corps noir et des
raies rotationnelles de OH et de Oz (Rousselot et al. 2000).

L'intensité des résidus varie rapidement dans le champ de vue de l'instrument lorsque I'on utilise les
échantillonnages de 50x 100 mas et 125x250 mas par pixel. Lorsque nous avons effectué du dithering
spatial, deux images de |'objet sont soustraites pour éliminer la contribution du ciel. Cela fonctionne
correctement lorsque les positions A et B sont séparées de plus de 1.5". Lorsque le déplacement était plus
faible, nous avons préféré soustraire le ciel en deux étapes. Une médiane des différentes images brutes
de l'objet permet de soustraire le flux de la source et de ne laisser que le ciel. Cette image est ensuite
soustraite aux images d’origine puis les cubes sont recontruits. Dans les cubes, nous avons ensuite appliqué
I'option sinfoni.objnod.scales_sky pour supprimer les résidus de ciel non soustraits a I'étape précédente
(notamment les raies de OH).

Dans le cas, ou on utilise un échantillonnage spatial fin (12.5 x25 mas), la contribution du ciel doit
étre estimée de maniére différente. Pour cela, une image est prise sur le ciel a la fin de chaque séquence
d’'observation sur I'objet. La chaine de réduction repére cette image et la soustrait aux images de |'objet.
Lors de nos observations, nous avions supposé que le ciel ne variait pas rapidement. En réalité, il évolue
entre le début et la fin de nos séquences de 8 acquisitions lorsque les temps de pose sont typiquement de
plus de 300s. En bande H+K, la variation est visible sur deux images consécutives. Dans les cubes finaux,
des résidus de raie de OH apparaissent et dominent le spectre final. lls ne peuvent pas étre éliminés en
utilisant I'option sinfoni.objnod.scales__sky sans affecter la pente des spectres. Dans les cubes de AB Pic
b, j'ai pu soustraire leur contribution en considérant chaque cube individuel avant la création de la mosaique
finale. Dans chaque cube, j'ai repéré automatiquement une zone du champ de vue ol le flux de I'objet
devient négligeable. La médiane du flux dans cette zone a été calculée puis soustraite a chaque longueur
d’onde. Pour finir, les différents cubes de I'objet ont été rassemblés en utilisant une fonction de la chaine
de réduction (sinfo_utl_cube_combine). Les spectres normalisés ont ensuite été comparés et montrent
que la méthode fonctionne de maniére satisfaisante (voir Fig. 2.14). Lorsque I'opération est répétée sur les
cubes d’autres objets observés dans la méme configuration, la méthode introduit des pertes de flux. Elle
reste applicable uniquement dans des cas ou le Strehl est élevé.

2.7 Traitements résiduels des spectres

Les spectres de sources ponctuelles peuvent étre extraits une fois les cubes reconstruits, corrigés des
mauvais pixels résiduels et de la réfraction atmosphérique en moyennant les spaxels contenus dans une
ouverture circulaire de rayon R centrée sur la source. Lorsque R est trop grand, des artefacts (mauvais
pixels, résidus de fond de ciel, bruits électroniques) vont jouer un réle important dans le spectre final sans
pour autant que I'on collecte d'avantage du flux de I'objet. A I'inverse, lorsque R est trop petit, la variation
de taille de la FEP va introduire des pertes de flux différentielles qui vont modifier la pente du spectre final.
Pour minimiser ces effets, j'ai développé un outil qui permet de retrouver la valeur de R sans introduire
d'effet systématique.

Pour corriger les cubes des absorptions atmosphériques, les spectres des standards telluriques sont
extraits de la méme maniére que le spectre de I'objet. Ces étoiles sont généralement sélectionnées a partir
d'un catalogue de I'ESO composé majoritairement d'étoiles G et B du catalogue Hipparcos. Les spectres
d'étoiles de type spectral G possédent de nombreuses bandes d'absorptions atomiques et moléculaires
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Fig. 2.14: Soustraction des résidus de ciel dans les cubes de AB Pic b. Le spectre original est tracé en
orange. Le spectre corrigé est reporté en bleu.

(Rayner et al. 2009) partiellement résolues a la résolution de SINFONI. Pour les supprimer, les spectres
de ces étoiles sont divisés par un spectre du soleil (obtenu par I'observatoire Kitt Peak) convolué par
une gaussiénne afin de dégrader la résolution originale (3 R=40 000) pour atteindre celle de SINFONI.
Pour certaines standards, cette opération laissait quelques artefacts dans les spectres que j'ai pu corriger
en ajustant un polyndme de Legendre du troisieme ordre sur le continuum spectral adjacent. Lors des
réductions les plus récentes (2010), j'ai préféré utiliser des spectres d'étoiles G obtenus par I'instrument
SpecX monté au télescope IRTF (Rayner et al. 2009) car ils supprimaient plus efficacement les raies de
I'étoile. Les spectres d'étoiles plus chaudes (A,B) ont été divisés par un corps noir a la température de |'étoile
(Theodossiou & Danezis 1991) puis corrigés de leurs absorptions intrinséques en utilisant un ajustement
par un polynéme de Legendre. Les spectres d’étoiles telluriques ainsi corrigés sont divisés aux spectres de
I'objet. Les spectres résultants sont normalisés au milieu de I'intervalle spectral couvert (1.226 um en bande
J, 1.58 um en bande H, 2.2 ym en bande K et H+K).

Les résidus de raies du ciel dans les spectres finaux sont repérés a l'aide d’'atlas des raies du ciel
(Rousselot et al. 2000, et aussi celui obtenu avec I'instrument CGS4/UKIRT au Mauna kea) et interpolés.

Enfin, dans le cas ol un objet a été observé dans différentes bandes sans calibration spectrophotomé-
trique, on peut tout de méme tenter de reconstruire son spectre de 1.1 a 2.45 um. Pour cela, j'ai utilisé la
photométrie précise lorsqu’elle était disponible ainsi qu'un spectre de Vega (dont le flux a chaque longueur
d'onde Fycgq(A) est calibré ; Castelli & Kurucz 1994) pour retrouver les points zéro associés aux filtres
utilisés. Chaque spectre est normalisé de maniere a ce que son flux Fi;(A) convolué par la fonction de
transmission du filtre T'(\) et intégré vérifie la relation suivante :

e [ T
Magnitude 2.5 lg( 0 FVega()\)T()\)d)\> (2.1)

La procédure a pu étre testée en comparant les spectres SINFONI reconstitués (pour 2M1207, KPNO
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Tau 4 uniquement) 3 des spectres & basse résolution (R=150) obtenus avec I'instrument SpecX > qui offre
une couverture spectrale simultanée de 0.6 a 2.55 um.

2.8 Optimisation de la stratégie d’observation

L'expérience gagnée lors du traitement des données SINFONI permet d’optimiser la stratégie d'obser-
vation pour de fururs programmes. Celle-ci doit étre adaptée aux objets étudiés :

— Lors de I'étude de systémes a faible séparation (< 2") et a haut contraste, |'optique adaptative est
indispensable. La principale limitation proviendra de I'effet de persistance de |'étoile primaire. Pour
éliminer cet effet, I'étoile primaire doit étre maintenue strictement en dehors du champ durant des
séquences de dithering. L'utilisation conjointe de I'échantillonnage spatial le plus faible facilite le
processus d'extraction spectral. Enfin, si le compagnon est suffisamment brillant (K < 14 mag), I'uti-
lisateur peut réduire le temps de pose et utiliser les filtres H et K afin d’augmenter la dispersion du
flux dans le cube et réduire I'effet de persistance.

— Les sources a faible séparation (< 0.4") peuvent étre observées avec |'optique adaptative tout en
utilisant I'échantillonnage spatial le plus fin. Il est par contre important de multiplier les acquisitions
sur la source en la déplacant dans le champ de vue afin de recréer une mosaique de cubes avec un
champ de vue élargi pour minimiser les pertes de flux différentielles. Pour faciliter I'extraction, je
recommande en outre de répéter les observations a une date différente pour réduire la probabilité
d'étre limitée par un effet d’astigmatisme. Il est préférable de placer I'axe du systéme a I'horizontale
dans le champ de vue en utilisant |'adapteur-rotateur pour optimiser I'échantillonnage spatial le long
de la binaire, ce qui peut étre précieux pour l'extraction. Enfin, les décalages entre chaque cube
peuvent étre choisis pour améliorer (x2) I'échantillonnage spatial.

— Les systémes binaires a séparation modérée (0.4" < separation < 2") peuvent étre observés avec un
échantillonnage spatial plus grossier (si les objets ne sont pas trop brillants) afin d’optimiser le temps
passé sur la source. Afin de faciliter I'extraction spectrale, les deux sources peuvent étre placées a
["horizontale dans le champ.

— Les systémes a grande séparation (2" < separation < 5") et haut contraste doivent &tre observés avec
I'optique adaptative et le plus petit champ de vue afin de minimiser la contribution de I'étoile primaire
qui peut produire des gradients de flux et de tavelures dans le champ de vue (voir Chapitre 3). Pour
les systéme ol le contraste est modéré et ou I'étoile n'est pas trop brillante, les deux composantes
peuvent étre placées dans le champ de vue en utilisant |'échantillonnage spatial intermédiaire et du
dithering.

— Pour les systémes a haute séparation ou isolés (> 5"), le plus grand échantillonnage est recommandé
afin d’optimiser le SNR en un temps d'intégration minimum. Les systémes séparés de moins de <10"
peuvent étre observés avec |'optique adaptative si I'étoile primaire est brillante. Dans le cas contraire,
elle n'est pas requise, ce qui économise du temps lors du processus d'observation.

— Pour conclure, les objets faibles et étendus doivent étre observés avec le plus grand soin. Des acquisi-
tions sur le ciel doivent étre effectuées réguliérement. Si I'observateur désire utiliser ses données pour

Bhttp ://web.mit.edu/ajb/www/browndwarfs/spexprism/



104 CHAPITRE 2. TRAITEMENT DES DONNEES SINFONI

dresser des cartes de vitesse, il doit réaliser une calibration en longueur d'onde alternative. Dans ce
but, des cartes de champ plat et des lampes a arcs peuvent étre acquises aprés les observations de
I'objet et de la standard tellurique afin d'éliminer tout risque de persistance. Cette stratégie permettra
d'effectuer une calibration en longueur d'onde sans que I'état de I'instrument (température, effet de
gravité,...) ait été modifié. Les pixels chauds apparus pendant la nuit pourront ainsi étre repérés et
éliminés.

Lorsque I'échantillonnage le plus faible est utilisé pour observer un objet, I'ESO observe apres |'objet une
étoile standard tellurique en effectuant systématiquement une acquisition sur I'objet avant de déplacer le
télescope sur le ciel et d'effectuer une seconde acquisition. Pour limiter les pertes de flux différentielles, il est
préférable d’effectuer plusieurs acquisitions sur I'objet en effectuant du dithering spatial puis d'effectuer une
derniére acquisition sur le ciel (pour pouvoir soustraire la contribution du fond de ciel). La méme procédure
doit étre suivie pour observer la standard tellurique. Pour limiter les résidus de ciel, il est souhaitable dans
ce cas d'acquérir une image sur le ciel toutes les ~600s en bande J et toutes les ~300s en bande H+K au
minimum.

Enfin je recommande de ne pas se baser uniquement sur les étoiles telluriques comme référence de la
FEP pour extraire le spectre d'un compagnon. En effet, nous avons noté que la distribution de flux des
standards telluriques est rarement représentative de celle de |'objet scientifique.

2.9 Conclusions

Durant les trois dernieres années, j'ai pu acquérir une certaine expérience dans la réduction des données
d'IFS. En travaillant sur des données de I'instrument SINFONI, j'ai identifié un ensemble d’anomalies dans
les produits de réduction induites par I'instrument et le traitement des données associé.

La majorité des problémes auxquels j'ai été confronté (odd-even effects, oscillations, flux négatifs) sont
présents sur le détecteur de l'instrument. lls démontrent que la chaine de réduction propage le signal
contenu dans les données brutes sans le filtrer lorsque les options de réduction par défaut sont activées.
J'ai développé des outils capables de corriger les problemes rencontrés avant et apres la reconstruction des
cubes.

La chaine de réduction offre une grande flexibilité a I'utilisateur expérimenté. J'ai eu I'opportunité de
tester une partie de ses options de maniere systématique pour optimiser les produits de réduction. Dans
les derniéres versions (SINFONI Pipeline User Manual, version 13.0), plusieurs effets (réfraction, effet de
filtrage des mauvais pixels) sont maintenant corrigés. L'ESO va poursuivre ces efforts, en se focalisant
sur la calibration en longueur d'onde et la calibration de la distorsion (discussion avec D. Nirnberger et
C. Dumas). Il me semble aussi nécessaire d’améliorer les outils de réduction existants pour qu'ils puissent
travailler de maniére rapide et automatisée sur de gros volumes de données (on peut d'ores et déja le faire
en utilisant I'interface ESOREX, mais cela n'améliore pas I'efficacité de réduction. Aussi, la gestion des
différents types de fichiers d'entrée est complexe).

SINFONI pourrait prochainement tirer partie de la rotation de champ au foyer Cassegrain pour coupler la
technique ADI a la spectroscopie intégrale de champ. Ceci devrait multiplier le volume de données par ~10
(au moins!). Les cubes devront étre réduits de maniére systématique et homogene avant d'appliquer des
algorithmes d’analyse décrits dans le chapitre 2 de la partie |I. Cela a déja été expérimenté sur I'instrument
NIFS (McGregor et al. 2003) par Lavigne et al. (2009) et Lafreniére et al. (2010a) pour extraire les spectres
des compagnons de masse planétaire GQ Lup b et 1RXS J160929.1-210524 b.

Cette technique sera cependant utilisée pour des sources peu brillantes afin de ne pas étre limitée par
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la persistance. Il serait donc intéressant a terme d'utiliser un masque coronographique (emplacement prévu
dans SPIFFI) pour augmenter la dynamique et ne pas étre confronté a ce probléme.

Notons pour finir que I'ESO espére offrir trés prochainement un nouveau mode de I'instrument (grace
une piece de l'instrument déja installée et nommée sky-spider) qui permet d'observer simultanément

a
I"émission du ciel (champ de vue a 58° hors axe).
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Chapitre 3

Extraction spectrale
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La spectroscopie 3D offre la possibilité d'intégrer le flux de plusieurs objets contenus dans notre champ
de vue. Bien que MACAO résolve angulairement les systémes multiples, il ne supprime pas pour autant la
contribution d’'une composante donnée sur les autres du fait de I'extension de la FEP qui s'étend au dela de
A/D. Pour cette raison, des algorithmes exploitant a la fois les informations spatiales et spectrales doivent
étre développés pour extraire les spectres de sources individuelles propres.

Lors de I'analyse de nos données, nous avons été confrontés a deux problématiques d'extraction par-
ticulieres. Nous avons étudié des systémes binaires a trés faibles séparations (~100 mas, soit 1.8 FWHM
en bande K) ol les deux composantes étaient partiellement résolues. Enfin, plusieurs cubes de données
étaient contaminés par un gradient de flux et de tavelures provenant de I'étoile primaire située en dehors
du champ de vue.

Dans ce chapitre, je décris deux algorithmes d'extraction que j'ai adaptés au cas de la spectroscopie 3D
pour obtenir les spectres d'objets jeunes. L’algorithme CLEAN-3D décrit dans la premiére partie est une
adaptation de I'algorithme de CLEAN créé par Hogbom (1974). Dans la section 3.2, je détaille le principe
de fonctionnement d’'une méthode pour supprimer efficacement les gradients de flux mentionnés plus haut.

3.1 Algorithme CLEAN-3D

3.1.1 Principe de fonctionnement

Une douzaine de méthodes ont déja été proposées pour déconvoluer les spectres de deux composantes
a l'intérieur de la fente de spectrographes classiques. Les méthodes de décomposition en valeurs simples
(Simon & Sturm 1994), dans le plan de Fourier (Hadrava 1995), ou de Tomographie Doppler (Bagnuolo
et al. 1992) appliquées sur des spectres a haute résolution spectrale nécessitent de réaliser des séries
d’acquisitions dans le temps du systeme mais permettent de séparer le spectre de deux sources non résolues.
La technique de spectroastrometrie développée par Bailey (1998), Garcia et al. (1999) Takami et al. (2001)
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et Porter et al. (2004) permet aussi de déconvoluer!® les spectres de deux composantes non résolues en se
basant sur les décalages du barycentre du flux des deux sources dans chaque canal spectral.

Lorsque les deux composantes sont directement visibles dans la fente, leurs spectres peuvent étre extraits
en utilisant le profil spatial de la binaire dans chaque canal spectral (Dumas et al. 2001; Mohanty et al.
2007). Cette méthode offre la possibilité d'utiliser a la fois I'information spatiale et spectrale couplée dans
nos cubes de données. Je I'ai donc adaptée pour qu’elle fonctionne sur nos données.

Le principe de I'algorithme que j'ai développé est décrit dans les Fig. 3.1 et 3.2. Le cube de I'objet est
tout d'abord partitionné en N groupes de m images monochromatiques (slices; a ne pas confondre avec
I'image slicer) classées par longueurs d'ondes croissantes, et tel que N x m soit égal au nombre de slices
du cube de départ. Dans chaque groupe, les slices sont moyennées puis regroupées dans un cube de N
slices. Dans notre cas, nous avons choisi N tel que m = 100 (ce qui correspond a A\ = 145A en bande
J et AX =500 en bande H+K). Dans chacune des images de ce cube, une fonction de Moffat est ajustée
sur la source la plus brillante pour trouver sa position. Un polynéme de bas ordre (2 ou 3) est défini pour
retracer |'évolution de la position de la source en fonction de la longueur d'onde.

Les cubes de standards telluriques observées apres |'objet peuvent fournir une premiére représentation
de la FEP de I'objet si les conditions atmosphériques sont stables (OPTION 1). Le cube de la standard est
tout d'abord placé dans un cube de méme dimension que celui de |'objet. La position de |'étoile est ensuite
retrouvée de la méme maniére que pour celle de I'objet.

Malheureusement la FEP varie fréquemment entre les observations de I'objet et de I'étoile standard
associée (réalisée en moyenne 5 a 10 min plus tard). Il existe cependant une alternative a I'utilisation de la
standard : une FEP synthétique est créée a partir du cube de I'objet en dupliquant le profil de la source la
plus brillante selon un axe 6 ( 0 est définit par |'utilisateur ou estimé en ajustant une fonction de Moffat
sur I'objet) dont les positions ont été dérivées précédemment (OPTION 2).

La FEP créée est utilisée avec le cube de I'objet en entrée du module nommé STARFINDER. Cet
outils, développé par Diolaiti et al. (2000), permet d'obtenir la position et le flux relatif de différents objets
partiellement résolus par une optique adaptative. Son principe repose sur la construction d'un modeéle de
flux des sources (détectées dans le champ de vue) a partir de versions normalisées et déplacées de la FEP. Le
modele, dont les paramétres libres sont la position et le flux des deux sources, est ajusté aux données grace a
un algorithme de Gauss-Newton. Sur les cubes de Z CMa, STARFINDER ne trouvait pas la position absolue
de I'étoile la plus brillante plus précisément que par ajustement d'une fonction de Moffat. En revanche, il
mesurait correctement (précision supérieure au 1/10 pixel) I'écart entre les différents objets. Enfin, il ne
permettait pas d'utiliser I'information sur la position des objets connue a priori. Je m'en suis donc servie
uniquement pour retrouver la séparation moyenne des sources dans le cube.

Enfin, I"algorithme utilise le cube de FEP et la position des sources dans un module de déconvolution
supplémentaire basé sur une version modifiée de |'algorithme CLEAN (Dumas et al. 2001). Il fonctionne
longueur d'onde par longueur d’onde dans le cube. Dans chaque slice, un modéle de la composante la plus
brillante (A) est créé a partir de la FEP normalisée et positionnée a I'emplacement de la source. Ce modele
est soustrait a I'image initiale. Dans |'image résultante, le maximum de flux de la composante la plus faible
(B) sert a créer un modeéle. Le modele est lui-méme soustrait a cette image pour créer une carte de résidus
finale. Ce modele est aussi soustrait a I'image initiale. Cela supprime ainsi la contribution de la composante
B sur la composante A. Le maximum de la composante A est ainsi utilisé pour créer un modele qui va a
son tour étre soustrait a la position de la source maintenue fixée. Le processus est répété jusqu'a ce que la
valeur absolue des résidus soit minimisée. L'algorithme converge en 2 ou 3 itérations. Appliqué a chaque
longueur d'onde, il permet d’extraire le flux des deux sources. Il produit deux cubes contenant le modéle de

18] orsque j'emploie ce terme, il ne s'agit pas de déconvolution au sens classique (on ne cherche pas 3 descendre en dessous
de la limite de résolution du télescope a partir de I'information contenue dans la FEP.) mais d'une séparation des sources.
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chaque composante et un cube de résidus. Les cubes de modeles peuvent étre soustraits au cube original
pour produire deux cubes contenant uniquement une des deux composantes.

Pour améliorer le résultat final, une itération sur le processus de CLEAN est effectuée. La position des
sources (A) et (B) est évaluée dans les cubes générés a I'itération précédente. En particulier, la position
de (A) n’est plus affectée par les ailes de la FEP de la composante (B) cette fois ci. Une nouvelle FEP de
référence est alors utilisée par I'algorithme pour générer les cubes finaux. Ces cubes sont simultanément
corrigés des effets de réfraction atmosphérique.

Cube de I'objet

Cube
semi-collapsé

Ajustement

Moffat FEP synthétique

Positions T
de la source la plus brillante |
1

Cube de la ] A
standard
tellurique
—— STARFINDER
Collapse * ¢
— Création
Cube ' nouvelle FEP
semi-collapsé !' - Séparation
I g des sources
Ajustement* o TR
Moffat P
Itération ¢
e
Positions —
________ ——
Standard }| s —— CLEAN
Y __*
:‘:‘:‘—'—‘“ﬂ= = l
'.. ﬁﬁ ﬂ
Modéle Modeéle Résidus Comp A CompB

comp A comp B

Fig. 3.1: Principes de I'algorithme CLEAN-3D. L'utilisateur peut fournir en entrée un cube de FEP (OPTION
1) qui peut étre le cube de la standard tellurique observée la méme nuit. Le cas échéant, il peut créer une
FEP synthétique en dupliquant le profil de la source la plus brillante (OPTION 2) dans chaque plan du cube.
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Fig. 3.2: Principe de I'algorithme itératif CLEAN utilisé dans I'algorithme CLEAN-3D. En utilisant une FEP,
un modele de la composante la plus brillante (A) est créé et soustrait. Dans I'image résiduelle, le flux de la
composante la plus faible (B) est évalué. |l est utilisé pour créer un modéle de (B). Ce modele est soustrait a
I'image précédente pour obtenir une carte de résidus. |l est aussi soustrait a I'image de départ pour éliminer
la contribution de B sur A et construire ainsi un nouveau modéle de A 3 utiliser pour une seconde itération.

3.1.2 Résultats et limitations

Nous avons utilisé cet algorithme sur les cubes des binaires Z CMa (Séparation~100 mas, AH = 0.6a1.9
mag) et TWA 22 (séparation~90 mas, AH = 0.5 mag). La FEP de la standard tellurique n’était pas
représentative de la FEP au moment des observations de TWA 22. Nous avons donc décidé d'utiliser
I'algorithme avec I'option 2 en fixant § = 0°. La FEP dans les cubes en bande J, H et K de Z CMa était
affectée par de I'astigmatisme. En bande J, la standard tellurique reproduisait correctement la forme de
la FEP de I'objet. Cependant, les cubes avaient un faible SNR qui limitait la précision d'extraction. Nous
avons donc |a aussi décidé de construire une FEP synthétique en dupliquant le profil de la composante la
plus brillante. La méme méthode a été utilisée pour les données en bande H et K.

L'erreur relative d'extraction peut étre évaluée a chaque longueur d'onde a partir de la valeur absolue
du cube de résidus divisée par le flux total du cube de départ. Elle varie de 3 3 8 % pour Z CMa, et de 10
a 15% pour TWA 22. Elle augmente fortement lorsque |'objet devient faible. Ainsi, elle devient plus forte
dans les bandes d'absorptions atmosphériques qui dominent autour de 1.15 gym, 1.5 gm, 1.8-2.15 um et
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2.3 pm.
Plusieurs indicateurs nous permettent d’affirmer que I'algorithme fonctionne correctement :
— Les spectres de TWA 22AB produits en sortie ont des pentes et des raies spectrales similaires a celles
de spectres de référence.
— Les spectres des composantes de Z CMa sont tres différents (voir Fig. 3.3). Ceci est attendu étant
donné la nature des objets.
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Fig. 3.3: Spectres de Z CMa en bande J, H et K extraits a partir de cubes SINFONI en utilisant I'algorithme
CLEAN-3D.

L'erreur d'extraction augmente rapidement avec la différence de magnitudes des deux sources. Par
exemple, la méthode ne donne pas des résultats satisfaisants sur les cubes H+K du systeme 2M1207 Ab
(Séparation=770 mas, AK = 5 mag). Pour cet objet, nous avons donc décidé de modifier I'algorithme
en n'effectuant qu’une seule itération dans le module de CLEAN. Les spectres du compagnon sont en bon
accord avec ceux publiés par Patience et al. (2010) et obtenus en soustrayant un profil radial.

Enfin, notons que I'erreur est dominée par la qualité de la FEP utilisée en entrée de I'algorithme.
Lorsque celle-ci est affectée par un fort astigmatisme comme ce fut le cas pour Z CMa, le choix de 6 doit
étre optimisé. Lorsque la FEP a une morphologie plus complexe (coma triangulaire, aigrettes de diffraction
importantes), 'algorithme ne peut pas étre appliqué.

3.2 Suppression de structures chromatiques

3.2.1 Structure de la contamination

Les cubes des compagnons TWA 5B (1.96", AH = 5.4 mag), GSC8047 B (3.3", AH = 6.9 mag),
DH Tau b (2.3", AH = 6.8 mag) et CT Cha b (2.67", AH = 6.8 mag) analysés dans la partie IV sont
contaminés par un gradient de flux inhomogeéne superposé a I'ensemble de structures ponctuelles dont la
position varie avec la longueur d'onde (voir Fig. 3.4). La contamination provient du flux de I'étoile primaire
située a quelques arcsecondes en dehors du champ de vue de l'instrument. La FEP et ses sous-structures
(tavelures, aigrettes) varient avec la longueur d'onde. La taille des parties externes de la FEP (halo) est
proportionnelle a . La forme des parties internes est reliée au Strehl qui, lui aussi, évolue avec la longueur
d’'onde.

Dans le halo, chaque sous-structure bouge dans le champ de vue avec la longueur d'onde sur une
distance Ar qui s'exprime comme :
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Fig. 3.4: Mouvement d'une tavelure (fleche rouge) avec la longueur d'onde dans le champ de vue de
SINFONI.

Ar=r—r—=r— (31)

avec A\ = A\g — Aq l'intervalle en longueur d'onde du cube.

Une tavelure située a 1" de I'étoile parcourt donc Ar = 214 mas dans les cubes en bande J (AX =
0.3pm), et 408 mas en bande H+K (AX = 1um). Lorsque I'étoile primaire est située en dehors du champ
de vue, on peut donc avoir une tavelure dans le champ de vue de l'instrument & une longueur d'onde \;
tel que :

1
A=A _ 3.2
OXL_/)_AFOV] G2

Pt

p représente la séparation entre |'étoile et le compagnon. p; est la distance entre I'étoile et la tavelure.
Enfin, Ap,y représente la distance entre la tavelure et le bord du cube situé entre |'étoile et le compagnon
a la longueur d'onde ).

Ainsi, en bande H+K, toutes les tavelures a plus de 1.24" penétrent dans le champ de vue de |'instrument
(1.1" x 1.1" dans notre cas) ou le compagnon est centré. A une position fixe (x,y) du cube, on retrouve la
signature du passage de la tavelure sous la forme d'une augmentation de flux sur un intervalle de longueur
d’'onde restreint. Dans les cubes contaminés, la plupart des spectres montrent ce type d'artefact qui rentre
en compte lors de |'extraction des spectres.

Dans les cubes en bande H4+K de DH Tau b et TWA 5B, les tavelures sont concentrées dans une zone
horizontale proche du compagnon. La position de la zone varie avec la réfraction atmosphérique dans les
cubes de DH Tau b. Cette zone pourrait étre une aigrette de diffraction provenant de I'étoile. Dans ce
cas, la zone devrait se déplacer en fonction de I'angle parallactique. J'ai vérifié que ce n'était pas le cas en
analysant plusieurs cubes de TWA 5B avec différents angles parallactiques.

Pour supprimer ces contributions au flux de I'objet, nous avons donc développé un outil qui utilise
I'ensemble de I'information 3D contenue dans les cubes.

3.2.2 Fonctionnement

Le gradient de flux représente une basse fréquence spatiale qui se distingue des tavelures dont la taille
caractéristique est identique a la taille de la FEP. Nous avons développé une méthode qui élimine ces deux
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contributions de maniére indépendante (voir Fig. 3.5).

La premiére étape du processus est inspirée de Jahnke et al. (2007). Un modele de la FEP est ajusté
a la position et au flux du compagnon dans chaque image du cube. Le modéle peut étre construit a partir
des cubes de standards telluriques observées peu de temps apres I'objet. C'est le cas pour TWA 5B, DH
Tau b, et CT Cha b. Lorsque la standard tellurique n’offrait pas une bonne représentation de la FEP, jai
utilisé une fonction de Moffat. La soustraction du modéle au cube de départ permet d'éliminer la majeure
partie du flux provenant du compagnon. Dans le cube de résidus, le flux est dominé par la contribution de
I'étoile primaire ainsi que par les artefacts créés lors de la soustraction. Un filtre médian de taille supérieure
ou égale 2 la taille caractéristique de la FEP (typiquement de 5 a 15 pixels) dans chacune des images du
cube de résidus élimine efficacement ces artefacts ainsi que les tavelures et ne laisse que le gradient de flux.
Pour améliorer I'efficacité du filtrage, chaque spectre du cube peut aussi étre lissé.

Le cube contenant le gradient de flux est soustrait au cube de départ. Il peut servir lors d’une nouvelle
itération pour ajuster un modeéle du compagnon plus réaliste et générer un nouveau cube de résidus. En
fonction du cube traité, le nombre d'itérations pour lesquelles I'ajustement est amélioré varie de 1 a 3. Le
cube de gradient final peut donc étre soustrait au cube initial pour ne laisser que le flux du compagnon et
les sous structures. Pour supprimer cette derniere contribution, I'utilisateur peut effectuer en option une
déconvolution spectrale.

La déconvolution spectrale'” est une technique initialement développée par Sparks & Ford (2002) pour
supprimer la contribution du flux (tache d'Airy et sous-structures) d'une étoile dans le champ de vue des
cubes ou un compagnon faible est présent. Elle se base sur la dépendance des structures de la FEP de
I'étoile avec la longueur d'onde pour éliminer les structures achromatiques qui restent fixes dans le champ
tels que des compagnons. Chaque image du cube est tout d'abord rééchantillonnée et redécoupée pour
réaliser une homothétie d'un facteur Ag/\;, \; correspondant a la longueur d'onde du plan transformé.
Dans le cube généré, la taille des structures de I'étoile primaire est invariante de A. Ainsi, une tavelure sera
toujours présente a la méme position dans le cube. Au contraire, le compagnon qui était initialement fixe
dans le cube change désormais de position avec A. On retrouve sa contribution dans les spaxels du cube
sous la forme d'une modification de la pente du spectre dans un intervalle de longueur d’onde restreint.
Pour I'éliminer, un modéle de spectres de I'étoile primaire est construit. Le modeéle est ajusté dans chaque
spaxel et soustrait au cube. Le processus produit un cube de résidus contenant le flux du compagnon et
les artefacts achromatiques ainsi qu'un cube contenant |'étoile primaire.

Cette méthode a été appliquée avec succeés par Thatte et al. (2007) sur des cubes SINFONI pour
extraire le spectre du compagnon AB Dor C. Deux conditions sont nécessaires pour qu'elle fonctionne :

— La position de |'étoile doit étre connue a priori.

— Le compagnon doit se déplacer suffisamment dans les cubes rééchantillonnés pour que le modéle du
spectre de I'étoile puisse étre ajusté correctement dans le spaxel. Pour cela, on définit un rayon de
bifurcation pour lequel une tavelure se déplace de Ar = 2 x 1.22%. Les compagnons séparés de
moins de Ar de leur étoile ne peuvent pas étre extraits correctement.

Dans notre cas, I'étoile primaire est située en dehors du champ de vue. Son flux est trop faible et
inhomogene dans les cubes pour construire un modele de spectre.

Nous avons donc adapté la méthode pour qu'elle fonctionne dans notre cas spécifique en essayant
d’'enlever au maximum le flux du compagnon dans le cube nettoyé du gradient. Aprés avoir réalisé une
homothétie, un spectre modéle du compagnon est créé en prenant la médiane des spectres contenus dans
une ouverture circulaire de rayon R. Chaque spectre du cube est divisé par le spectre modéle. Le ratio

En suivant la dénomination adoptée par (Sparks & Ford 2002). Ne pas confondre avec les algorithmes de déconvolution
spatiale qui permettent de descendre en dessous de la limite de résolution angulaire.
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des deux spectres peut étre ajusté par une fonction polynémiale de bas ordre (typiquement d'ordre 3).
Le spectre modéle est multiplié par le polyndme et soustrait au spectre de départ pour ne laisser que les
artefacts (tavelures, résidus d'aigrettes,...). L'opération enléve correctement les structures chromatiques
provenant de |'étoile.

A l'issue du processus de déconvolution, |'extraction spectrale peut étre répétée en ajustant un modele
du compagnon sur le cube extrait a I'itération précédente.

Notons que les structures associées au compagnon varient, elles aussi, avec la longueur d'onde. Ce-
pendant, leur déplacement dans le champ de vue est faible en comparaison du déplacement des structures
associées a I'étoile car elles se situent plus proche du point source auxquelles elle sont rattachées (c'est-
a-dire le compagnon). Ainsi nous avons pu vérifier que I'homothétie des cubes qui vise a éliminer cette
dépendance n'est pas strictement nécessaire pour que la déconvolution fonctionne.
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—
un modéle
de FEP
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Fig. 3.5: Principe de fonctionnement de I'algorithme de suppression des gradients de flux. Une FEP est
ajustée (I1) sur la source brillante (I) puis soustraite dans chaque plan du cube. Les résidus constitués du
gradient de flux et du flux résiduel de I'ajustement (lll) sont lissés en utilisant un filtre médian dans les
directions spatiales et spectrales (IV). Le cube produit est soustrait au cube de départ (V). Une nouvelle
fonction peut étre ajustée sur la source dans le cube puis soustraite au cube de départ Il), etc... jusqu'a
produire un cube ou la contribution du gradient lumineux est absente (V). Dans ce cube, la source est
entourée de tavelures qui sont filtrés lors d'une étape de déconvolution spectrale activée en option. Enfin, le
cube déconvolué (V1) peut servir pour une nouvelle itération.

3.2.3 Résultats et limitations

La méthode élimine de maniére satisfaisante le gradient de flux des cubes contaminés (voir Fig. 3.5
pour DH tau b en H+K). A I'issue du processus, les spectres de TWA 5B extraits ont une pente et des raies
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spectrales qui sont parfaitement reproduites par des spectres d'objets jeunes de méme type spectral. Nous
avons appliqué en option la déconvolution spectrale sur les cubes en bande J de GSC8047 B qui étaient
dominés par les tavelures. Ceci nous a permis de vérifier qu'elles représentent une contribution mineure
dans les spectres extraits.

L'algorithme proposé ici présente plusieurs limitations :

— La déconvolution est faite en aveugle. Aucune carte de résidus ne permet d'estimer une erreur
d’extraction comme c'est le cas avec I'algorithme CLEAN-3D. Ainsi, a chaque itération, I'utilisateur
doit vérifier selon des criteres visuels si le flux de |'étoile est correctement soustrait au cube. Je pense
a terme tester un estimateur basé sur la différence de flux intégré dans plusieurs zones autour du
compagnon limitées radialement et azimuthalement.

— Lors de la premiere étape, I'ajustement du compagnon par un modele de FEP laisse des résidus
importants proches du coeur de la FEP du compagnon. Ces résidus sont partiellement filtrés lors du
lissage du cube. lls se propagent lors de I'étape de déconvolution spectrale et dégradent la qualité
d’extraction. Pour cette raison, nous avons décidé de ne pas appliquer d'extraction dans une zone
circulaire de rayon r fixée par I'utilisateur et centrée sur le compagnon.

— Lorsque plusieurs tavelures affectent un méme spaxel, I'ajustement du spectre modele échoue. Cela
provoque |'apparition d’artefacts dans les cubes finaux. Pour la méme raison, le cube ne doit pas étre
bruité.
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Fig. 3.6: Correction du gradient de flux en bande H+K dans les cubes de DH Tau b. Dans I'image de
gauche, le gradient est présent dans la majeure partie de I'image. Il est créé par DH Tau A située a ~1.75"
en dehors du champ de vue. Dans I'image de droite, le gradient a été supprimé en appliquant la méthode
proposée. Les spectres résultants ont un pseudo continuum physique (courbe verte), ce qui n'était pas le
cas avant (courbe rouge). Notons enfin que I'algorithme permet de filtrer simultanément la contribution des
raies du ciel.

Cet outil a été spécifiquement développé pour s'affranchir des probléemes que nous avons rencontrés.
Pour la suite, il serait intéressant de construire un modeéle de spectre a chaque rayon pour détecter plus
efficacement le passage des tavelures.

3.3 Conclusions

Ce chapitre a décrit le principe de fonctionnement et les limitations de deux outils d’extraction de
spectres adaptés pour fonctionner a partir de cubes de données. Le premier outil se base sur |'algorithme de
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CLEAN. Il permet d’extraire les spectres de binaires résolues (> 60 mas) a faible rapport de flux (AK < 2
mag). Le deuxiéme outil a été développé spécifiquement pour éliminer des halos de flux inhomogénes en
provenance d'une source lumineuse située en dehors du champ de vue. Nous verrons par la suite que ces
deux outils ont été cruciaux pour mener une analyse spectrale des objets que nous étudions. En particulier,
ils ont permis pour la premiere fois d'obtenir les spectres du systeme binaire jeune Z CMa dans le proche
infrarouge.

Les deux algorithmes développés peuvent encore étre améliorés. Lors de la création des modeles de
FEP, I'évaluation du maximum de flux de chaque composante peut étre renforcé en utilisant un ajustement
simultané & toutes les longueurs d'ondes et a différentes positions autour de chaque source. Il est aussi
nécessaire de définir un critére pour mesurer la qualité de suppression des gradients de flux afin de choisir
le nombre d'itérations sur la suppression du gradient de maniére automatique.

Des problématiques similaires pourraient survenir dans les données des instruments SPHERE et GPI,
notamment lorsque des sources brillantes seront positionnées en dehors du champ de vue des instruments.
Dans le cas d'un systéme stellaire simple, il est prévu d'appliquer un algorithme d'imagerie différentielle
couplé a un module de déconvolution spectrale pour atteindre des contrastes supérieurs a 17 mag a 0.5"
(pour une rotation de champ de 90°).



Chapitre 4

Construction d’une bibliotheque spectrale
d’objets jeunes dans le proche infrarouge

Les techniques de traitement des données SINFONI présentées dans les chapitres précédents ont permis
de construire une bibliothéque de spectres de naines M-L jeunes dans le proche infrarouge (1.1-2.5 um).
Ce travail a débuté par I'analyse du spectre du compagnon AB Pic b (Section 4.1) puis s'est poursuivi par
['analyse des spectres d'un échantillon plus large d'objets, qui est présentée dans section 4.2.

4.1 Article A&A : Analyse des spectres SINFONI du compagnon planéte/naine-
brune AB Pic b

AB Pictoris est une étoile K2V proche (distance Hipparcos de 45.51%:? pc). Song et al. (2003) I'identifie
comme membre de I'association Tucana-Horologium dont I'age moyen estimé est de 30 Myr en se basant sur
des indicateurs spectroscopiques (raie du Lithium), photométriques (L/Lx, V-K vs M) et cinématiques
(mouvements propres galactiques). Elle sera plus tard re-classifiée membre de I'association (3 Pictoris (11.2
Myr Ortega et al. 2009) par Makarov (2007), puis membre de |'association Carina (30 Myr, Torres et al.
2008) sur la base de son émission en X (L/Lx), son apparente sous-métallicité, et des études cinématiques.
Sa distance et son age en fait donc une cible de choix pour tenter de détecter directement des compagnons
de faibles masses.

L’étoile fut donc inclus dans un relevé en imagerie coronographique avec NaCo (Chauvin et al. 2010).
Ce relevé permis d'identifier en 2003 un compagnon a une séparation de 5.5" de I'étoile (Chauvin et al.
2005b). A partir de la luminosité, les modeles évolutifs contraignent la masse de I'objet a 10-14 M j,,,.
AB Pic b se situe donc a la frontiére entre naines brunes et planétes, en assumant que le statut de |'objet
est défini selon un critére de masse (voir la section 2.3). La comparaison des spectres en bande K a basse
résolution de NaCo a des spectres de naines du champ montre que |'objet est une naine LO-L3. A une
séparation projetée de 260 AU, AB Pic b est donc un cas intéressant pour I'étude des mécanismes de
formation a large séparation (> 20 UA).

J'ai obtenu des spectres SINFONI a haut signal rapport sur bruit en bande JHK pour compléter I'étude
de ce compagnon et tenter de rafiner son type spectral et d’estimation de sa masse. L'analyse des spectres
est présentée dans |'article qui suit.
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ABSTRACT

Context. We have already imaged a co-moving companion at a projeetearation 0f~260 AU from the young star AB Pic A.
Evolutionary model predictions based dR K photometry of AB Pic b suggest a mass-ofl3 — 14 My, placing the object at the
deuterium-burning boundary.

Aims. We aim to determine the spectral type, the surface gravitythe €ective temperature of AB Pic b. From the comparison of
our absolute photometry to surface fluxes generated by atmads models, we also aim at deriving mass and radius estintlat
are independent of evolutionary model predictions to tedtrafine them.

Methods. We used the adaptive-optics-fed integral field spectrdg@pNFONI to obtain high-quality, medium-resolution spaatf

AB Pic b (R, = 1500- 2000) over the 1L — 2.5 um range. Our analysis relie on comparing our spectra to ystengdard templates
and to the latest libraries of synthetic spectra developettids Lyon group.

Results. AB Pic b is confirmed as a young early-L dwarf companion. Weveea spectral type LO-L1 and find several features
indicative of an intermediate gravity atmosphere. A corigeer to synthetic spectra yieldgs = 2000§§88 K and logg) = 4+ 05
dex. Determination of the derived atmospheric paramefek8dPic b is limited by an imperfect match of current atmosghgpectra
with our near-infrared observations of AB Picb. The curtteeatment of dust settling and the missing molecular opdicies in the
atmosphere models could be responsible. By combining teereéd photometry, the surface fluxes from atmosphere waael
the known distance of the system, we derive new mass, luiitynasid radius estimates of AB Pic b. They independentlyficon
the evolutionary model predictions. We finally review thereat methods used for characterizing planetary mass aoiopsand
discuss them in the perspective of future planet deep-ingagjirveys that will be faced with the same limitations.

Key words. stars: — planetary systems — techniques: spectroscopic

1. Introduction offered ideal targets to look for substellar companions. Cher t

: . ast years, several brown dwarf companions have been sdcces
Understanding how planets form and evolve and which physiyy Getected at relatively widex( 40 AU) orbits from their
cal processesfect their atmospheric chemistry remains & majQlanra| stars (Lowrance et al. 1999, 2000; Chauvin et al3200
challenge in exoplanetary science, ever since the firSpi0f e planetary mass companion imaged-aél AU from the
planetary formation revealed by the discovery of fBictoris v qng nearby brown dwarf 2M1207 (Chauvin et al. 2004) finally
star debris disk (Smith & Terrile 1984). Radial-velocityinan- - gnened the way to new discoveries of other classes of targets
sit searches have detected more than 300 exoplanets anthén Sy embers of distant open clusters (Itoh et al. 2005, Negrats
favorable cases, enabled a spectroscopic charactenzidtibe 5 2005: Luhman et al. 2006: Lafreniere et al. 2608' Schmid
irradiated atmospheres of transiting giant planets to iaied o 5 2068), and nearby inter,mediate-ags. 010 Gyr), stars
(Vidal-Madjar et al. 2004; Tinetti & Beaulieu 2009; Barné®e  (\jetchey et al. 2006) and to the recent breakthrough disee
2009). However, these technigues remain limited to theystfid t 4R 8799 bed (Marois et al. 2008b), Fomalhaut b (Kalas et al.

close-in planets with orbital radii typically smaller thamu. 2008), and th@ Pic b candidate (Lagrange et al. 2008).
At wider orbits, the deep imaging technique with space tele- '

scopes (e.g. HST) or the combination of adaptive optics (AO) In most cases, the companionship was generally confirmed

systems with very large ground-based telescopes (e.gn@alo by follow-up observations to show that the star and its com-

CFHT, Keck, Gemini, Subaru, VLT) is particularly well-seit. panion share a common proper motion, whereas the companion

The recent identification of young<( 100 Myr), nearby £ Mmass was always assumed from a comparison of the companion

100 pc) stars that are members of comoving groups (Kastiotometry with evolutionary model predictions at the syst

et al. 1997; Zuckerman & Song 2004; Torres et al. 2008) hage and distance. In some cases, high-quality spectra lave a
lowed deviation of the companion spectral type to confirm its

* Based on service-mode observations (080.C-0590(A)) atetteat  '€latively cool atmosphere by identifying broad molecidar
the European Organization for Astronomical Research irSthethern  sorptions. The fective temperatur@e; and the surface gravity
Hemisphere, Chile. log(g) can sometimes be derived using temperature- and gravity-
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sensitive features (Gorlova et al. 2003; Allers et al. 200y) gratings at resolving powers of 2000 and 1500, respectively
comparison to the template spectra of field and young dwaftee Table 1). The AO-loop was closed on the bright AB Pic
(McLean et al. 2003; Cushing et al. 2005; Lodieu et al. 2008) (R=8.61). The instrument was used with the 25 mbael
or using atmosphere models. However, systematic and homogee-optic, which limits the field of view (FoV) to.8” x 0.8”.
neous photometric and spectroscopic characterizatioowfiy Small dithering of the source (8 ftiérent positions) increased
wide planetary mass companions are essential for further cthe FoV up to 11” and allowed filtering of residual bad pixels
straining interior and atmosphere models that could depend(see Part 2.2). At the end of each observation, the telesgape
their formation mechanisms (Marley et al. 2007). nodded on the sky. Telluric standard (STD) stars were okserv
In the course of a VLINACO deep coronographic imagingwith identical setups without dithering right after AB PicHiat
survey of young, nearby stars (Chauvin et al. 2009), Chauvields, darks, arc-lamp, and distortion calibration framese
et al. (2005a) discovered a faint commoving source at’5.5obtained in the days following the observations.
(~260 AU) from the young star AB Pic A (HIP30034, K2V,
V = 9.16, d=45.5ji;§ pc, Perryman et al. 1997). AB Pic Awas The whole dataset was reduced using custbin routines
originally identified as a member of the Tucana-Horologigm aand the SINFONI data reduction pipeline version 1.9.8 (&but
sociation (Tuc-Hor) from its distance to the Earth, thergjth et al. 2006). Routines were developed to correct raw images
of the 16708 Li line (EW=260+ 20 mA; confirmed by Mentuch from negatives rows created during the bias subtractieTse
et al. 2008), its filled-in k4 absorption, and the saturated lk ESO data reduction cookbopkersion 1.0, ESO, 2007) and to
emission (Song et al. 2003, hereafter S03). S03 also olotairseippress an odd evelffect dfecting slitlet #25. The pipeline
galactic space motions and found them to be similar to thbseaarried out cube reconstruction from images corrected fiwn
newly identified Tuc-Hor members. At the age of the associkias and the odd evertfect. Hot and nonlinear pixels were first
tion (~ 30 Myrs, see Torres et al. 2000; Stelzer & Neuhaus#agged. The distortion, the wavelength scale, and thes}itb-
2000; Zuckerman & Webb 2000; Zuckerman et al. 2001; Torre#ions were then computed on the entire detector usintpanp-
et al. 2001; Scholz et al. 2007; Mentuch et al. 2008), sevefeames. Slitlet distances were measured with north-socah-s
evolutionary models predict a companion mass of 13M}4, ning of the detector illuminated with an optical fiber. Olijec
in agreement with the LO-L3 spectral type derived from NACGKy frame pairs were subtracted, flat-fielded and correated f
K-band spectroscopy. This places AB Pic b at the planetarg masad pixels and distortions. Datacubes were finally recantd
boundary ¢ 13.6M,,4). Recently, Makarov (2007) has claimedrom clean science images and merged into a master cube.
that AB pic could be a member of tiePictoris associations( Filtering of sky line residuals resulting from sky variatioas
Pic) because of a lower metallicity compared to Tuc-Hor merfitst done with the pipeline. A second iteration was perfaime
bers and a study of mutual conjunctions with th@phiucus and on the slices of each individual datacube before merging ithe
Upper Sco star-forming regions. The system would be thegefdhe final master cube. Finally, an additional routine waslénp
considerably younger. However, this classification mustése mented to detect and interpolate residual bad pixels.
considered in light of recent Viana Almeida et al. (2009ufes AB Pic b datacubes did not f&r from the contamination
assigning a solar metallicity to AB Pic A (V. Makarov, Prigat of the nearby AB pic A but were instead dominated by noise.
Com.). Alternatively, Torres et al. (2008) classified AB Ric Atmospheric refraction produces a shift of the source witlrev
as a member of the 30 Myr-old Carina association from its elength in the FoV (from 12.5 te- 70 mas). The source was
hanced Ly emission and a convergence kinematical methdblen re-centered slice per slice using polynomial-fit anil- su
described in Torres et al. (2006). In all cases, this menhigers pixelic shifts with bicubic-spline magnification. The flux ihe
revision does not modify the age of AB Pic A and b and thgource was then integrated over an aperture minimizingdrsen
conclusion of Chauvin et al. (2005b). without introducing diferential flux losses (radii of 187.5 to
We present here high-quality near-infrared spectra of the A12.5 mas). The STD datacubes were first divided by a black
Pic b companion. They constitute the first results of a homodaody curve at thd ¢ of the star, and the flux was collected over
neous survey to build an empirical library of carefully pgesed the entire FoV. The STD spectra were then corrected frormintr
near-infrared spectra for young very-low mass companibms. sic features using a Legendre polynomial interpolatiorr dve
observations of AB Pic b and the associated datareduct®n aurrounding continuum. AB Pic b spectra were then divided by
presented in sect. 2. The analysis of our spectra is prakanteSTD spectra, normalized, and averaged to form a final spactru
sect. 3. In sect. 4, we derive new mass, radius, and lumjnosit
estimations using various methods to compare their reispect )
limitations in the perspective of a future deep-imagingrsiea 3. Spectral analysis
for giant planets. 3.1. Empirical comparison
. . The J, H, andK-band normalized spectra of AB Pic b are pre-
2. Observations and data reduction procedures sented in Figs. 1, 2, 3. The signal-to-noise ratio ranges #6

We used the SINFONI instrument (Bonnet et al. 2004), instill in the H band to 50 in the J and K bands. They are compared
on the Very Large Telescope UT4 (Yepun) to conduct a spectfalyoung M8-L2 brown dwarfs spectra of Upper Secq Myrs)
analysis of AB Pic b over the 1.1-2 45 range. The instrument (Lodieu et al. 2008, hereafter L08) at identical resolusiom
benefits from the high angular resolution provided by a medifi addition, H andK-band spectra are compared to the spectrum
version of the Multi-Applications Curvature Adaptive Qpti Of the L4'; companion candidate to 1RXS J160929.1-210524,
(AO) system MACAO (Bonnet et al. 2003) and of the integrdnember of Upper Sco (Lafreniere et al. 2008). In agreeméht w
field spectroscopyfeered by SPIFFI (SPectrograph for InfrareUr €xpectations, the AB Pic b spectra are typical of youteg la
Faint Field Imaging, see Eisenhauer et al. 2003). AB Pic b whgearly-L dwarfs. The triangular shape of theband (Lucas

observed with theJ (1.1-1.4um) andH + K (1.45-2.45:m) €t al. 2001; Luhman et al. 2004), the bumkyband, the re-
duced strength of alkali lines (Na | at 1.138&, K | doublets

1 Following the definition of thénternational Astronomical Union. at 1.1691.177 and 1.243.253um and the K | line at 1.517
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Table 1. Observing log
UT Date Target Grating R Pre-optic sea FWHM (EC) (7o) DIT NDIT  teyp Note
(magpixel) (@) (%)  (ms) (s) (s)

0512/2007 ABPicb J 2000 25x12.5 1.2251.221 1.0%0.81 544 60.13 300 1 2700
0512/2007 ABPichb J 2000 25x12.5 1.1991.198 0.720.83 546 71.73 300 1 2700
0512/2007 HIP039640 J 2000 25x12.5 1.2021.200 1.341.20 38.9 120.91 40 1 80 Tel STD
11/12/2007 AB Picb J 2000 25x12.5 1.1991.198 0.820.81 515 66.16 300 1 2700
11/12/2007 HIP023230 J 2000 25x12.5 1.21M.218 0.941.24 395 133.44 60 1 120 Tel STD
12/11/2007 AB Picb H+K 1500 25x12.5 1.2001.201 1.671.74 149 11.15 300 1 2700
12/11/2007 HIP037963 H + K 1500 25x 125 1.2111.210 2.32.31 054 6.11 20 3 120 Tel STD
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Fig.1. J-band SINFONI spectrum (1.1-1m) of AB Pic b (black) L H
Compared tO young\(s Myrs) Upper-sco brOWn'dWarf SpeCtra (C0|0r) ol 1 1 1 ‘ I ‘ I | ‘ I | ‘ I ‘ I ‘ L1 \7
over the 1.15-1.3m range and to the SINFONI spectrum (salmon- 1.50
pink) of the young isolated object 2M0141 (classified gdl.®\B Pic b

and 2M0141 spectra were convolved with a Gaussian kernebtohm
the resolution of Upper-Sco spectra=(R400). y? are minimized for
young L1 and L2 dwarfs.

1.55 1.60 1.65

Wavelengh (um)

1.70 1.75

Fig. 2. H-band SINFONI spectrum (1.45-1.8n) of AB Pic b (black)
compared to young~(5 Myrs) Upper-Sco brown-dwarf spectra (color)
over the 1.5-1.@m range and to the SINFONI spectrum (salmon-pink)
of the young isolated object 2M0141 (classified ¢L.0¢? are mini-
mized for a young LO dwarf. The triangular profile of our spest
results from reduced collision-induced absorption of dthserved in
young objects.

um), and of FeH absorptions over theandH bands (Wallace &
Hinkle 2001; Cushing et al. 2003) all results from the intedin
ate surface gravity of the companion. This is lillustrate&ig. 4,
where theJ-band spectrum of AB Pic b shows intermediate-
gravity Kl doublets compared to the low and high-gravityespe
tra of the 10 Vir giant star and field dwarfs. the H,O band from 2.0 to 2.14m, and of the H absorption

To assign a spectral type, we used twiiatient approaches. around 2.2:m respectively (Tokunaga & Kobayashi 1999, here-
We first compared our spectra to those of young M8—L4 brovaiter T99) finally discriminated AB Pic b (¢ from old field
dwarfs (from LO8 and Lafreniére et al. 2008) classified ia thdwarfs (see Fig. 4 of T99; computed for young BD and field
near-infrared. A2 minimization was obtained for young L1 anddwarfs).
L2 dwarfs in theJ band, LO dwarf in theéd band and, LO and L2 However, near-infrared spectral types are not necessarily
dwarfs in theK band. L2 and L4 were excluded from the visuatonsistent with those infered at optical wavelenghs where a
comparison of the pseudo-continuum shape in the H-band. Wemogeneous classification scheme for field and young brown
also used spectral indexes to measure the depth of wateipabsdwarfs exists. We noticed that the normalized spectra of @&
tions at 1.34um (H,OA and HO-1; see McLean et al. 2003;sample tend to be bluer than those of AB Pic b in the J band.
Slesnick et al. 2004), 1,6m (H,O, see Allers et al. 2007), andAB Pic b normalizedH + K band spectrum also appear over-
2.04um (H,O-2, see Slesnick et al. 2004). These absorbtioheninous in theK band (or underluminous in thd-band). The
are only slightly sensitive to the age. These indexes corfirmonly exceptions are USc0J163919-253409 and USco0J160918-
that AB Pic b has a near-infrared spectral type between a H0 a&222923 (classified as L1 by L08) for which a good simultane-
L1 (Table 2). The K1 and K2 indexes measuring the strength @fis fit in the J and KK bands is achieved. This discrepancy
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Table 2. Spectral indexes and associated spectral types for AB Pic b.
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Fig.4. J-band SINFONI spectrum of AB Pic b (red) compared to the
spectrum of a late-type M giant (10 Vir) and to field dwarf sppac
(Cushing et al. 2005) over the 1.1-1.3% range. Atomic features are
plotted in blue and molecular absorptions in green.

We used the AMES-Dusty00 library of synthetic spettra
T e (Allard et al. 2001) that incorporates formation of dust fire t
' ’ Wovelengh (um) ’ atmosphere foffes < 2600 K. Spectra were convolved by a
Gaussian kernel to match the resolution of SINFONI, interpo
Fig.3. K-band SINFONI spectrum of AB Pic b (black) compared tdated on the AB Pic b wavelength grid, and normalized at 1.226
young ( 5 Myrs) Upper-Sco brown-dwarf spectra (color) and to them, 1.56um, and 2.2um in theJ, H, andK band. The HO
young isolated object 2M0141 (classified g).0y? are minimized for absorptions from 1.32 to 1.dm and from 1.75 to 2.20m are
young LO and L2 dwarfs. The shape is not reproduced well bfield known to be overestimated in the models (Leggett et al. 2001;
dwarfs. The low-resolutiorR;=550) NACO spectrum is overplotted at| \,cas et al. 2001; Kirkpatrick et al. 2006). We then compared
the bottom for comparison. the AB Pic b spectral continuum to spectral models over the 1.
1.34um zone using a classical, weighted least-square method.
The analysis led td e = 2000+ 100 K and logg) = 4.0+ 0.5
dex. The fit was still visually acceptable fog: down to 1700 K
and up to 2100 K (see Figs. 5 and 6). Comparatively, K06 find
similar atmospheric parameters for 2M0141.
could be related to peculiar dust propertiestedences in dust The K-band was not properly fitted & = 2000 K, and
opacities, binarity, or even extinction by a disk (Luhmarakt higher dfective temperaturesg: = 2500 K) could match the
2007). However, Herczeg et al. (2009) reveals that the ilasspbserved depth of CO overtonesat- 2.3 um better and the
cation of L dwarfs given in LO8 could be strongly revised gsinshape of the pseudo-continuum. The case of 2M0141 is likely
optical spectra. We then ultimately decided to comparepecs to be similar (see the lower panel of Fig. 9 of K06). Finalhet
tra to those of the young LO dwarf 2MASS J01415823-463357€Lband of AB Pic b was reproduced betteiTat = 2000 K and
(Kirkpatrick et al. 2006, hereafter KO6). This dwarf (heftea |og(g) = 4.0 dex using the most recent SETTLO8 library. This li-
2M0141) has been classified in the optical following the stée prary incorporates an updated bank of molecular opac##$, (
of Kirkpatrick (2005). The excellent match of our spectruittw a more realistic mixing length parameter), and settling and
that of 2M0141 in the J, and+K bands (see Figs. 1, 2, and 3)replenishment of the dust in the photosphere.
leads us to assign a final spectral type LO-L1 to AB Picb. Finally, the H-band is marginally reproduced by AMES—

A Teg-spectral type conversion scales have not been est&isty00 and SETTLO8 models. These non-reproducibilities a
lished for young early-L dwarfs yet. However, the Luhmanlet strengthened in SETTLO8 spectra by an incorrect repretiemta
(2003) scale valid for young M dwarfs-(2 Myrs) gives an up- of the thermal structure of the photosphere. THig@ is also
per limit fot the dfective temperature of 2400 K. L08 give in
addition an estimation of 2000 K Ter < 2300 Kfor LOto L1 2 The spectra can be generated on demanchttmy/phoenix.ens-
young brown-dwarfs of the Upper Sco association. lyon.fysimulatoyindex.faces

: NACO il 3.2. Comparison to atmosphere grids
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Tey=2100 K, log(g)=4.0 dex AB Pic b
AMES -DUSTY00

3.0 Te=2100 K, log(g)=4.0 dex AB Pic b
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BT-SETTLO8 25 BT-SETTLO8
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Normalised spectra
Normalised spectra
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98 : : : : Mﬁ
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Normalised spectra
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Fig.5. Comparison of the AB Pic b J band spectrum to the synthetitg. 6. Comparison of the AB Pic b #K band spectrum to the synthetic
spectra of the AMES-Dusty00 and SETTLOS librarieslad(g)=4.0 spectra of the AMES-DustyO0 and SETTLOS8 librariedag(g)=4.0,
dex, [M/H]=0 dex, andTy=1700 K, 2000 K and 2100 K. [M/H]=0 dex, andl;1=1700 K, 2000 K and 2100 K.

responsible for the overestimation of several narrow giismrs
in the J band (see Fig. 5). 3 w w w w

Nordstrom et al. (2004) reports AB Pic A as a metal poor- S — QB/HPL%.%
star with F¢H= -0.64 + 0.12 dex. However, this estimation re- Eo M/H=-05 T
lies on a relation based on color indexes that could be bitased e L ke
very young objects. More recently, Viana Almeida et al. (200 ! " oA
hereafter V09) have measured spectroscopically/d+e&-0.07 '
dex. At a distance of 260 AU, one probable formation mech-
anism for AB Pic b is via a binary-like process, i.e with ialti
abundances similar to those of AB pic A. We then compared our
spectrum to SETTLO8 models with Fe€between —0.5 and 0.0
andTer = 20007239K to test their influence on our fits. The mod-
els indicate that subsolar abundances do not changé iaed 1.10 1.15 1.20 1.25 1.30 1.35
pseudo-continuum but increase the depth of the K | doubtets a Wavelengh [um]
1.1691.177um and 1.24AL.253um (see Fig 7). Tth-band Fig. 7. Comparison of the AB Pic b J band spectrum to normalized
ShOWS Weaker CO overtones and redubEd)_ abs_orptlons (see sy?]thetic sgectra (along with residuals) of tr?e SETTLOS8alip at
Fig 8). This dfect does notféect ourTes estimation but could log(g)=4.0, T 1=2000 K, and —0.5 [M/H] < 0.0.

. . . y leff ’

lead to slightly lower loggf) estimates. A more extensive analy-
sis of our spectra with dedicated synthetic spectra libsazould
add new constraints on individual abundances of AB Pic b.

In conclusion, both AMES—Dusty00 and SETTLOS libraries
yield Ter = 20007290 K and log@) = 4.0 + 0.5 dex for AB
Pic b, for solar and subsolar (fF&=—0.5) metallicities. In com-
parison, Mohanty et al. (2007) (hereafter MO7) fit nearanéd
colors and absolute photometry of AB Pic b with SETTLO%0g(g)=4.0-4.5. However, the lack of reproducibilities of syn-
and AMES-DUSTYO00 models. They find a good match fathetic spectra in the H and K bands revealed here shows that
Ter=1700-1800 K and log(g¥4.25. Similarily, the SETTLO8 near-infrared colors and absolute fluxes should be useccaith
grid reproduces the observed colors 1Q=1600-1700 K and to infer the properties of young and cool objects.

IS

Normalised spectra
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Table 3. Updated AB Pic b properties.

5 T T T T T

AB Pic b

M/H=0.0

M/H=-0.5 Method Ter log(9) log(L/L,)  Radius Mass
e AR (K) (Ryup) (Mjup)
g ! k Evol. 17501% 42:02 -36+02 15-16 10-14
3 BCx 20001 4.0+05 -37:02 122070 1-45
2 Fsutg 200049 4.0+05 -4.009% 081798 1-21

Fartk 200010 40+05 -372015 113938 224

16 B velen Zh»o[ ] 22 24 fore be combined with the surface flux of the AMES—Dusty00
o spectra affes = 2000 K and logg) = 4.0 (computed in the
Fig. 8. Same as Fig. 7 but for the4HK band. 2MASS filters) to determine the companion radius. From the ra

dius and the surface gravity, we can deduce the mass, and con-
sidering in additiorT ¢, we derive the luminosity. All results are

4. Radius, mass, and luminosity of AB Pic b reported in Table 3. The same approach can be takken Using
] o band flux, leading to slightly dierent values as explained by a
4.1. Evolutionary model predictions non-simultaneous reproducibility of thkand Ks-band surface

Masses of young substellar companions are mostly derieed fr flux at Ter = 2000 K. This éfect has already been noticed in
evolutionary models predictions (D’Antona & Mazzitelli 98; MO04 for derlvat'lons of the radii, Iumlnosm'es, and masgsesrf
Burrows et al. 1997; Bafte et al. 1998: Chabrier et al. 2000;'c and J magnitudes. In both cases, estimated masses of AB
Barafe et al. 2003; Saumon & Marley 2008). State of the afic b again agree with evolutionary model predictions withi
models are based on the combination of interior models and 4@certainties. The errors on these parameters resultsgfrop
mospheric models necessary to link up the luminosities in odated errors of the atmospheric parameters of our speaaél
served bands to the mass, radifteetive temperatures, and surYSiS (that make the surface flux vary) and of the absolute pho-
face gravities at dierent ages and metallicities (tracks). Fronfometry. Similar result are derived from the SETTLO8 suefac
the de-reddened magnitudes and colors in the 2MASS paldéXes. _ L
bands, the AMES-Dusty00 evolutionary models (Chabrier.eta Both methods lead to consistent masses, luminosities, sur-
(2000); using AMES—Dusty00 atmospheric models) predict fé@C€ gravities, andler With evolutionary model predictions,
AB Pic b a mass of 1M;,,< M < 14 My, (see Table 3). Using but do not allow actually testing and refining them. Our con-
Ter derived from our spectral analysis leads to a similar predig!USions are very sensitive to the valuesTef and logg) in-

tion of 11 Myyp < M < 14 My, Scarce direct mass measureferred from our spectral analysis, hence adequate atmosphe
ments of young brown dwarfs and very low-mass stars seenSREctral modeling. The strong overprediction ofCHabsorp-
reveal that models do not achieve a good simultaneous prediens that dominate the shape of the near-infrared speotfum
tion of Teg, luminosities, radii, and masses of young low-mads dwarfs, even for the most recent atmospheric models, aad th
objects (see Mathieu et al. 2007). Tracks need to be cadithraf!ON-Simultaneous reproducibility of thig H, andK bands both

at young ages and very low masses down to the planetary mighcate that the comparison of the near-infrared spedipéeo-
regime where the formation mechanisms could actually playS}ry mass companions to synthetic spectra is not straightf
key role (Marley et al. 2007). One can therefore try to useralt Ward. It will therefore remain a @icult task for future direct-

native methods of estimating the mass of substellar coropani IMaging detection and characterization, which will relylower
resolution spectra in the near-infrared and similar lilesiof

synthetic spectra. For planetary mass companions at vely wi
4.2. Alternative estimations orbits (no expected contamination from the primary), fijtthe
| spectral energy distribution over a broader spectral rangedi-
Jectly measuring the companion luminosity with combinestth
alL- or M—band photometry or spectroscopy would certainly

Based on the empirical relations betweenB@&nd spectra
types, the luminosity of the object can be determined indep

dently from evolutionary tracks. In the case of an LO-L1 spe ead to a more robust estimation of mass and radius, as hgcent
tral type, we derived a bolometric correction B€3.24*518 mag ’

from the relations of Golimowski et al. (2004) valid for fieldObtained by Leggett et al. (2008} in the case of HN Peg B.

dwarfs. Luminosity, radius, and mass can then be deducedibas
on Ter and log@) derived from our spectral analysis (see th ;
second line in Table 3). The estimated mass agrees with e\%_ConcIusmns
lutionary model predictions but with much larger uncettigi;a We obtained high-quality 1.1-2/m medium-resolution spec-
However, the assumption of a similar B&SpT relation between tra of the young very low-mass companion AB Pic b, whose
young and field dwarfs has never been established and coeldlutionary models place it on the plafirbwn-dwarf bound-
therefore add systematic errors that afédilt to quantify. ary. Near-infrared spectra of young M8-L4 dwarfs were com-
An alternative approach has been introduced by Mohargred to the spectrum of AB Pic b using least-square fittirdy an
et al. (2004, hereafter M04) to estimate the masses, radli, aspectral indexes. They confirmed the youth of the object &nd a
luminosities of isolated substellar objects of the Upper 8s- lowed refinement of the spectral type estimation of Chautah.e
sociation. The method is to use the surface flux provided by &005b) to LO-L1. Our spectral classification was also cordit
mospheric models at the distance of the system. In the spedify the excellent match of our spectrum to that of the young LO
case of AB Pic b, considering, = 0.27+0.02 (see van Belle & field dwarf 2MASS J01415823-4633574 classified in the vis-
von Braun 2009), the absolute magnitudekirband can there- ible. A comparison to synthetic spectra enabled us to derive
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4.2 Construction d’une bibliothéeque de spectres d’objets jeunes

4.2.1 Présentation de I’échantillon

L'échantillon original est composé de 9 objets proches du domaine des masses planétaires (voir Table 4.1)
découverts isolés (Cha 110913-773444, nommé Cha 1109 par la suite; OTS44; KPNO Tau 4), ou comme
compagnons d'étoiles (AB Pic b; DH Tau b; GSC 08047-00232 B, nommé GSC08047 B par la suite;
TWA 5B; Gl 417B). J'ai aussi observé la naine du champ 2MASS J03454316+2540233 (2M0345) pour
fournir une référence de spectres d'objets LO évolués. Hormis Gl 417 B, tous les objets sont membres
d’associations jeunes et proches (TW Hydrae, d=48 pc, age=8 Myr ; Tucana-Horologium, d=48 pc, age=30
Myr ; Colomba, d=82 pc, age=30 Myr; Carina, d=85 pc, age=30 Myr) ou d'amas (Chameleon I, d=165
pc, age~3 Myr; Taurus, d=140 pc, age~1 Myr). J'ai re-réduit et réanalysé les spectres de la binaire a
faible séparation TWA 22AB (voir Bonnefoy et al. 2009), de la naine LO jeune 2MASS J01415823-4633574
(2M0141; Kirkpatrick et al. 2006), de la naine brune TWA 27A (Gizis 2002),et du compagnon de CT Cha
A (Schmidt et al. 2008, ici C08). L'analyse de résultats est reportée dans les parties suivantes.

4.2.2 Analyse empirique
Identification des raies spectrales

Les spectres sont présentés dans les figures 4.1, 4.2, et 4.3. A I'exception de GSC08047B, tous les
spectres ont un signal a bruit suffisant (estimé entre 30 et 150 en bande J, et entre 30 et 80 en bande
H+K) pour permettre I'étude des bandes atomiques et moléculaires faibles.

Les spectres en bande J sont dominés par deux absorptions moléculaires larges de HoO en dessous de
1.17 um et au dela de 1.33 um (Auman 1967). Les spectres sont aussi marqués par deux transitions (0-1)
et (1-2) de FeH (systtme F4A — X*A) 3 1.194 um et 1.239 um (Phillips et al. 1987). On retrouve un
ensemble d'absorptions de FeH supplémentaires dans le spectre de TWA 22 AB, TWA 5B, KPNO Tau 4,
OTS 44, 2M0141, AB Pic b et Gl 417 B qui ont été précédemment identifiés par Cushing et al. (2003)
dans les spectres de naines M-L du champ.

Les doublets de Na | et de K I a 1.138 pum, 1.169 um, 1.177 pum, 1.243 um et 1.253 um sont les
principales absorptions atomiques en bande J. Les spectres de TWA22 A & B contiennent en plus des raies
de Mg | (1.183 um), Fe | (1.159, 1.161, 1.164, 1.169, 1.178, 1.189, 1.197 um), Na | (1.268 um), Mn |
(1.290 pm), et Al I (1.3127 ainsi que le doublet a 1.3154 um). Les absorptions de Na | et de Al | sont
toujours présentes dans les spectres de 2M1207A et TWA 5B. Elles décroissent dans les spectres de naines
M tardives (voir la Figure 8 de Cushing et al. 2005) et avec I'dge (Fig. 3 de Rice et al. 2010a). Cela
suggere que ces objets sont moins tardifs que M9, en accord avec leurs types spectraux respectifs (voir la
Table 4.1).

Les spectres en bande J des naines M9.5 OTS 44, KPNO Tau 4, et de la naine LO 2M0141 ressemblent
a ceux présentés dans Luhman et al. (2004), McGovern et al. (2004), et (Kirkpatrick et al. 2006, KO06).
Pour identifier leurs raies spectrales, je les compare dans les Fig. 4.4 avec des spectres de naines du champ
M9.5-L1 ainsi qu'avec le spectre d'une étoile géante de type M (IO Virginis, McGovern et al. 2004). Les
spectres des trois objets jeunes montrent des raies intermédiaires entre celles de la géante et celles des
naines du champ. L'absorption marquée de TiO & 1.103 um (bande 0-0 du systéme ® ( b 'TI-d X)) dans
le spectre de KPNO Tau 4 (membre de la région de formation stellaire du Taureau; 4ge ~ 1 Myr) est aussi
présente dans le spectre de I'étoile géante. Elle est diminuée dans les spectres de OTS44 et de 2M0141
(probablement agé de ~30 Myr; voir la discussion dans la figure 2 de Luhman et al. 2009). Les bandes
de FeH a 1.194 pym, 1.222 um, et 1.239 pum, profondes dans les spectres de naines du champ, décroissent



126 CHAPITRE 4. CONSTRUCTION D’UNE BIBLIOTHEQUE SPECTRALE D’OBJETS JEUNES DANS LE PROCHE INFRARC

Tab. 4.1: Propriétés de notre échantillon de sources reportées a partir de la litterature.

Objet D Sep. Memb. Type Spectral * Ay Ters 2 log(g)? Lyor Masse Références
(pe) @) (mag) (K) (dex) (dex ) Myup)
Chal109 ~165 - Cham | M9.5+0.5 1+1 - - 3.33 877 1,2,42
AB Pic b 455 5.5 Tuc-Hor  LO-L1 027£0.02 20007100 40405 -3.6+02 10-14 3,4,6,7
Carina 5
CT Chab ~165 267 _ Cham | M8-L0 52108 26001250 35105 2664021 1716 8
DH Tau B ~140 23 Taurus = 27-2.8 27002800  4.0-45  ~ -2.44 30-50 9
142 11411 2714012 1110 10
GSC08047 B 8592 33 Colomba _ M95+E1 = = - 33101 25£10 511,12,13
TWA 22A 175 009 B Pic? M6+1 - 2000£200  4.0-55  -2.11+0.13  220+£21° 14,15
TWA 22B 17.5 0.09 B Pic? M6+1 - 2900ffgg 4.0-5.5 -23040.16 2204213 14,15
TWA 27A 52.4 = TWA M8.25" ~0.0 25501150  4.0105  -2.72 2416 16,17,18,10
01544 ~165 - Cham | MO5E1™ 0.0 = = 311 ~15 2,20,21
KPNO 4 ~140 - Taurus M9.570-0% 0.0 - - -2.64 ~11 21, 22, 23
' 4 2.0 10 24
2.45 25
2M0141 4145 - Field L0* - 20004100  4.0+05 -35 12703 26,27
TWA 58 ~45 196 TWA M8 .5-M9*™ = 27501200  3.9106  -2.681007  20-25 28,29,30
Gl 417 BY 21.7 ~92  Field L45* - 1800-1900 5560  — 35+15 31,32,33,34
2M0345 26.9 = UMa Lo~ = 2000 6 3.60 = 35,36,37,30,40
1900 55 38
2200 5.0 41

1 les objets classifiés dans I'optique sont annotés *.

En utilisant des spectres synthétiques.

Masse dynamique totale du systéme. Voir la partie V pour plus de détails.
4 Bouy et al. (2003) ont résolus le compagnon Gl417 B en une binaire a faible séparation. Kirkpatrick et al. (2008) classifie la binaire comme une naine L4.5pec dans |'optique et
suggere qu'elle est composée d'une paire de naines L4 + L6/L6.5 ou L4.5 + L6.5/L7 en se fondant sur une relation entre M et les types spectraux.
Références : (1) Luhman et al. (2005a), (2) Luhman (2007), (3) Song et al. (2003), (4) van Belle et al. (2009), (5) Torres et al. (2008), (6) Bonnefoy et al. (2010), (7) Chauvin et al.
(2005b), (8) Schmidt et al. (2008), (9) ltoh et al. (2005), (10) Luhman et al. (2006), (11) Chauvin et al. (2003), (12) Chauvin et al. (2005a), (13) Neuhauser & Guenther (2004),
(14) Bonnefoy et al. (2009), (15) Teixeira et al. (2009), (16) Gizis (2002), (17) Herczeg et al. (2009), (18) Ducourant et al. (2008), (19) Mohanty et al. (2007), (20) Tamura et al.
(1998), (21) Luhman et al. (2004), (22) Bricefio et al. (2002), (23) McGovern et al. (2004), (24) Kraus et al. (2006), (25) Guieu et al. (2007), (26) Kirkpatrick et al. (2006), (27)
Cruz et al. (2009), (28) Lowrance et al. (1999), (29) Neuhauser et al. (2000), (30) Rice et al. (2010a), (31) Kirkpatrick et al. (2000), (32) Kirkpatrick et al. (2001), (33) Kirkpatrick
et al. (2008), (34) Testi (2009), (35) Kirkpatrick et al. (1997), (36) Kirkpatrick et al. (1999b), (37) Leggett et al. (2001), (38) Schweitzer et al. (2001), (39) Dahn et al. (2002), (40)
Bannister & Jameson (2007), (41) Lyubchik et al. (2007), (42) Luhman et al. (2008).

rapidement de 1 a 3 Myr, et sont absentes dans le spectre de 10 Virginis. La dépression de 1.17 to 1.20 um
dans les spectres de la géante est attribuée a la raie large de VO (bande 0-1 de A 4TI -X“X7). La présence
de cette absorption dans les spectres des naines jeunes pourrait expliquer la pente bleue qui entoure le
doublet de K I. Les doublets de Na | et de K | a 1.138, 1.169/1.177 et 1.243/1.253 um respectivement
sont légerement plus faibles dans le spectre de KPNO Tau 4 que dans le spectre de OTS44 (3 Myr) et de
2M0141. Pour finir, on peut remarquer que nos spectres ont une pente plus rouge que les objets du champ.
Comme le note K06 pour 2M0141, cet effet peut étre créé par la diminution de I'absorption par collision
induite (CIA) de Ha. En effet, la CIA produit une absorption qui couvre la bande JHK (voir le panel de
droite de la Figure 5 de Borysow et al. 1997). On ne peut cependant exclure que cette pente puisse étre
créée par un exces d'émission ou de la diffusion par du matériel circum(sub)stellaire (e.g. Luhman et al.
2007; Patience et al. 2010). Cette derniére hypothése est cependant peu probable pour KPNO Tau 4 et
OTS 44 d'apres I'étude de la distribution spectrale d'énergie de ces deux sources (Luhman et al. 2005b).
Les bandes J de Chall09 et AB Pic b ont des raies similaires aux trois objets étudiés. Ceci est en accord
avec leurs types spectraux M9.5 et LO-L1 dérivés dans des études précédentes. Enfin, les spectres de DH
Tau b (Taureau) et CT Cha b (Chameleon |) ont un continuum plus bleu, des bandes d’'absorptions de
H2O et des raies d'alcalins plus faibles que dans les spectres de KPNO Tau 4 et OTS 44. Ces différences
peuvent étre interprétées comme une augmentation de la température effective et montrent que ces deux
compagnons sont moins tardifs que M9.5.

En bande H+K, plusieurs raies indiquent que nos objets sont jeunes. La forme triangulaire de la bande
H (e.g. Lucas et al. 2001) est un bon indice de gravité de surface intermédiaire. K06 I'interpréte aussi
comme une réduction de la CIA de Hs18. Les raies de FeH a 1.583-1.591, 1.625 pum (systéme E II-A

8Notons que cette forme en triangle peut aussi &tre interprétée comme le résultat de I'extension de I'atmosphére a faible
gravité de surface dans la zone de formation des raies de vapeur d'eau. En effet, le profil d'opacité de vapeur d'eau devient
triangulaire de lui-méme aux faibles températures. Pour que la CIA de H soit efficace, il faut une atmophére avec un pression
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Fig. 4.1: Spectres en bande J (1.1-1.35 um) d’objets jeunes M6-L4.5 observés avec SINFONI.Les absorptions
moléculaires sont reportées en vert tandis que les absorptions atomiques sont indiquées en bleu.

411, voir Wallace & Hinkle 2001), et sur I'intervalle 1.588-1.751 (Cushing et al. 2003) qui sont clairement
détectées dans les spectres de naines M-L du champ sont absentes ici. Les absorptions de 1.48 a 1.51 um
sont plus profondes dans les spectres des objets jeunes classifiés dans I'optique quand on les compare a
leurs analogues du champ. Les raies de K | a 1.517 pum, de Ca | autour de 1.98 um, et le doublet de Na
I 2 2.206 et 2.209 um représentent les absorptions atomiques les plus marquées dans la bande H+K des
naines du champ M5-L1 (McLean et al. 2003; Cushing et al. 2005). Leur non détection dans nos spectres
(sauf pour TWA 22) suggére que les objets jeunes que nous avons étudiés sont soit plus tardifs que M5
ou/et plus jeunes.

On peut identifier les raies spectrales de OTS44, KPNO Tau 4, et 2M0141 en suivant la méme méthode
que dans la bande J (Fig. 4.5). Nous pouvons noter tout d'abord le rougissement progressif de la bande,
le renforcement de I'absorption de 1.3 3 1.6 um, et la disparition de la pente négative de 2.2 3 2.3 um en
allant vers les 4ges jeunes. Ces effets peuvent tous étre attribués a la réduction de la CIA de Hs (Borysow
et al. 1997; Allard et al. 2001, K06). La profondeur de la bande de I'eau de 1.75 a 2.05 um est identique
dans le spectre des objets jeunes. La profondeur des harmoniques de CO aprés 2.29 um est faiblement
accrue dans le spectre de nos objets jeunes en comparaison des naines du champ, mais restent plus faibles
que dans le spectre de la géante (comme noté pour OTS 44 par Luhman et al. 2004). Pour conclure, on
retrouve ces raies d'absorption spectroscopiques dans les spectres de Cha 1109 et AB Pic b, en accord avec
leur nature tardive et leur age.

élevée (c'est-a-dire 3 trés faible température et/ou forte gravité de surface), ce qui n'est vraissemblablement pas le cas ici.
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Fig. 4.2: Figure identique a la Fig. 4.1 mais pour la bande H (1.47-1.80 um).

Comparaison a des spectres d’objets jeunes

Choix des spectres de référence : Les bandes de |'eau sont renforcées aux ages jeunes tandis que
celles liées a la CIA de Hs son diminuées. Les types spectraux dérivés en comparant les spectres SINFONI a
ceux de naines du champ dans le proche infrarouge seraient donc systématiquement trop tardifs, comme le
souligne Luhman et al. (2004). J'ai donc décidé de comparer mes spectres avec ceux de naines du champ
classifiées dans I'optique. On fait donc ici I'hypothése que la variation de la morphologie des spectres dans
I'optique est cohérente avec la variation de morphologie des spectres dans le proche infrarouge.

Les spectres de DH Tau B et CT Cha b ont été comparés a des spectres a faible résolution (R~100)
de naines M5-M9 du Taureau et de I'amas 1C348 (Muench et al. 2007) (4ge~1-3 Myr) classifiées dans
I'optique et re-dérougis en utilisant les valeurs d'extinction de Luhman (1999), Bricefio et al. (2002),
Luhman (2004b), et Guieu et al. (2007). J'ai aussi utilisé des spectres a moyenne résolution (R~2000)
de naines M5-M7 des régions du Taureau et de p Ophiucus (Allers et al. 2009; Rice et al. 2010a) et des
spectres en bande J a faible résolution (R~300-350) d'objets de 1-3 Myr obtenus par Gorlova et al. (2003).
Pour finir, j'ai complété I'échantillon de référence en incluant les spectres de KPNO Tau 4, OTS 44 et
Chal109 comme représentants de naines M9.5. Pour cela, j'ai assumé une extinction nulle pour KPNO Tau
4 et OTS 44 (Bricefio et al. 2002; Luhman 2007) et Ay=1.1 mag pour Chal109 (Luhman et al. 2005a).

Pour les sources plus dgées AB Pic b et GSC8047 B, j'ai utilisé des spectres d'objets plus agés. J'ai
sélectionné un échantillon de spectres classifiés dans I'optique de naines de Upper Scorpius (5Myr) (Gorlova
et al. 2003; Slesnick et al. 2004; Lodieu et al. 2008; Allers et al. 2009), et de |'association TW Hydrae (~
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Fig. 4.3: Figure identique a la Fig. 4.1 mais pour la bande K (1.955-2.45 um).

8 Myr Allers et al. 2009; Rice et al. 2010a). Enfin, les spectres SINFONI de TWA 5B et de 2M1207A ont
été inclus comme références M8.5-M9 et M8.25.

Pour conclure, je me suis basé sur les spectres SINFONI de la naine LO 2M0141 (Kirkpatrick et al.
2006) et sur le spectre SpecX (Rayner et al. 2003) de la naine L3 (McGovern et al. 2004; Cruz et al.
2009) a age intermédiaire(20-300 Myr, see Zapatero Osorio et al. 2010) G 196-3 B. Bien que ces sources
puissent avoir des absorptions de |'eau diminuée par rapport a celles des objets étudiés, elle permettent
néanmoins de placer des limites hautes (c'est-a-dire donner le type spectral le plus tardif possible) sur les
types spectraux de nos objets.

Résultats : A faible pouvoir de résolution, la bande JHK de DH Tau B est reproduite par des naines
M8.5-M9.25 avec Ay < 2 mag. La comparaison avec les spectres en bande J 3 R~300 montre clairement
que |'objet est intermédiaire entre M8.5 et M9.5. J'ai pu aussi remarquer que les doublets de K | et les
absorptions de FeH sont plus profondes que dans les spectres a moyenne résolution de DENIS161103-
242642, un membre M9 de Upper Sco (~ 5 Myr). Cela suggere que le compagnon est plus tardif que
M9. J'ai donc adopté un type spectral M9.25+0.25 pour DH Tau B. En utilisant les couleurs typiques des
objets jeunes reportées dans la table 13 de Luhman et al. (2010) et la relation entre Ay et E(J — K3s)
reportée dans Schlegel et al. (1998), on trouve une extinction Ayy=1.164+1.05 mag. Cette valeur est en
bon accord, aux erreurs de mesures pres, avec |'extinction mesurée pour |'étoile primaire (Ayy=0-1.5 mag,
see Strom et al. 1989; White & Ghez 2001; Itoh et al. 2005) utilisée par Luhman et al. (2006) pour dériver
de nouvelles estimations de la masse du compagnon.
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Fig. 4.4: Comparaison des spectres SINFONI en bande J (rouge) de 2M0141 (L0), OTS44 (M9.5), et KPNO
Tau 4 (M9.5) a des spectres de référence (black) de naines du champ M9.5-L1 (BRI B0021-0214, CO05;
2M0345, ML03; 2MASS J14392836+1929149, C05) classifiées dans I'optique, et du spectre d'une étoile
géante de type M tardive (I0 Virginis, Rayner et al. 2009). Les rapports de flux dans les zones grisées (a)
et (b) représente |'indice spectral Na définit par AO7et utilisé par la suite pour confirmer la classification de
nos sources. Le rapport de flux dans les zones grisées (c) et (d) définit par Gorlova et al. (2003) mesure
la profondeur des raies de I'eau aprés 1.3 um. Il peut servir a classifier des naines M jeunes mais apparait
dépendre de I'dge légérement a la transition M—L.

Le spectre proche infrarouge de CT Cha b est compatible marginalement avec celui de naines M7.25—
M8.5 du Taureau en assumant Ay < 3.25 mag. La bande J dérougie par Ay < 1 est bien reproduite par
des spectres de naines M8 de IC 348 (IC 348-363, IC 348-355 ; voir Gorlova et al. 2003). La bande H+K
est reproduite pour des extinctions plus élevées, ce qui laisse supposer que du matériel circum(sub) stellaire
contribue a la distribution spectrale d'énergie de la source. Nos valeurs d'extinctions demeurent cependant
inférieures 3 Ay =5.240.8 mag reporté par C08. Elles sont en meilleur accord avec I'extinction de I'étoile
primaire (Ay ~ 0.1-1.6, Cambresy et al. 1998; Luhman 2004a). J'ai donc adopté un type spectral M8f8:?5

et une extinction Ay, ~ 0.1-1.6 mag pour ce compagnon.

Les bandes J et H+K de AB Pic b sont quasi-identiques a celles de 2M0141 (comme noté dans la
section 4.1). La profondeur des raies de I'eau a 1.3 um est comparable avec celles des naines du champ
L1 mais reste plus faible que celles de G196-3 B. Le spectre apparait aussi plus tardif que la naine M9 de
Upper Sco. A partir de ces deux points de comparaison, j'en conclus donc que AB Pic b est une naine
LO£1. Le spectre ne montre pas de signes d'extinction forts (A, < 0.5 mag). J'utilise donc par la suite
Ay=0.27+0.02 mag mesurée pour |'étoile primaire (van Belle & von Braun 2009).
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Fig. 4.5: Figure similaire a la Fig. 4.4 mais pour la bande H+K. Les rapports de flux dans les zones (e) et
(f), et dans les zones (g) et (h) définissent les indices spectraux HoO-1.5um et HoO 2 utilisés dans la Fig.
4.7. Ces indices varient faiblement avec I'dge des sources et peuvent donc étre utilisés pour confirmer nos

types spectraux.

Le spectre en bande J de GSC8047 B posséde un continuum et des raies intermédiaires entre ceux
du spectre de 2M0141 et de la naine M9 de Upper Sco. Toutefois, le spectre est bien reproduit par un
spectre de naine L2 du champ (2MASS J00154476+3516026, see Kirkpatrick et al. 2000) de la bibliotheque
NIRSPEC!? i notre signal a bruit (voir la Fig. 4.6). Le spectre de la naine du champ semble seul & pouvoir
expliquer I'absorption a 1.62 um vue dans le spectre de GSC8047 B. Cependant, je n'exclus pas que cette
raie dans notre spectre soit en réalité un ensemble de raies de résidus du ciel (ici OH) non corrigés lors
de la réduction (ont peut le vérifier en observant la Fig. 1 de Rousselot et al. 2000). Le continuum de
la bande K aprés 2.15 pum est mieux reproduit par le spectre 2M0141. Or, cette partie du spectre est
directement reliée a la gravité de surface. On peut donc en conclure que GSC8047 B est trés probablement
une naine M9.540.5 jeune. Cette conclusion est renforcée par |'étude de Torres et al. (2008) qui démontre
que GSC8047 A est membre de I'association Colomba dgée de 30 Myr.

Le spectre de Gl 417 B n'a pas la forme triangulaire que I'on retrouve dans le spectre des naines G196-3
B (L3), de 2MASS 0501-0010 (L4, Cruz et al. 2009; Allers et al. 2010) découverte récemment. A |'opposé,

Yhttp ://www.astro.ucla.edu/~mclean/BDSSarchive/
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Fig. 4.6: Gauche : Spectre en bande J du compagnon GSC 08047-00232 comparé au spectre de la
naine jeune LO 2MASS J01415823-4633574 (Kirkpatrick et al. 2006) et de la naine du champ L2 2MASS
J0015448+-351603 (Kirkpatrick et al. 2000). Droite : Idem, mais pour la bande H+K.

il est reproduit par les spectres des naines du champ 2MASS J15065441+1321060 (L3, Gizis et al. 2000) et
GD 165 B (L4, Kirkpatrick et al. 1999b). Cette conclusion est en bon accord avec les gravités de surfaces
élevées dérivées a partir de la comparaison du spectre de Gl 417 B avec des spectres synthétiques (Testi
2009).

Pour conclure, j'ai aussi comparé les spectres de 2M1207A, TWA 5B, OTS 44, KPNO Tau 4, et 2M0141
aux autres spectres de référence. On retrouve des types spectraux en accord avec ceux dérivés dans |'optique
(voir la premiére colonne de la Tab. 4.4). J'ai assigné un type spectral LO+1 pour Cha 1109 étant donné
le bon ajustement par le spectre de 2M0141 et a cause des raies de K | a 1.169 et 1.253 um qui sont plus
profondes que dans le spectre de OTS 44 alors que les deux objets ont un dge proche.

Indices spectraux

Pour confirmer les types spectraux dérivés, j'ai comparé la valeur de différents indices spectraux calculés
sur nos spectres et des spectres de référence dégradés a R=350 et interpolés sur une grille de longueur
d'onde homogeéne. Ces indices sont des rapports entre le flux dans une bande et dans le continuum spectral.
Ils mesurent la profondeur de bandes d'absorption larges.

Tous les indices ne sont pas appropriés pour classifier nos objets du fait de |'apparition/disparition.des
raies spectrales dans certaines gammes de type spectraux et d'ages. A partir de la littérature, j'ai sélectionné
trois indices qui permettent d'estimer un type spectral dans |'infrarouge proche corrélé a la classe spectrale
optique. lls ont été définis par Gorlova et al. (2003), Allers et al. (2007) et Slesnick et al. (2004) pour
évaluer la profondeur des bandes de l'eau a 1.3 um, 1.5 um et 2.0 um. Les zones utilisées pour les
calculer sont reportées dans les Figures 4.4 et 4.5. J'ai légérement modifié I'indice de A07 (définit comme
(Fx=1.55-1.56)/(F)=1.512—1.522)) pour ne pas étre perturbé par des régions bruitées dans nos spectres autour
de 1.48 um. Les valeurs des indices calculées sur nos spectres sont reportées dans la Table 4.2. Bien que
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Tab. 4.2: Indices spectraux calculés sur les spectres de la bibliothéque. Les types spectraux associés a chaque
valeur d'indice sont reportés entre parenthéses. Une valeur de 5 correspond a un type spectral M5 tandis

qu'une valeur de 10 correspond a un type spectral LO.

Objet HQO HQO HQO 2 Na
1.3 um 1.5 pum
2M1207 A 0.73 (9.07) 1.08 (8.53) 0.93 (7.94) 1.07
OTS 44 0.69 (10.40) 1.11 (9.70) 0.86 (9.59) 1.12
KPNO Tau 4 0.64 (12.14) 1.11(10.03) 0.83(10.41) 1.10
2M0141 0.67 (11.02) 1.13(10.62) 0.83(10.44) 1.19
TWA 5B 0.74 (8.70) 1.06 (7.72) 0.92 (8.13) 1.09
Cha 1109 0.68 (10.46) 1.14 (11.25) 0.85 (10.07) -
Gl417 B 0.55 (15.09) 1.21 (13.84) 0.76 (-) 1.30
ABPic b 0.67 (11.05) 1.10 (9.38) 0.89 (8.96) 1.20
CT Chab 0.74 (8.67) 1.05 (7.35) 0.92 (8.27) -
DH Tau B 0.71 (9.73) 1.10 (9.35) 0.91 (8 32) -
GSC8047 B 0.73 (9.05) -
TWA 22A 0.83 (5.60) 1.03 (6.36) 1.02 (5.68) 1.06
TWA 22B 0.83 (5.68) 1.03 (6.60) 1.01 (5.94) 1.07
2M0345 0.69 (10.16) 1.08 (8.72) 0.85(9.94) 1.17

les raies considérées évoluent avec I'dge des sources, les indices varient linéairement a la transition M—L et
peuvent étre utilisés pour déterminer le type spectral d'une source avec une précision de deux sous-classes
(voir la Figure 4.7). Les types spectraux associés sont reportés dans la table 4.4.

Enfin, j'ai utilisé un quatrieme indice créé par AO7 qui trace I'évolution de la bande de Na | a 1.138 um
sensible a I'dge des objets (Fig. 4.7). On peut remarquer que AB Pic b et 2M0141 (~30 Myr) et 2M0345
(~400 Myr, Bannister & Jameson 2007) tombent sur la séquence des naines du champ (points bleus). Ce
n'est pas le cas pour KPNO Tau 4 et OTS 44 (1-3 Myr) qui ont des valeurs d'indices plus faibles. Utilisé
avec les indices de I'eau, cet indice est un outil précieux pour identifier des membres d'amas agés de 1-3
Myr.

Largeurs équivalentes

Pour compléter I'étude des spectres, j'ai quantifié les variations des raies de K | et Na | dans les spectres
en bande J dégradés 3 R=1700 en calculant leurs largeurs équivalentes ("Equivalent widths" en anglais,
souvent noté EW). Une largeur équivalente, exprimée en unité de longueur d'onde, est définie comme :

A2
Wa= [ = 10)/L0)ax (+1)
1

avec I(A) et I.(\) les flux dans la raie, et dans le continuum, estimés a la longueur d'onde A. Dans
notre cas, nous avons retrouvé les valeurs de I.(\) en ajustant un polyndme de Legendre de part et d’autre
de la raie spectrale étudiée. Le degré du polymdne, les intervalles de longueur d'onde utilisés pour estimer
le continuum, et les longueurs d’ondes Ay et Ay ont été optimisés pour chaque raie. Un polynéme de
degré 3 fournissait les meilleurs ajustements du continuum. Enfin, I'erreur associée au calcul de la largeur
équivalente est déterminée en suivant la méthode proposée par Sembach & Savage (1992).

Les valeurs des différentes largeurs équivalentes sont reportées dans le tableau 4.3 et représentées en
fonction du type spectral dans la figure 4.8. On retrouve la diminution des raies étudiées avec |'dge constaté
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Tab. 4.3: Largeurs équivalentes (EW) des raies de K |.

Objet EW (Nal) EW(KI) EW(K I) EW(K I) EW(K I)
1.138 pm  1.169 pum 1.177 pm 1.243 pm 1.253 pum
(A) (A) (A) (A) (A)
2M1207 A 5.08£0.20 1.36+0.11 2.44+0.11 1.67£0.06 0.924+0.09
OTS 44 3.74£0.51 0.53+0.19 2.83+0.19 1.99£0.11 0.59+0.19
KPNO Tau 4 2.88+0.29 0.30£0.23 1.544+0.24 1.71+0.13 -0.49+0.19
2M0141 3.47£0.57 2.62+0.26 5.19+0.25 1.78+£0.20 1.88+0.23
TWA 5B 4.40+0.28 0.85+0.16 2.44+0.20 1.70+0.10 1.1240.11
Cha 1109 1.38+0.80 0.28+0.58 3.57+0.26 1.95+£0.16 2.28+0.29
Gl417 B - 7.03+0.40 11.02+0.23 4.85+0.23 7.64+0.33
AB Pic b 3.46£0.75 2.84+0.30 4.74£0.35 3.00£0.19 1.50+0.25
CT Cha b 1.36+0.22 1.38+£0.25 0.95+0.17 0.62+0.25

DH Tau B 3.38+£0.76  1.33+£0.24 3.54+0.25 2.17+0.13 0.85+0.20
GSC8047 B - 2.01£0.53 2.75+0.52 3.194+0.39 3.14+0.48
TWA 22A 3.73£0.30 0.88+0.15 1.88+0.17 0.97£0.04 0.95+0.07
TWA 22B 437+0.27 1.17+0.15 2.08+0.16 0.81+0.10 1.134+0.09
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Fig. 4.7: Indices spectraux utilisés pour classifier nos objets (diagrammes du haut et en bas a gauche) ol
estimer leur 4ge (diagramme 3 droite en bas).

visuellement en comparant des spectres de méme types spectraux jeunes et vieux. Ces largeurs équivalentes
confirment donc I'4ge jeune de nos sources.
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Tab. 4.4: Types spectraux déterminés a partir de spectres de référence classifiés dans |'optique (colonne
1) et confirmés a |'aide d'indices spectraux (colonne 2). Les types spectraux adoptés sont reportés dans la
colonne de droite.

Objet Continuum Indices Adopté
2M1207 A M8.5+0.5 M8.5+2  M8.5+0.5
OTS 44 M9.5+0.5 L0+2 M9.5+0.5
KPNO Tau 4 M9.5+0.5 L1+2 M9.5+0.5
2M0141 L0+1 L0.5+2 L0+1
TWA 5B M8.5+0.5 M8.25+2 M8.5+0.5
Cha 1109 LO0+1 L0.5+2 LO0+1
Gl417 B L3.5+0.5 L4.5+2 L4.5+2
AB Pic b L0+1 L0+2 L0+1

CT Chab M8*oo. M8+2 M8*oo.

DH Tau B M9.25+£0.25 M9.25+2 M9.25+0.25
GSC8047 B M9.5+0.5 M9+£2 M9.5+0.5

TWA 22A M6=+1 M6+2 M6=+1
TWA 22B M6=+1 M6+2 M6=+1
2MO0345 LO+£1 M9.5+2  LO+£1

4.2.3 Comparaison aux spectres synthétiques
Bibliotheque BT-SETTL10

Nous avons vu dans le chapitre dédié a I'étude des spectres de AB Pic b que la version préliminaire
de la bibliotheque SETTL (BT-SETTLO08) reproduisait d'avantage les spectres du compagnon jeune sans
toutefois parvenir a ajuster de maniere cohérente toutes nos bandes spectrales a partir d'un seul et méme
spectre. J'ai utilisé ici la nouvelle version de la bibliotheéque BT-SETTL10% (Allard et al. 2010) pour dériver
de nouvelle estimations des paramétres atmosphériques des différents objets de la bibliotheque SINFONI.
Par rapport a BT-SETTLOS, la bibliotheque BT-SETTL10 incorpore les derniéres listes d'opacitées, calcule
la supersaturation a partir de tables a I'équilibre chimique (valeur fixe dans BT-SETTLO08) et se base sur
les nouvelles abondances solaires de Asplund et al. (2009) (Grevesse et al. 1992, dans les BT-SETTL08).

Pour cela, j'ai calculé les moindres carrés entre chaques spectres synthétiques et les spectres SINFONI
dérougis par leurs valeurs d'extinction en bande J, H4-K et JHK et normalisés en utilisant la méthode pro-
posée par Mohanty et al. (2007). Cette méthode détermine le facteur de normalisation qui minimise I'écart
quadratique entre le modeéle et le spectre étudié. Les meilleurs ajustements ont été vérifiés visuellement.
Dans la plupart des cas, la vérification infirme les résultats trouvés de maniére automatisé a cause de la
présence de bandes d'absorptions/émissions dans les spectres synthétiques a T.r¢ < 2000 K non repro-
duites dans nos spectres. Les spectres ne sont pas nécessairement ajustés par le méme spectre synthétique
en fonction de la bande considérée. Mais la dispersion de solutions pour un objet donné n’excéde pas 100
K et 0.5 dex.

J'ai restreint I'espace des paramétres couvert par les modéles en considérant que nos objets ont une
métallicité solaire. Cette hypothése est raisonnable pour les objets jeunes de notre échantillon compte tenu
des derniéres mesures de métallicité dans les associations jeunes et les régions de formation stellaire (James
et al. 2006; Santos et al. 2008; Viana Almeida et al. 2009). De méme, 2M0345 peut étre considéré comme
un objet a métallicité solaire si I'on assume qu'il a les mémes abondances que celles des membres du groupe
Ursa Major (Ammler-von Eiff & Guenther 2009) auquel il est rattaché (Bannister & Jameson 2007).

Phttp ://phoenix.ens-lyon.fr/Grids/BT-Settl/SPECTRA/
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Fig. 4.8: Largeurs équivalentes des raies de Na | (1.138 um) et K1 (1.169 pum, 1.177 pm, 1.243 um, 1.253
pum) calculées sur des spectres a moyenne résolution (R=1700) de naines jeunes classifiées dans I'optique
(carrés rouges), de naine du champ de la bibliothéque IRTF (points bleus), des spectres SINFONI de naines
jeunes classifiées dans |'optique (triangles oranges) et le proche infrarouge (triangles orange pleins). J'ai aussi
reporté les largeurs équivalentes de naines jeunes de Upper Sco (~5 Myr; triangles verts inversés) de Lodieu
et al. (2008) reclassifiés a partir de spectres de référence utilisés pour les objets SINFONI.

Les spectres ajustés par les modéles sont représentés en bande J dans les figures 4.9 et 4.10, en bande
H+K dans les figures 4.11 et 4.12. Je donne aussi un exemple d'ajustement dans la bande JHK pour un
objet précoce (2M1207A) et un objet tardif (OTS 44) de notre échantillon dans la Fig. 4.13.

La nouvelle version des modeéles BT-SETTL résout la plupart des problémes rencontrés avec la précé-
dente version lors de I'étude du spectre de AB Pic b. Les spectres synthétiques reproduisent non seulement
les continuum spectraux mais aussi les absorptions de I'eau en bande J dans les spectres des sources jeunes.
Les conclusions sont similaires en bande H+K hormis pour GSC8047 B. Les spectres en JHK sont ajustés
par des modeles avec des températures voisines de celles déterminées en considérant les bandes J et H+K
séparément. On peut noter que la température dérivée pour AB Pic b est en accord avec celle estimée
a partir de la photométrie absolue et des couleurs dans I'infrarouge par Mohanty et al. (2007), ce qui
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Fig. 4.9: Meilleurs ajustements des spectres de la bibliothéque SINFONI (en noir) par des spectres de la
bibliothéque BT-SETTL10 (en vert) et des spectres de la bibliothéque DRIFT-PHOENIX (en rouge) en bande
J. Les valeurs des paramétres atmosphériques associés sont reportées a coté de chaque spectre. 2900/4.5/0.0
correspond a un spectre avec T.;y=2900 K, log(g)=4.5 dex et M/H=0.0 dex.

suggere que les spectres synthétiques sont dorénavant plus réalistes. En revanche, les spectres d'objets plus
agés (2M0345, Gl 417 B) ne sont pas ajustés correctement par les modéles en bande H+K ou il semble
(i) manquer de I'absorption en bande H (ii) ou manquer de I'absorption dans les ailes de la bande K. La
détermination des paramétres atmosphériques pour ces objet est donc encore sujet a caution.
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Fig. 4.10: Méme figure que la figure 4.9 mais pour des objets plus tardifs. Les solutions alternatives d’ajus-
tement sont tracées en bleu.

Les spectres de 2M0141 et AB Pic b sont ajustés en bande J et H+K par un spectre a T.;;=2100 K
et log(g)=3.5 dex. Mais la gravité de surface trouvée est d'avantage typique des objets des amas jeunes
(1-3 Myr). Cette solution alternative ne fonctionne pas en bande JHK pour 2M0141. Elle est finalement
exclue a l'aide de la bibliotheque DRIFT-PHOENIX (voir la partie 6.3.2).

Quelque soit la température de surface, les absorptions de FeH a 1.2 ym ne sont pas bien reproduites
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Fig. 4.11: Figure similaire a la figure 4.10 mais pour la bande H+K.

par les modeéles. Cela est vraisemblablement dii 3 un manque d'opacité, comme relevé par Rice et al.
(2010a) (et suggeré par F. Allard et C. Helling). Les absorptions de FeH présentes en bande H dans les
spectres de 2M0345 et Gl 417 B sont aussi absentes et pourraient expliquer en partie les problemes pour
reproduire simultanément les bandes H et K dans le détail.

Au dessus de 2000K, les modeles d'atmosphere génerent les spectres synthétiques sur une grille en
longueur d’onde avec un échantilonnage de 0.2 A. Ces spectres sont convolués a la résolution de SINFONI.
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Cette grille devient 10 fois moins fine en dessous de 2000 K. Avec un échantilonnage de 2 A, certaines ab-

sorptions moléculaires ne sont pas présentes dans les spectres finaux.

artificielle du nombre d'absorptions en dessous de 2000 K dans les
en bande J dans la figure 4.10.

Ce biais se traduit par I'augmentation
spectres SETTL10 que I'on remarque

3.0
25

2.0

WM"“M»

i c\ 4178

e amal
=

1.0 ,‘,, el Gl 4178

1800,/5.0/0.0
2100/5.0/0.0

by

iy MNM\MWWWE

93
2.5

2.0

Ik

,um 1hy

M‘KPNO Tau 4 e NO Tou 4

MM '(W,,

L n}?v'rwt i

W W u.',’r-"f'im“

wy W,
b i W\\w

’“OTS 44 s W‘

,m).rwv/mw

=

il w

| =

Jﬂp"‘% w'!},'y’l’."fd%ﬂ

§

m\‘\u\‘uu‘uu A R AN AN AR AR AR AR RS uu‘uu‘uu‘uu

u"‘ L\'JPIW H

o
1.0 \ Cho 1109

93

I

h"“\{ Ww» Cha

‘n .NMM 1109

1900/4.0/0.0

{ I| || “M I’WM

Normalized flux + constant

25 2000/3.5/0.0

2.0

e i
mk ot ™

,WMW‘*WMMW T omo141

2M0141

.l{‘ "L||\/L\me 0

1800/4.5/0.0

2000/3.5/0.0

ey e

" A
AB Pic b mw}wwww WFNWM,

| “%;

U
i)
Mgty

1800/4.5/0.0

g,

1.0F 2M0345

2M0345

T LT

7,

VLRV
T
05 w\“’“f""’“ M ity

4f1l"«"wll”'Wrn*f'%

2400/5.0/0.0

)

1.6 1

1.6 1.8 2.0
Wavelengh [um]

2.2 2.4

.8

2.0
Wavelengh [um]

N
N
N
IS

Fig. 4.12: Figure similaire a la figure 4.11 mais pour des objets plus tardifs.
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Bibliotheques DRIFT-PHOENIX

Pour confirmer les résultats issus des modeéles BT-SETTL, j'ai aussi décidé d’analyser mes spectres avec
la bibliothéque DRIFT-PHOENIX. Les procédures d'ajustement utilisées sont identiques a celles utilisées
pour BT-SETTL10.

Cette bibliothéque renvoie des paramétres atmosphériques proches de ceux estimés avec BT-SETTL10
(voir Tab. 4.6). La différence entre les températures effectives n'excéde pas 200 K. Les gravités de surfaces
dérivées sont en moyenne 0.5 dex plus élevées que celles trouvées avec SETTL10 méme si I'écart moyen
entre les valeurs n'excéde pas I'échantillonnage en gravité de surface des deux grilles. La différence est
probablement reliée aux modeles de nuages (discussion avec F. Allard). Les spectres de nos objets en bande
JHK sont ajustés par un seul et méme modele. On trouve une solution alternative pour Gl 417 B qui n'est
pas confirmée par la bibliotheque SETTL10.

SETTL QTS 44
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Fig. 4.13: Meilleurs ajustements des spectres JHK de la bibliothéque SINFONI (en noir) par des spectres
synthétiques des bibliothéques BT-SETTL10 (en vert) et DRIFT-PHOENIX (en rouge).

Les zones des spectres BT-SETTL10 non reproduites par les spectres empiriques sont aussi présentes
dans les spectres DRIFT-PHOENIX. Les raies de FeH en bande J et H sont absentes.

En comparant les spectres ajustés sur 2M1207 A et TWA 5B, on remarque que les spectres BT-
SETTLI10 sont seuls capables de reproduire en détail la forme de I'absorption de I'eau a 1.3 microns. Cette
différence est encore une fois reliée au modele de nuage.

Retour sur I'analyse empirique

Tous les objets jeunes de notre échantillon ont une gravité de surface compatible avec leur age estimé.
On peut noter en particulier que 2MO0141 a une gravité de surface 0.5 dex plus importante que OTS44
et KPNO Tau 4 alors que leurs températures effectives sont similaires, comme le laissait supposer leur
classification spectrale et leur age. On vérifie aussi que les températures décroissent en fonction du type
spectral (voir Fig. 4.14).
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Tab. 4.5: Paramétres atmosphériques dérivés a partir de I'ajustement de spectres synthétiques BT-SETTL10
et DRIFT-PHOENIX sur les spectres de la bibliotheque SINFONI.

Objet BT-SETTL10 DRIFT-PHOENIX Teyy finale (K)  log(g) finale (dex)
J H4+-K JHK J H+K JHK

2M1207A 2500/3.5 2400/3.5 2600/4.0 2600/4.0 2400/3.5 2600/4.0 25004100 3.5-4.0

2400/2.0

OTS 44 1700/35 1700/35 1700/3.5 1700/3.5 1800/3.5 1700/35 1700-1800 3505

KPNO Tau 4 1700/3.5 1700/3.5 1700/3.5 1700/3.5 1800/3.5 1700/3.5 1700-1800 35+ 05

2M0141 1700/4.5 1700/3.5 1700/4.5 1700/4.5 1800/4.5 1700/4.5 1700-1800 40+£05
2000/3.5 2000/3.5

TWA 5B 2500/4.0 2500/4.0 - 2500/4.0 2500/4.0 - 2500+100 4.0+0.5

Cha 1109 1700/3.5 1800/3.5 1700/3.5 1700/3.5 1900/4.0 1700/3.5 1800+100 3.5-4.0

G417 B 1700/45 1700/45 1700/45 1800/5.0 1800/5.0 1800/5.0 1700-1800 4550

2100/5.0  2100/5.0

AB Pic b 1700/4.5 1700/45 - 1700/4.5 1800/45 - 1700-1800 4.5+0.5
2000/3.5 2000/35 - -

CT Cha b 2600/3.5 2500/3.5 — 2600/3.5 2700/3.5 - 26004100 3.564+0.5

DH Tau b 2300/3.5 2400/3.5 2500/3.5 2300/4.0 2400/3.5 2400/3.5 2400+100 3.5-4.0

GSC8047 B 2200/4.0 2200/4.0 - 2200/4.0 2200/4.0 - 22004100 4.0+0.5

TWA 22A 2900/4.5 2900/4.5 - 2900/5.0 2900/4.5 - 2900+100 4.5-5.0

TWA 22B 2900/4.5 2900/4.5 - 2900/5.0 2900/4.5 - 2900+100 4.5-5.0

2M0345 2400/4.5 2400/5.0 2400/5.0 2500/5.5 2400/5.0 1800/5.5 2400-2500 5.0+0.5

Pour les objets jeunes plus tardifs que M9, il est intéressant de comparer nos températures estimées a
celles des naines du champ a un méme type spectral optique. En utilisant I'échelle de Stephens et al. (2009)—
S09, on s'apercoit que les températures de 2M0345 et Gl417 B issues de notre analyse sont compatibles a
2 sigmas prés avec les températures attendues. En revanche, on note que les objets jeunes plus tardifs que
M9 ont des températures ~500 K plus froides que prédites par |'échelle.

Cette différence importante est surprenante. On note que la température de KPNO Tau 4 est 500 K
plus faible que celle estimée par Luhman et al. (2005b) en ajustant un spectre de corps noir sur les points de
photométrie Spitzer. Je souhaite donc prochainement confirmer pour quelques objets comme KPNO Tau
4 ou Chall09 que les températures dérivées en JHK sont aussi valables sur toute la distribution spectrale
d’énergie (SED) des sources.

Dans I'état actuel de mon analyse, on peut interpréter cette différence en remontant a la méthode de
classification des objets jeunes dans |'optique mise en place par Luhman (1999). Cette méthode se base sur
la comparaison des spectres avec ceux de naines du champ (gravité de surface supérieure a 4.5), d'étoiles
géantes (log(g) typiques de 0-0.5) pris au méme type spectral, et de la moyenne des spectres d’étoiles
géantes et de naines sensés reproduire un spectre avec une gravité de surface intermédiaire. Elle a tout
d’abord été utilisée par les auteurs pour classifier des naines moins tardives que M8.25. Bricefio et al. (2002)
I'a étendu aux objets plus tardifs pour caractériser KPNO Tau 4 en prenant la moyenne du spectre de 10
Virginis (M10+I11) d'une géante MIIll comme référence de spectres d'étoiles géantes M9.511l . Puisque
I'échelle de température n'est pas la méme pour les géantes et pour les naines du champ (Luhman 1999),
la température des naines jeunes classifiée dans |'optique n'est pas la méme que celles de leur analogue
du champ. En adoptant le schéma de classification proposé dans notre étude, on choisit de maintenir le
découplage entre la classification spectrale (par nature empirique) et les paramétres atmosphériques de
I'objet. Pour accéder a la température de I'objet, on utilise une échelle de température intermédiaire entre
naines du champ et géantes. Une telle échelle établie par Luhman (1999) puis Luhman et al. (2003b) valide
la température de nos objets < M9. Du fait de I'absence d'étoiles géantes plus tardives que 10 Virginis,
elle ne s'étend pas au dela de M9. L'échelle a cependant été extrapolée pour donner une estimation de
la température de nouveaux membres M9.25, M9.5 et LO du Taureau et de Cham | (Bricefio et al. 2002;
Luhman et al. 2004; Luhman 2007; Luhman et al. 2008). Allers et al. (2007) et Lodieu et al. (2008) ont
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Fig. 4.14: Comparaison des températures des objets jeunes (< 30 Myr; points) et vieux (carrés) estimées
a partir des modeles d'atmospheres aux prédictions des échelles de conversion entre températures et types
spectraux valables pour les objets jeunes (Luhman et al. 2003b; Lodieu et al. 2008) et vieux (Stephens et al.
2009). TWA 22 est ici considéré comme un objet évolué suite a la détermination d'une gravité de surface
élevée pour cet objet. On distingue clairement que les naines jeunes plus tardives que M9 dévient par rapport
aux prédictions des échelles de température.

aussi proposés des intervalles de températures pour les naines jeunes LO-L2. Notre analyse montre que
ces extensions sur-estiment la température des objets tardifs par rapport a celle dérivée dans le proche
infrarouge avec les spectres synthétiques. On note curieusement que I'on résout le probléme de localisation
des membres tardifs de Cham | dans le diagramme HR de I'amas (Luhman et al. 2008) en associant au
type spectral optique M9.5 une température de 1700 K.

Au lieu de développer des échelles de conversion complexes a mettre en place et valables uniquement
a un age donné, on peut s'interroger sur la nécessité d'adopter un schéma de classification semi-empirique
qui tienne compte de la gravité de surface, de la température effective, et de la métallicité. Dans cette
optique, Kirkpatrick (2005) propose d'ajouter a la classe spectrale (ex : MO0, L4, ...; directement reliée a la
température), un indice de métallicité (esd, sd, d) et de gravité de surface (a pour élevé, typique du champ;
(B pour intermédiaire, amas des pleiades; v pour faible, associations jeunes; § pour trés faible, région du
Taureau, Chameleon). En suivant cette approche, OTS 44 et KPNO Tau 4 deviennent des dL.3.55, Chall09
une dL3s tandis que AB Pic b et 2M0141 sont des naines dL3.5, si I'on convertis leurs T.yy en types
spectraux en utilisant I'échelle de S09. De méme, GSC8047 B est une dL0.5, et 2M0345 une dL0,. En
comparaison, K06 ont classifiés 2M0141 dL0,. Pour arriver a un tel résultat, ils ont adjoint au type spectral
optique de la source les préfixes et suffixes mentionnés plus haut. K06 avait remarqué que le type spectral
estimé pour cette source était en accord au premier ordre avec la température effective qu'il avait estimé.
Cependant, ils avaient fondé leur analyse sur la grille AMES-DUSTY (qui ne donne pas d’'ajustements
cohérents sur la bande JHK) qui leur donnait une température plus élevée. Adopter les types spectraux
mentionnés plus haut pour nos sources permettrait d'éliminer le changement brutale de morphologie des
spectres proche-infrarouge entre naines M9 et naines M9.5 jeunes expliquée par la variation brutale de la
Teys. Elle rapprocherait les couleurs J-Ks des objets avec celles des naines L4-L5 évoluées (voir la figure 14
Kirkpatrick et al. 2008) dont la différence est actuellement attribuée a I'affaiblissement de la CIA de Hj en
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bande H et K. Cependant, avant de réviser la classification en suivant ces nouvelles regles, il est important
d’'obtenir d'avantage de spectres d'objets jeunes et de tester les modéles d’atmosphéres sur |I'ensemble de
la SED. Pour terminer, il n’est pas certain que trois parameétres libres (T.¢, log(g), M/H) soient suffisants
pour expliquer les propriétés spectrales des naines plus tardives que ~L5 (Stephens et al. 2009).

4.2.4 Nouvelle analyse des spectres de TWA 22

L'algorithme présenté dans la partie 3.1 m'a permis d'extraire des nouveaux spectres des composantes
du systeme TWA22, étudié en détail dans le chapitre 5. Les effets systématiques constatés sur la pente des
spectres (5.1) ont disparu. Je les ai comparé a des spectres d'objets jeunes et vieux classifiés dans |'optique
dans la figure 4.15 ainsi qu’aux spectres synthétiques utilisés dans les sections 4.2.3 et 4.2.3.

S0k LkHa 233 M6 (< 5 Myrs) |

[l W ‘,'Wh-‘“ | ‘M,m s C T [ 4

Ul
L " ]
MWM'”MWW W\, i
4 ]
L oy ]
251 = [ w LkHa 233 M6 (< 5 Myrs) ]
L P ]
Y\WWMWM,W.WVW 4
i e, ]
2.0 . r 1
3 ﬁflAI'v'n‘,-l"\!V\(fM‘,Jl\‘vw/V\“W.DMIv -
: I TWA22 A L i ]
I T PR WAZ2 A r a, b
8 ,”‘“‘n”‘““\ll“"ﬁ\‘” il ﬂ/‘\‘q’“\\ WL g - [ R Wa22 A ]
1 | ‘IMH I \“\ I | \,\M,\‘«AJVV«,/”\A,‘ N o AV VW r H R 7
a |y ( \ L _ ]
> H U (| E ‘\‘vI\MJ"I(W'/MH;\m\’l»l,;wlq‘\/\,fw\wf‘u”’*‘"‘.ﬁv-mﬂlm\ " 4
15 | S r P ]
A | V‘yuttm
L P 1
o, TWA22 B i
TWA22 B ) ]

U
"oy,

;

2
L Bl

AB Dor C M (50-150 Myrs)

-
VN sty o ey
1 v S

Field M6 (> 100 Myrs) .

0.5 Field M6 (> 100 Myrs)

ool v L b b ol [ T T T |
1.10 1.15 1.20 1.25 1.30 1.35 1.6 1.8 2.0 2.2 2.4
Wavelengh [um] Wavelengh [um]

Fig. 4.15: Gauche : Spectres en bande J (1.1-1.35 um) de TWA22 A et B comparés a des spectres de
naines M6 jeunes (Allers et al. 2009) et a des spectres de naines du champ agées (> 100 Myr) M5-M6.5
(Cushing et al. 2005). Droite : Idem mais pour la bande H+K (1.5-2.45 um). J'ai aussi rajouté les spectres
de la naine brune M5.5 AB Dor C (Close et al. 2007) dont I'dge est estimé entre 50 et 150 Myr (Close et al.
2005; Nielsen et al. 2005; Luhman et al. 2005¢c; Boccaletti et al. 2008).

Les continuum spectraux de TWA22 A & B sont dorénavant compatibles avec ceux de naines M6-M7
obtenus a la méme résolution spectrale (R~2000) et classifiées dans I'optique. Ce résultat est en accord
avec la valeur M6 + 1 dérivée a partir d'indices spectraux étudiés en section 5.1. J'ai toutefois remarqué
que I'ensemble des raies atomiques présentes dans le spectre en bande J étaient plus étroites que celles des
spectres de comparaison provenant de I'instrument SpecX (Rayner et al. 2003). On constate en particulier
que le doublet de Na | 3 1.313 um est plus profond que dans tous nos spectres de référence alors qu'il
décroit dans les spectres de naines MO a M9 et augmente avec I'dge (voir la figure 3 de Rice et al. 2010a).
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Un ajustement gaussien de la largeur des raies révéle que cette inconsistance est levée si I'on considere que
les spectres SpecX sont en réalité a une résolution de ~1500. Dans la figure 4.15, j'ai donc convolué les
spectres en bande J de TWA22 par une gaussienne pour pouvoir les comparer aux spectres de référence.
Les raies de Na I, K I, et FeH de TWA22 A et B sont plus faibles que celles des naines du champ mais
demeurent plus fortes que dans le spectre de la naine M6 de Upper Scorpius (5 Myr, Preibisch & Zinnecker
1999). La bande H+K est d'avantage reproduite par des objets jeunes que par des naines du champ. La
bande H est plus piquée que celle de AB Dor C (M5.5 £+ 1, 30-150 Myr Close et al. 2007, 2005; Nielsen
et al. 2005; Luhman et al. 2005c¢; Boccaletti et al. 2008). Curieusement, le doublet de Na | a 2.206-2.209
pm est mieux reproduit par les spectres de naines M5-M6 du champ.

Cette nouvelle analyse empirique montre que TWA 22 est constitué de deux naines M6-+M6 (voir la
Table 4.4) plus dgées que 5 Myr mais qui n’ont pas encore atteint leur rayon de contraction final.

Les spectres sont comparés dans les figures aux spectres synhétiques BT-SETTL10 et DRIFT-PHOENIX.
En bande J, le continuum et la bande d'absorption de I'eau sont ajustés a des températures de 2800-3000
K et des gravités de surface de 3.5 a 5.5 dex. En revanche, la bande H4K n’est pas bien reproduite simul-
tanément. J'ai pu vérifier que seule une gravité de surface supérieure ou égale a 4.5 dex peut expliquer la
présence du doublet de Na | en bande K alors que la pente est davantage reproduite pour des gravités de
surface plus faibles.

Mentuch et al. (2008) trouve T,¢s = 2990 & 13K et log(g) = 4.2040.05 dex en comparant un spectre
visible 3 haute résolution spectrale du systeme?! 3 des spectres synthétiques générés 3 partir du code
PHOENIX (Kucinskas et al. 2005, 2006). L'écart en gravité de surface n'est pas encore clair. Il pourrait
provenir des bibliotheques de spectres synthétiques utilisés. Les paramétres atmosphériques dérivés par
Mentuch et al. (2008) sont compatibles avec un age compris entre 9 et 20 Myr. Notre valeur est d'avantage
compatible avec un 4ge supérieur a 20 Myr (voir Fig. 4.16).

4.2.5 Nouvelles estimations des masses, des luminosités et des rayons

J'ai re-déterminé la masse et le rayon des objets en comparant les parametres atmosphériques dérivés
dans la partie 6.3 aux prédictions des modeles évolutifs de Chabrier et al. (2000). En procédant ainsi,
on n'utilise pas directement le flux dans les bandes photométriques prédit par les modeéles d'atmosphére
AMES-DUSTY. La prédiction est indépendante de la distance a la source et de son dge. Enfin, elle n'est
pas influencée directement par les excés infrarouges qui peuvent conduire a une sur-estimation de la masse.

Les estimations sont reportées dans la Table 4.6. La combinaison de la gravité de surface et de la
température permet de contraindre simultanément la masse de I'objet et son age lorsque celui ci n'est
pas connu a priori (Fig. 4.16). I'dge de 2M0141 estimé a partir du diagramme est toujours compatible
avec celui des associations jeunes et proches. J'ai aussi dérivé sa masse en considérant I'hypothése que le
systeme soit un membre de Tuc Hor. La localisation de TWA 22AB est d’avantage intrigante. Le systéme
est compatible avec un dge de 30 a 120 Myr incompatible avec une appartenance a |'association 3 Pictoris
ou TW Hydrae, plus jeune. Pour les sources du Taureau, j'ai considéré un intervalle d'age conservatif de
1 3 10 Myr d’apres les mesures de dispersion d'age de Kenyon & Hartmann (1995), Hartmann (2001) et
Luhman et al. (2003a) reprises dans Luhman et al. (2005a) pour estimer la masse de KPNO Tau 4 a partir
de sa luminosité. De méme, on prend ici un dge de 1 3 6 Myr pour les membres de Cham | (Luhman 2007,
a I'exception de CT Cha b pour lequel I'dge de I'étoile primaire est d'avantage contraint.). J'ai considéré

ZNotons que I'utilisation du spectre non résolu pourrait introduire un biais sur I'estimation des paramétres atmosphériques
des deux composantes. On fait ici I'hypothése que ce biais est limité étant donné que les spectres des deux composantes sont
trés similaires dans le proche infrarouge.
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un age de 7.5-9.1 Myr pour les membres de TW Hydrae, et 10-40 Myr pour les membres de TucHor,
Colomba et Carina (Fernandez et al. 2008; Torres et al. 2008). I'dge de 2M0345 est dérivé a partir de son
appartenance au groupe Ursa Major (entre 300 et 600 Myr, Castellani et al. 2002; King et al. 2003). Les
masses dérivées sont en bon accord avec celles déterminées dans des études précédentes a I'exception de
KPNO Tau 4 et OTS 44 qui ont des masses plus faibles.

Les modeles évolutifs peuvent fournir une autre estimation de masse de nos objets a partir de leur
luminosité estimée. Celle-ci est habituellement calculée en considérant la magnitude dans une bande pho-
tométrique donnée et une correction bolométrique (BC) valable pour le type spectral de la source. Par
défaut, nous utilisons des corrections bolométriques établies pour les naines du champ (Reid et al. 2001;
Golimowski et al. 2004). Comme nous |'avons noté dans Bonnefoy et al. (2010), ces corrections ne sont
pas nécessairement identiques lorsque les objets sont jeunes. Elles représentent donc une source d’erreur
systématique.

Todorov et al. (2010) a cependant récemment dérivé empiriquement les corrections bolométriques de
KPNO Tau 4 (BCx=3.42 mag) et 2M0141 (BCx=3.39 mag)??. A partir de ces nouvelles valeurs, de la
photométrie absolue, et en assumant My, = 4.75 mag, on peut re-déterminer la luminosité et les masses
prédites des sources M9.5 et LO de notre échantillon dont la distance est connue?® (voir Tab. 4.7). Le rayon
de la source est alors accessible d’aprés la relation de Stephan-Boltzmann :

L =4nR*T};; (4.2)

en se basant sur les estimations de températures effectives de la Table 4.7.

Cette méthode fournie donc une mesure directement comparable aux prédictions des modeles évolutifs.
Les masses de OTS 44 et KPNO Tau prédites pour la luminosité des objets sont plus élevées que les valeurs
contraintes par les températures effectives et |'dge. Les rayons semi-empiriques sont aussi 2 a 3 fois plus
importants qu’attendu pour les objets les plus jeunes de notre échantillon alors qu'ils sont en bon accord
avec les prédictions des modeles pour AB Pic b (10-40 Myr). La différence peut &tre interprétée comme :

— une sous-estimation de la température effective de 500 a 800 K dérivée a partir des dernieres géné-
rations de modeles d’atmospheéres. L'analyse des SED devrait permettre de tester cette hypothese.

— un exces de flux dans la bande K. Mais Luhman et al. (2005b) ont montré que KPNO Tau 4 et OTS
44 avaient des excés négligeables.

— des incertitudes dans les prédictions (T¢s¢, L, R et M) des modéles évolutifs (voir le chapitre 5).

4.2.6 Bilan

Dans cette partie, j'ai présenté une bibliothéque de spectres dans le proche-infrarouge (1.1-2.5 um) a
moyenne résolution (R=1500-2000) d'objet jeunes (1-30 Myr) et tardifs obtenus avec I'instrument SIN-
FONI. Cette bibliotheque offre une nouvelle opportunité pour étudier les propriétés physiques et chimiques
des objets jeunes et froids.

Aprés avoir identifié en détails les raies spectrales, j'ai dérivé les types spectraux de chaque source de
notre échantillon en me basant sur des spectres de référence d'objets classifiés dans I'optique. J'estime
pour la premiére fois un type spectral M9.25 4 0.25 pour le compagnon de masse planétaire DH Tau B.

20n remarque qu'elles correspondent 3 celles des naines ~L3 du champ, ce qui suggere que la SED de nos objets jeunes
M9.5-L0 ne differe pas trop de celles des naines du champ L3.
Beest-a-dire établie a partir de I'appartenance 3 un amas ou par parallaxe trigonométrique



4.2. CONSTRUCTION D’UNE BIBLIOTHEQUE DE SPECTRES D’OBJETS JEUNES 147

Tab. 4.6: Masses et rayons prédits par les modeéles évolutifs de Baraffe et al. (1998) et Chabrier et al.
(2000) a partir des estimations d'age, de températures effectives et de gravités de surface des objets de
notre échantillon.

Objet age Ters log(g) Masse  Rayon
(Myr)  (K) (dex) (Myup)  (Riup)
2M1207A 7.5-9.1  2500+100 3.5-40 2445 24757
OTS 44 1-6 1700-1800 3.5+05 675 177073
KPNO Tau4 05-10  1700-1800 3.5+0.5 47 2.075)
2M0141 10-40  1700-1800 4.0+0.5 137]  1.5+0.1
- 1700-1800 4.0+05 1172 15703
TWA 5B 7.5-9.1  2500+100 4.0+0.5 2445 24753
Cha 1109 1-6 1800+100 3.5-4.0 715 17701
Gl 417B 80-250  1700-1800 4.5-50 30+10 1.240.1
- 1700-1800 4.5-5.0 3071°  1.1540.10
AB Pic b 10-40  1700-1800 4.0+0.5 137]  1.5+0.1
CT Chab 242 2600+100 3.5+05 3075, 267 .2

DH Tau B 0.5-10  2400+100 3.5-4.0 157} 26703
GSC8047 B 10-40  2200+100 4.0+05 2271  1.6+0.2
TWA22 A 7.5-34 20004100 4550 65,20 32'0%

- 2900+100 4.5-5.0 75425 1.870%
TWA22 B 7.5-34  2900+100 4.5-5.0 65.;7  3.2%7)

- 2900+100 4.5-5.0 75425 1.8%03
2M0345 300-600 2400-2500 5.0+0.5 73,5  1.11:+0.06

L'analyse confirme que le compagnon GSC8047 B est jeune. Enfin, j'affine le type spectral de CT Cha b
en me basant sur une nouvelle analyse du spectre de cette source.

Chaque spectre a été comparé a deux bibliothéques de spectres synthétiques de nouvelle génération
pour déterminer la gravité de surface et la température effective associée. Les bibliotheques représentent
correctement les spectres JHK de nos sources jeunes. Elles contraignent les températures de nos objets
avec une précision de 100 K et confirment qu'ils ont une gravité de surface intermédiaire. En revanche,
les modeéles ne reproduisent pas la forme de la bande H des objets évolués. Cette lacune est probablement
reliée a un manque d'absorptions de FeH, aussi constaté en bande J (dans cette étude, et par Rice et al.
2010b).

Les nouvelles températures effectives estimées pour nos objets tardifs (> M9.5) sont 400 a 600 K plus
faibles que celles prédites pour les naines du champ a un méme type spectral. Cette différence questionne
les extensions des échelles de conversions entre type spectral et températures effectives des objets jeunes
qui sont utilisées actuellement. Cependant, je souhaiterais mener une analyse compléte des distributions
spectrales d'énergie pour valider les températures estimées dans le proche infrarouge.

J'ai ré-estimé la masse et le rayon de nos objets en comparant les températures effectives ainsi que les
gravités de surfaces aux prédictions des modeéles évolutifs. On confirme que AB Pic b et DH Tau B sont
des compagnons de masse planétaire tandis que CT Cha b a une masse typique des naines brunes. De
nouvelles corrections bolométriques adaptées aux objets jeunes donnent accés a la luminosité et au rayon
de OTS 44, KPNO Tau 4, Cha 1109 et AB Pic b de maniére semi-empirique. La comparaison avec les
valeurs précédentes pointent une inconsistance entre les rayons prédits et mesurés. Elle peut provenir d'une
mauvaise représentation de la SED des objets jeunes par les modéles d’atmospheéres, ou d'un probléme dans
les modeéles d'intérieurs aux ages jeunes (1-10 Myr).
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Tab. 4.7: Luminosité et rayons dérivés pour les objets jeunes M9.5-L0 a partir des nouvelles corrections
bolométriques et des températures effectives mesurées. Les masses prédites par les modéles évolutifs pour
les luminosités mesurées sont aussi données. Elles peuvent étre comparées a celles dérivées a partir de la
gravité de surface et de la température effective (Tab. 4.6).

Objet Teys L/Le Masse predite Rayon semi-empirique
(K) (dex) M.yup (Ryup)

KPNO Tau 4 1750450 -2.49+0.01 20-30 6.170°

OTS 44 1750450  -2.9040.08 9-17 3.810:8

Chal109 18004100 -3.2340.03 5-13 2.404

AB Pic b 1750450  -3.7440.07 10-14 1.4+0.2

4.2.7 Perspectives

Les spectres de cette bibliotheque constituent la premiere pierre d'une grille de spectres empiriques
d’objets tardifs bien caractérisés. lls pourront a I'avenir servir de points d’ancrages pour définir un schéma de
classification cohérent avec celui des naines du champ. lls permettront aussi de contraindre les propriétés des
compagnons de faibles masses qui seront détectés en nombre dans les prochaines années par les instruments
au sol (GPI, SPHERE) et dans I'espace (JWST).

Dans cette perspective, j'ai participé a une étude complémentaire pour déterminer a quelle précision
les types spectraux et |'dges des sources peuvent étre déterminés a partir de |'information spectroscopique
fournie par I'instrument SPHERE. L'instrument sera équipé d'une caméra d'imagerie dans le proche infra-
rouge (IRDIS; InfraRed Dual Imaging Spectrograph) munie d'une fente produisant des spectres en bande
YJHK a R~50 (mode LRS; 0.95-2.320 um) ou R~500 (mode MRS; 0.95-1.8 pm). Dans la partie interne
du champ de vue, le spectrographe intégral de champ IRDIFS fournira lui aussi des spectres en bandes Y,
J et H (0.95-1.7 um) a R~50. Mon travail a consisté a isoler un ensemble d'indicateurs spectroscopiques
reliés au type spectral et a I'dge des sources. Pour cela j'ai étendu le travail fourni pour la bibliotheque
SINFONI en appliquant les jeux d’indices spectraux et de largeurs équivalentes valables en bande Y, J et
H trouvés dans la litérrature®® sur un ensemble de spectres d'objets jeunes et d’objets du champ dégradé
aux résolutions mentionnées plus haut. Parmi les conclusions de I'étude, on peut retenir que les indices
mesurant la profondeurs des bandes de I'eau sont les plus intéressants pour dériver les types spectraux des
naines M et L indépendamment de I'dge des sources et jusqu'a R=35. Les indices sensibles aux bandes
du méthane pourront servir pour classifier les naines T et détecter les objets naines M et L jeunes dont le
type spectral aura été estimé par ajustement du continuum ou a l'aide des indices de I'eau. A R=400, les
largeurs équivalentes des bandes de K | et de Na | sont les meilleurs indices pour estimer |'dge des sources.

A terme, les travaux sur les propriétés spectrales des objets jeunes peuvent étre étendus dans plusieurs
directions :

— Caractériser des objets jeunes plus tardifs. Je conduis actuellement un programme avec l'instrument
ISAAC pour obtenir le spectre 3 moyenne résolution (R=1700) d'objets jeunes isolés M9.5 a L5.
Ces travaux pourraient dans quelques années s'étendre vers des types spectraux encore plus tardifs.
Quelques naines T jeunes ont été détectées (par exemple Burgess et al. 2009; Barrado et al. 2009;
Haisch et al. 2010) mais leur caractérisation est limitée (Marsh et al. 2010)%5. Il est cependant
probable que les instruments SPHERE et GPI détectent de nouveaux candidats favorables pour étre

| es indices en questions sont définis par McLean et al. (2003), Weights et al. (2009), Lucas et al. (2001), Testi et al.
(2001), Gorlova et al. (2003), Slesnick et al. (2004), Tokunaga & Kobayashi (1999), Burgasser et al. (2002), Geballe et al.
(2002), Allers et al. (2007), Delorme et al. (2008a), Warren et al. (2007) et Burgasser et al. (2006).

% J'ai volontairement omis la naine T ¢ Ori 70 de la liste car son appartenance a I'amas o Ori est sujet 3 débats (Burgasser
et al. 2004; Zapatero Osorio et al. 2008).
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Fig. 4.16: Comparaison des gravités de surface et des températures effectives de nos objets compagnons
(carrés) ou isolés (point) déterminées a partir des spectres synthétiques avec les prédictions des modéles
évolutifs de Chabrier et al. (2000) pour différentes masses (courbes en pointillés) et 4ges (courbes en trais
pleins). Les objets membres de I'amas du Taureau (~ 1 Myr) sont reportés en violet. Les objets membres de
Cha | (~ 3 Myr) sont tracés en bleu clair. Les objets membres de TW Hydrae (~ 8 Myr) et de ~ 30 Myr
sont annotés en vert et en orange respectivement. Enfin, les objets plus 4gés (TWA 22 est estimé comme
agé ici) sont en rouge. Notons que j'ai légerement décalé les valeurs de T, ¢ et log(g) pour OTS 44, KPNO
Tau 4 et AB Pic b pour éviter les recouvrements de points. On voit que la somme des masses de TWA 22
A & B est en accord avec la masse dynamique du systéme.

étudié a plus haute résolution spectrale.

— Etendre la couverture en longueur d’onde, notamment en bande L' ou la chimie hors équilibre peut
jouer un réle important (Janson et al. 2010).

— Obtenir des spectres d'objets jeunes a trés haute résolution spectrale dans le proche infrarouge. A
R=50 000, la plupart des raies moléculaires qui forment le pseudo-continuum des spectres sont sépa-
rées. La variation de ces raies peut donner accés a une mesure précise des paramétres atmosphériques
de I'objet. On peut aussi déterminer en détail quelles transitions sont absentes des modéles ou si les
profils de raies sont correctement reproduits. Les travaux de McLean et al. (2007), Del Burgo et al.
(2009) et de Rice et al. (2010b) a R=20 000 vont dans ce sens. On espére pouvoir mener a terme une
étude similaire en utilisant le spectrographe a haute résolution VLT /CRIRES sur des objets brillants
(donc proches et précoces ( < M9).

— Obtenir des spectres d'objets jeunes sur et sous métalliques. Les objets sur-métalliques/sous-métalliques
peuvent mimer les effets de gravité de surface faibles/fortes respectivement (Mohanty et al. 2004;
Looper et al. 2008). Les sur-abondances pourraient étre une empreinte des processus de formation des
objets étudiés (Fortney et al. 2008b). Il est donc nécessaire de mettre en place des outils empiriques
capables de lever cette dégénérescence.
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Chapitre 5

Calibration dynamique des modeles
evolutifs : le cas TWA 22

5.1 Caractérisation directe des propriétés physique et chimique du sys-
teme

Lors d'un relevé des étoiles jeunes du voisinage solaire, Chauvin et collaborateurs ont résolu un objet
supposé jeune (~ 8 Myr) et tardif (type spectral M5 dans I'optique) nommé TWA 22 a I'aide de I'instrument
NaCo. Avec une séparation projetée de ~ 0.8 UA, ce systéme proche (17.5 pc, voir la section 5.2.2) constitue
une des meilleures opportunités pour calibrer les modéles évolutifs a la frontiére substellaire.

J'ai suivi avec NaCo le mouvement de la binaire pendant 4 ans pour dériver ses paramétres orbitaux et
trouver sa masse dynamique. Afin d’'estimer précisément la température effective et la gravité de surface
des deux composantes, nous avons mené des observations complémentaires avec l'instrument SINFONI.
L'article qui suit présente les résultats de |'étude.
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ABSTRACT

Context. Tight binaries discovered in young, nearby associatioasd@al targets for providing dynamical mass measuremenést
the physics of evolutionary models at young ages and vernniaases.

Aims. We report the binarity of TWA22 for the first time. We aim at nitoning the orbit of this young and tight system to determine
its total dynamical mass using an accurate distance detatimin. \We also intend to characterize the physical prase(tuminosity,
effective temperature, and surface gravity) of each compdras#d on near-infrared photometric and spectroscopic\aigms.
Methods. We used the adaptive-optics assisted imager NACO to refimdveomponents, to monitor the complete orbit and to obtain
the relative near-infrared photometry of TWA22 AB. The ailapoptics assisted integral field spectrometer SINFOBS also used
to obtain medium-resolutior’; = 1500- 2000) spectra in JHK bands. Comparison with empirical andh&tic librairies were
necessary for deriving the spectral type, tffecive temperature, and the surface gravity for each cosmaf the system.

Results. Based on an accurate trigonometric distance (¥/(®2 pc) determination, we infer a total dynamical mass of 2201
Mjup for the system. From the complete set of spectra, we findfiatteve temperaturderr = 2900553 K for TWA22 A and
Terr = 2900200 K for TWA22 B and surface gravities between 4.0 and 5.5 deanfour photometry and an M6 1 spectral type
for both components, we find luminosities of log(L)=-2.11+ 0.13 dex and log(lL;)=-2.30 + 0.16 dex for TWA22 A and B,
respectively. By comparing these parameters with evalatip models, we question the age and the multiplicity of syistem. We
also discuss a possible underestimation of the mass peddigtevolutionary models for young stars close to the siiastoundary.

Key words. Stars: fundamental parameters, low-mass, brown dwarfarp(TWA22 AB): close, formation — Instrumentation: adap-
tive optics, spectrographs

1. Introduction stars with masses ranging from 0.5 toVR, showed discrep-

ancies with predictions by up to a factor of 2 in mass and 10

Mass and age are fundamental parameters of stars and broWi oo™ (\vathieu et al. 2007). Such measurements are rares
dwarfs that determine their luminosityffective temperature, ¢ |0ar masses< 0.5M.) systems. Hillenbrand & White
. O .

atm_ospheric composition, ?‘”d surface gravity_ as comm_ort 004) show that the models tend to understimate the mass of

derived through photometric and spectroscopic obsemgtio,, companion UZ Tau Eb (MD.294:0.027M,, age-~5 Myr

Evolutionary models are currently widely used in the comMUge pratg et al. 2002). Close et al. (2005) derived similak co

nity to mfer masses of stars and beV.V” dwarfs, but they re Yusions, but the age and the luminosity of the companion AB

on equations of states and atmospheric models that are Inot r C (M=0.090:0.005M,, age-75 Myr) is still under debate

ibrated at young ages and at very low masses. However, G . ajetti et al. 2008). And recently, the surprising digery

rect mass measurements can be obtained by the means of 'Fhe unpredicted temperature reversal (Stassun et ar) 2@0

ferent observing techniques such as the astrometric fellow oo 20035 A (M=0.0541:0.0046M,, age—1 Myr) and its

of double-lined spectroscopic tight binaries, the measmtof ., 2 nion (M-0.0340:0.0027M,, age-1 Myr) has proven the

the. Keplerian mot|on.of cwcu_mstellar c_i|sl_<s or_the_ joint usﬁecessity for finding more calibrators. The challenge istam-

of light curve and radial velocity on eclipsing blnarle_s.rm biguously determine their physical properties (masgess, g,

cent years, direct mass measurements for 23 pre-main segjuej age) and to explore the parameter space covered by evo-
* Based on service-mode observations (072.C-0644, 073@;04/Utionary models as much as possible. The influence of other

075.C-0521, 076.C-0554, 078.C-0510, 080.C-0581) catbatt the Parameters such as metallicity also needs investigatiodéB

European Organisation for Astronomical Research in thett@on et al. 2005; Burgasser 2007).

Hemisphere, Chile.
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Table 1. Observing log.

UT Date Name Instrument Mode Filter Camera Airmass  Seeing 2 ECExp. Note
(Grism) Time
(arcsec) (%) (s)
20040305 TWA22AB NACO imaging NB2.17 S27 1.16 1.23 16.5 20
20040305 TWA22AB NACO imaging NB_.1.24 S13 1.15 1.40 27.7 120
20040427  TWA22AB NACO imaging NB_1.75 S27 1.16 0.84 48.2 6
20050506  TWA22AB NACO imaging H S13 1.15 0.72 12.5 5
200601/08 TWA22AB NACO imaging J S13 1.16 0.84 17.5 50
2006§01/08  TWA22AB NACO imaging H S13 1.17 0.65 17.4 50
20060226  TWA22AB NACO imaging H S13 1.15 1.10 32.1 150
2006§02/26  TWA22AB NACO imaging Ks S27 1.15 1.50 10.2 50
20070306  TWA22AB NACO imaging H S13 1.15 0.60 45.7 1035
200712/04 TWA22AB NACO imaging H S13 1.28 1.00 34.4 150
20071226  TWA22AB NACO imaging H S13 1.16 0.90 39.9 150
200702/12 TWA22AB  SINFONI  spectroscopy J (2000) 25 1.18 1.56 12.1 1080
200702/13 TWA22AB  SINFONI  spectroscopy J(2000) 25 1.16 0.98 18.5 1080
200702/13  HIP049201  SINFONI  spectroscopy J (2000) 25 1.13 0.86 27.0 20 Telluric Std
200702/13 HIP038858  SINFONI  spectroscopy J(2000) 25 1.14 0.78 28.5 20 Telluric Std
20070212 HIP035208  SINFONI  spectroscopy J(2000) 25 1.17 1.17 15.2 60 Telluric Std
200702/11  TWA22AB  SINFONI  spectroscopy H+K (1500) 25 1.16 0.89 29.5 960
20070209 TWA22AB  SINFONI  spectroscopy H-+K (1500) 25 1.52 1.00 17.2 960
200702/11  HIP052202  SINFONI  spectroscopy H+K (1500) 25 1.19 0.93 24.7 20 Telluric Std
200702/09 HIP052202  SINFONI  spectroscopy H+K (1500) 25 1.55 1.22 14.0 40 Telluric Std

a Corresponds to the mean strehl ratio for the spectroscdysiervations.

The TW Hydrae association (TWA) is the first co-moving
group of young £ 100 Myr), nearby £ 100 pc) stars, to be
identified near the Sun (Kastner et al. 1997). Ideal obsienvalt
niche for studing stellar and planetary formation, TWA was a
tually the tip of an iceberg composed of hundreds of young
stars, spread in fierent groups, which were identified during
the last decade (Zuckerman & Song 2004; Torres et al. 2008).

TWA counts now 27 members covering a mass regime from

intermediate-mass stars to planetary mass objects (Ghatiai.

2005). Its 8.3+ 0.8 Myr dynamical age was found by a conver-

gence method (de la Reza et al. 2006). Independently, Barrad

Y Navascués (2006) estimated an age of;30yr from the

photometry, the activity, and the lithium depletion. Schel al. N

(2007) show that the association iﬁSMyr old by comparing J

rotational velocities with published rotation periods fosubset E

of stars. Finally, Mentuch et al. (2008) estimate an age of 82

Myr studing lithium depletion in five nearby young associai Fig. 1. VLT/NACO image of TWA22 AB obtained in H-band with the
(hereafter M08). S13 camera on 2007 December 26. North is up and east is leffidld

Song et al. (2003), hereafter S03, identify TWA22 as an M¥ Viewis 17 x 1”.
member of TWA. The strong L16708 A feature supported the
extreme youth of this member. Later, Mamajek (2005) ques-

tion the membership of TWA22 from a kinematic study opined imaging and 3D-spectroscopy with AO. The purpose was
TW Hydrae members. Finally, Song et al. (2006) discuss thg measure the dynamical mass of TWA22 AB and to charac-
Mamajek (2005) results that appeared to disagree with the Veerize the physical properties of the individual composeht
strong lithium line of the source. The proximity (1750.2 pc, 2, we describe our AO observations with the YNACO im-
see Teixeira et al. 2009) and the reported youth of TWA22 Ryyer and with the VLISINFONI integral field spectrograph. The
S03 made it consequently a potential target for detectimg-coassociated data reduction and spectral extraction tegasiare
panions at small orbital radii. explained in§3. In §4, we present our orbital solutions and our
In our program for detecting companions in young associgpectral analysis. I§5 we compare and discuss the evolution-
tions using the adaptive-optic (AO) assisted imager NAC®, vwary model predictions associated to our dynamical mass mea-
resolved TWA22 as a tightL00 mas) binary. With a projectedsurement with the physical properties (surface gravitytera-
physical separation of. 76 + 0.10 AU (see Fig. 1), this systemture, and luminosity) derived from our photometric and $pec
offered a unique opportunity to measure its dynamical mass afthpic observations. This leads us to discuss the mempehi
to possibly test the evolutionary model predictions at ypages TWA22 AB to the TW Hydrae association, the multiplicty of the
using combined photometric and spectroscopic obsenation system, and a possible underestimation of the mass prddicte
We report here the discovery of the TWA22 binarity and thiey evolutionary models for young stars close to the sulzstell
results of a dedicated 4 years observing program, using cdboundary.

5o 0OV
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2. Observations tral direction). The 2048 independent spectra on the dmtace
. reorganized during the reduction process in a datacubediat
2.1. VLT/NACO Observations tains the spatial (X, Y) and the spectral (Z) informationeTh

TWA22 AB was observed at the 8.2 m VLT UT4 Yepun with th&ube is resampled in the vertical dimension (Y) to have theesa
Nasmyth Adaptive Optics (AO) System NAOS (Rousset et glumber of pixels as in X. _

2000) coupled to the high-resolution near-IR camera CONICA To cover the full spectral range between 1.1 to 4% in-
(Lenzen et al. 1998). NAOS and CONICA (NACO) resolvedlividual integrations times of 90 s were necessary for imagi
the system as a tight binary for the first time on March 3he systemin thd band (1.1 - 1.4um, R=2000) and 20 s in the
2004. Follow-up observations were conducted during foarge H+K band (1.45 - 2.4%m, R=1500). For each band, dither-
from early 2004 to end 2007. To image TWA22 AB, we usetild around the object was used to increase the field of view
the narrow band filterd\B_1.24(10=1.237um, FWHM=0.015 and to suppress residual bad pixels, leading to a total vinger
um), NB_1.75(1p=1.748um, FWHM=0.026um), andNB_2.17 time on target of 5 min. An additional frame was acquired on
(10=2.166 um, FWHM=0.023 um). The broad band filter§ the sky to improve our correction. The adaptive optic loojs wa
(10=1.27um, FWHM=0.25:m), H (10=1.66um, FWHM=0.33 locked on TWA22AB itself. Standard stars HIP038858 (B3V),
um) andKs (1o=2.18um, FWHM=0.35.m) were also used cou- HIP049201 (B2V), HIP035208 (B3V), and HIP052202 (B4V)
pled to a neutral density (attenuation factor of 80). CONMZa#s Were observed at similar airmasses to remove the telluresli
used with the S13 and S27 cameras to Nyquist-sample the HSge Table 1).

depending on the selected filter. The data were recorded unde

seeing that ranged from@®’ to 1.5” (see Table 1). TWA22 AB

was bright enough in the visible to be used by NAOS for wavé. Data reduction and analysis

front analysis. For each observation period, ditheringuado , . .

the object inJ, H, andKs bands combined with nodding were3-1- High-contrast imaging
needed to run a good sky estimation during the data reductiegr each observation period, the E8Eipsereduction software
process (see part 2.2). PSF references were observeteaédt (Devillard 1997) dedicated to AO image processing was used
airmasses with identical setups. Té@g Ori C astrometric field on the complete set of raw images. Eclipse computes bad-pixe
(McCaughrean & Stdier 1994) was observed at each epoch @etection and interpolation, flat-field correction, andraging
calibrate the detector platescale and orientation whem®ees- pajrs of shifted images with sub-pixel accuracy. The saféwan
sary. The results are reported in Table 2. sky estimation on object-dithered frames using mediarrifiige
through the frame sequence.

A deconvolution algorithm dedicated to the stellar field
blurred by the adaptive-optics corrected point spreadtfons
(Veran & Rigaut 1998) was applied to TWA22 AB images to
accurately find the position and the photometry of the compan

Table 2. Mean plate scale and detector orientation for otiiedént ob-
serving NACO runs.

UT Date Camera Plate Scale Orientation of true north. . . . . ;
east of the vertical ion rel'at|vg to the primary. The_ algorithm is b_ased on the-min
(maspixel) () imization in the Fourier domain of a regularized least squar
20040305 577 2701+ 0.05 —0.18+0.19 objective function using the Levenberg-Marquardt methd.
200404/27 S27 2701+ 0.10 008+ 0.20 used Nyquist-sampled unsaturated images of standardodtars
20050506 S13 125+ 0.08 -0.02+0.10 tained the same night as TWA22 observations with identieal s
200601/08 S13 126+ 0.08 018+ 0.10 tups under various atmospheric conditions. These framgs ca
200602/26 S13 125+ 0.06 019+011 tured the variation in AO corrections. They were used as in-
ggg%ggg gg iggi 8%2 %Ozsli 061157 put point spread functions (PSF) to estimate the decorieolut
+0. _0.21+0. . o e
200712/26 313 199+ 012 0211017 process error. The IDBtarfindet PSF fitting package (Diolaiti

et al. 2000) confirmed these results.

1 IDL procedures can be downloaded at hitww.bo.astro.jt~gi-
angjStarFindefindex.htm

2.2. VLT/SINFONI observations

The SINFONI instrument (Spectrograph for INtegral Field-Ob ) N )
servations in the Near Infrared), located at the Cassedioain 'abl€3. Relative positions and contrasts of TWA22 A and B, with mag-
cus of the VLT UT4 Yepun, was used to observe TWA22 A@ltude diferences given in the NACO photometric system.

between February 9 and 13, 2007. SINFONI includes an inte :
gral field spectrometer SPIFFI (SPectrograph for Infraremg= UT Date  Filter  Camera Aaszo00  Ads2000 Am

Field Imaging, Eisenhauer et al. 2003), operating in the-nea (mas)  (mas) (mag)
infrared (1.1 - 2.4%m). SPIFFI is assisted with the 60 actuator%ooéy%/05 NBBflzlz gf; 93 -17=3 O(')Sgi 8'13

Multi-Applications Curvature Adaptive Optic system MA9A02004104/27 NB1.75 S13 086 -36+6 041+0.10
(Bonnet et al. 2003). V\/_e used the small SPIFFI field of wew QE)OS(OS/OG H-ND S13 153 -89+3 0.66+0.05
0.8" x 0.8” corresponding to a plate scale of 25 mas per pixghog01/08 S13 0.4 0.04
to Nyquist-sample the SINFONI AO corrected PSF. The field S13 -68+2 -49+2 0.54+0.05
of view is optically sliced into 32 horizontal slitlets theample 200602/26 S13 -74+3 -30+3 0.54+0.05
the horizontal spatial direction and that are rearrangefidnm S27 0.46+ 0.18
a pseudo-long slit. Once dispersed by the grating on the 204¥70306 S13  -57&+4 80+2 0.49+£0.03
x 2048 SPIFFI detector, each slitlet of 64 pixels width (splati20071204 S13 - 193  98x3 0.52+0.10
direction) corresponds to 64 spectra of 2048 pixels longgsp 20071226 S13 2663 97+3 053+0.10

ITITS I
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3.2. Integral field spectroscopy (OXY) plane thus corresponds to the plane of the sky. Thenin a

We used the SINFONI data reduction pipeline (1.7.1 versioﬁzpé?;':&fgggiﬁn&g;]ee%rfc?ﬁgtsefyegzlggm % Ady = Aa) of
see Modigliani et al. 2007) for raw data processing. Thelpipe
carries out cube reconstruction from raw detector imaghs. T
flagging of hot and non linear pixels is executed in a similayw
to NACO images. The distortion and wavelength scale are cali
brated on the entire detector using arc-lamp frames. Stiite
tances are accurately measured with north-south scanfithg o
detector illuminated with an optical fiber. In the case ohsfard
stars observation, object-sky frame pairs are subtradlatd,
fielded, and corrected from bad pixels and distortions. @dias
are finally reconstructed from clean science images andeder . . . . o .
in a master cube. Spectra of standard stars cleaned from gﬂ?erea Is the semi-major axis of the orbit (in AUj the distance
lar lines are finally used to correct the TWA22 AB spectra frofdl the binary (in pc)e the eccentricityj the inclination  the
telluric absorptions. ongitude of ascending _node (count_ed from north _towards,eas

TWA22 A and B are centered and oriented horizontally if’ﬁl the argument of periastron, andis the eccentric anomaly
theJ andH+K master cubes with a field of view offt’ x 1.17.  that describes the current location of the binary along nbsrtx?
Atmospheric refraction inducesfiirent sources positions for 1N value ofu is related to the time by the classical Kepler's
different wavelengths within the instrument field of view and irf£quation
creases with airmass. Combined with the small SINFONI fiel
of view, this produces dierential flux losses that were noticed?(t —tp) =u—esinu , 3)
in the bright standard-star datacubes. THiea remains lim-
ited for TWA22. The cubes of February 11, 2007 appear to hawtereT is the orbital period ant}, the time reference for peri-
some spectra contaminated by flux oscillations of a few ADUsstron passage. Once the distadds known (17.5 pc, Teixeira
These oscillations were not negligible and blurred CO batdset al. 2009), the fit of the observational data allows deteatai
2.3um. They are present along the dispersion axis in the raw deg the 7 parametefF, a, e, i, Q, w, andt,. Then Kepler’s third
tector images of both HIP052202 and TWA22. Their amplitudésw leads to the total madg.
do not remain constant in time but follow a 15.3 pixel perioé. The fit is performed via a Levenberg-Marquay@iminimiz-
then filtered partially this contribution on each individlirmage ing algorithm. In practice, instead oé,(, Q, w), the equations
in the Fourier space using a pass-band function. The originare solved for the classical variables
the problem is likely to be related to 50 Hz pick-up noise. i

We used a modified version (Dumas et al. 2001) of the = ecosQ + w) q = sin= cosQ
CLEAN algorithm (Hogbom 1974; Schwartz 1978) to extract 2
the flux of TWA22 A and B separately in each monochromatig _ ¢ SinQ+w) p = sins sinQ . (4)
image contained in the datacubes. The standard star is osed f
initial PSF-references. Once scaled to match the TWA22 A-m
imum at the primary position and for all wavelengths, the P
is subtracted from the TWA22 AB datacube. The sequenceg|
repeated to model the secondary contribution, cleaned fihem d
primary wings, and to provide a new PSF-reference. Aftemna fe
iterations minimizing the final quadratic residual datasuthe
spectra of each individual component are extracted.

The algorithm was first adapted to work on cube imag

a . .
=35 (cosu - €) (cosw cosQ — sinw cosi sinQ)
a . . .
+ d V1 - €2sinu (- sinw cosQ — cosw cosi sinQ) Q)
a ) . .
y = g (cosu — €) (cosw sinQ + sinw cosi cosQ)

a . . ) .
+ g V1 - e2sinu(-sinwsinQ + cosw cosQ cosi) , (2)

ich avoids singularities towards small eccentricitied encli-
ations. The uncertainties on the fitted parameters ama sl
Bm the resulting covariance matrix at the end of the fit proc
ure.

Levenberg-Marquardt is an interative gradient method for
converging towards a mininum of the& function. Depending
on the starting guess point, many local minima can be found. |
. e present casall the attemps we made (by letting the start-
Unfortunately, the dference of sampling between the X and Y, Soint vary) convergetowaeds tlsameﬁolflt?(l)n tha'? is listed
directions limited the subpixel shift accuracy. We therefool- in Table 4 and viewed in projection onto the plane of the sky in
lapsed the cube along the Y-axis to obtain the flux profilegalorp:ig 2. The available astrometric data set appears to ctmessa
the X direction. We chose to duplicate the primary flux profilgné cbmplete orbital period with a good sampling of the [seria

for the PSF model. The algorithm converged in a few iteratioty., passage. We are thus confident in our fitted solution. The
and produced extracted spectraliandH-+K with an extraction orbit then appears slighly eccentrie £ 0.1) and viewed close
error less than 5%. The extracted spectra were divided loy stg, pole-oni ~ 27° from the Earth '

dard star spectra corrected from intrinsic features andijptied
by a black body spectrum at the standard star temperatuee. Th
SINFONI pipeline co#icients were used for wavelength cali-4.2. Photometry

bration. Table 3 summarizes the magnitudéeliences between TWA22

A and B, measured with NACO atftierent wavelengths. Taking
4. Results the filter tranformations between NACO and 2MASS and the
photometry of the unresolved system given from the 2MASS
Survey (Cutri et al. 2003) into account, we derived the appiar
The relative positions of TWA 22 A and B (B with respect taJHK magnitudes of each component (see Table 5). Obsergation
A) at all observation epochs are reported in Table 3. The datader bad seeing conditions were excluded. Based on an accu-
allows determination of the mutual orbit of the binary. We deate distance (17.5 0.2 pc) determination (Teixeira et al. 2009),
fine a cartesian referential fram®,(X, Y, Z) whereX points to- the absolute magnitudes were also derived. Since TWA22 is a
wards the northy toward the east, and toward the Earth. The young mid-M system, we monitored its photometric variasion

4.1. Astrometry, orbit and dynamical mass
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'a - 1'7‘7 A{J o - d‘: 1'753' pc' 1 Table 5. TWA22 A and B individual magnitudes converted into the
e = 0.099 M==21949 M, | 2MASS system.
i=27.43° T = 5.144 yr
100 - q = 134.9?0 26/12,/200 X = 7.892 A Band ma mg MA MB
o gz‘f)g’é 03 06/03/2007 ] (mag) (mag) (mag) (mag)
P ‘ J 9.12+ 0.10 952+ 0.11 7.90+0.13 8.30+0.14
H 8.61+0.15 9.12+0.15 7.39+0.18 7.90+0.18
Ks 8.24+0.19 8.70+0.25 7.02+0.23  7.48+0.28
B
£ o}
3 2 L B L B B B
26/02,/2008 L ‘\_~\A ™ Hydrqe M dwarfs A 4
i § RGN B Pic M dwarfs (ol
08/01,/2008 : Tuc Hor M dwarfs * 4
AB Doradus M dwarfs X
S A4 8 Myrs NEXTGEN track —-—- |
AA\} 10 Myrs NEXTGEN track — -~
4 ty 30 Myrs NEXTGEN trock — — _|
& 70 Myrs NEXTGEN track
—100 i ol 8 Myrs DUSTY trock —-—- |
N 10 Myrs DUSTY track —---
\- 30 Myrs DUSTY track — — |
‘\‘ 70 Myrs DUSTY track
\ \‘ MO M1 M2 Mo
D —— —_— e W\ _
100 0 -100 = \ A
Ao (mas) TWA22 AB \ \‘\ |
\
Fig. 2. Orbital fit of the relative positions of TWA22 AB observed ifino r ‘ A \\ e 1
March 2004 to December 2007, as projected onto the planeecfiih H + e TWA22 8 g
The crosses represent the observational data with their kars, the sl
solid line is the fitted projected orbit, and the dots coroggpto the
predicted positions of the model at the times of the obsinat The
dashed line sketches the projected direction of the pesiast the or-
bit. On January 8, 2006, the binary was actually very cloget@stron.
10 1 1 1

L P P P P
0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6

Table 4. TWA22 B orbital parameters as determined from the fit of the 2MASS J—Ks
astrometric data (see text for the definition of the pararaptgith the
reducedy® of the fit. Fig.3. Color (J - K) - magnitude [Mxs) diagram of TWA22A and
B compared with the photometry of young M dwarfs members ef th
Reduced? 1.127 TW Hydrae (age8 Myr, filled triangles),8 Pictoris (age-10 Myr, di-
a (AV) 1.77+ 0.04 amonds), Tuc-Hor (age80 Myr, stars), and AB Dor (ag&/0 Myr,
e 0.95x10°2 + 0.32x10°2 crosses) associations. Distances and spectral types akea from
i (degrees) 27.43 4.40 Torres et al. (2008) except for the members of the TW Hydraeimgo
Q (degrees) 134.95 0.40 group (Mamajek 2005). Typical error bars are 0.03Nty and 0.08 for
w (degrees) 106 10 J-Ks. NEXTGEN (Barafe et al. 1998) 8 Myr (dashed-dotted black line),
T, (years) 2006.0393 0.010 10 Myr (long-dashed-dotted black line), 30 Myr (long-dasi#ack
T (years) 5.15 0.09 line) and 70 Myr isochrones (full black line) are overplott®USTY
M (Myp) 220+ 21 tracks (Chabrier et al. 2000) at identical ages were addsdl l{nes).

These tracks were shifted by 0.2 mag to redder J-Ks. Thiczatly

compensates for the remaining incompleteness, at rdiatixam tem-

. ) o peratures, in the AMES linelists used in DUSTY atmospheradets

in the H band. We only noticed a 0.05 variation of the total magviohanty et al. 2007). The NEXTGEN tracks also appear blbant

nitude of the system over time. This variation is reportethia 10 Myrs old mid-M dwarfs by~ 0.2 mag, which might be related to

error bars on our photometry in Table 5. a partial representation of their spectral energy distidou At a given
Reported in a colorJ — K) -magnitude §xs) diagram, the age, early-type M dwarfs (violet to green points) are bluet more lu-

TWA22 A and B photometry can be compared with the phduinous than late-type M dwarfs (green to red points) in theakich At

tometry of M dwarfs (see Fig. 3) of the young, nearby asso@-9iven spectral type (i.e. temperature), the objects guefrivith age.

ations TW Hydrae { 8 Myr), 8 Pictoris ¢ 12 Myr), Tucana- ¥Ee prr#)tomletrg 123M(':A0énspatk|]blte r\;\wtthr the Oln?t Oc‘; ¥orungmmldr-_l;/Imdwar

Horologium 30 Myr) and ABDoradus~< 70 Myr). At a dog unresolve photometry is plotted for comparisaiack

given age, early-type M dwarfs are bluer and more luminous

than late-type M dwarfs in the K band. At a given spectral type

(i.e. temperature), the objects go fainter with age. Altjtoage-

dependent, the near-infrared photometry of TWA22 A and B ap-

pears compatible for both components with what is expeated f

young mid-M dwarfs but does not allow an age estimation for

the binary. Predictions of evolutionary models of (B&gaet al. linelists used in DUSTY atmospheric models (Mohanty et al.

1998, named NEXTGEN) are also given at these young ag@607) lead to J-Ks colors redder than those observed for late

The NEXTGEN tracks appears bluer than 10 Myr old mid-N dwarfs. The DUSTY evolutionary tracks were then shifted

dwarfs by~ 0.2 mag, which might be related to a partial repby 0.2 mag to redder J-Ks. We provide in the following an im-

resentation of their spectral energy distribution. At tigily proved estimation of the spectral type of our targets, using

warm temperatures, the remaining incompleteness in the 8MEpectroscopic data.
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4.3. Spectroscopic analysis

4.3.1. Line identification

To identify the numerous spectral features in the TWA22 A and a4l T Fe d
B spectra between 1.10 to 2.4/, the spectra were compared e N KM9 Ca Na H 1
with an homogeneous medium resolutié) ¢ 2000) sequence F . Fe  Si K sy TM" A

of field dwarfs from Cushing et al. (2005) (hereafter CO5; see r oy L ! ]
Fig. 4, 5 and 6). The TWA22 A and B spectra appear very simi- i Y
lar. I 1

In J-band, both TWA22 A and B spectra are dominated by
the strong Na | doublet at 1.138n, the deep K | lines at 1.169,
1.177, 1.243, and 1.253n, and the presence of a broad®
absorption from 1.32 to 1.36m. Fe | absorptions are also de-
tected around 1.170m. One is blended with the 1.1%i#m K
I line. We notice additional broad FeH absorptions arour2® 1.
um and 1.24um compatible with what is expected for mid-M
dwarfs as well as the presence of the weak Q-branch ayiti22
Finally, the Al I doublet at 1.313m is detected. This doublet is
expected to disappear at the M-L transition.

In the H-band, the spectra aréfected by HO absorptions
from 1.45to0 1.52um and from 1.75 to 1.g8m. They exhibit pro-
nounced K | atomic lines at 1.5%#n, as well as weak doublets
of Mgl at 1.503um and Al | at 1.675um. Weak FeH absorptions
are also present. They increase from M5 to the M-L transition
Cushing et al. (2003) and their depths are compatible hete wi
those expected for M5 to M7 field dwarfs. T T T T

In K-band, strong kIO absorptions appear from 1.95 to 2.04 1.10 1.15 1.20 1.25 1.30 1.35
um and from 2.3 to 2.4am. They are typical of mid-M to mid- Wavelengh (um)

L dwarfs. Strong Ca | features are present from 1.9 tou@0

They tend to disappear in the spectra of field dwarfs at the MFig.4. TWA22 A and B spectra compared to spectra of M5 to M8
transition. We firmly identify the first overtone of CO neaB2. dwarfs. The M6 dwarf spectrum reproduces the J bands of TWA22
um, the rest beingféected by the 50 Hz pick-up noise oscilla/* @nd B. However, our spectra seem to have a slightly reddgesi
tions mentioned earlier. Additional weak Mn I, Ti I, Mg | and SWen[jesp\?vgr'g?é‘gzgﬁ;gobr;'(C:Lesfi‘:]rgeset(tgluez)b(';g’lz‘;:'ﬁ;gg’ggns (Fe';
Lraebz?(ggggg gi;&;%?&;:/ggg]cij’b@' rﬁg%?ﬁ;”;&;;%ﬁ “&%uric residuals in orange. Atomic absorptions are iatid in blue.
dwarfs later than M5. The 1.1Q8n band seems to be overlap-

ping H,O and TiO absorptions with increasing depths from ear
to late M dwarfs. Finally, the 1.626m feature corresponds to
close OH lines, as noted in Leggett et al. (1996).

1226 um + cONstant
[

N
TS T T

Normalised Flux F,

5’004; Lodieu et al. 2008) at identical resolution (specteaxev
convolved with a Gaussian if necessary) in thandK bands
ee Figs. 7 and 8). They are mostly similar to M5, M5.5, M6,

To cgnclgde, the featureds detected over tﬂe st[))e(r:]tra of TWakd M7 dwarf spectra, and consistent with the continuum fit ob
22 A and B between 1.1 and 2.4 suggest that both compO-y,ineq with field dwarfs. In both cases, our J-band specea ar

nents have a cool atmosphere, typical of mid to late-M dwarfsslightly redder than young and old mid-M dwarfs. Our H-band

spectra are visually still poorly reproduced by our spé¢tna-
4.3.2. Continuum-fitting and spectral indexes plates. This could arise from low gravity or flux losses intro

duced either in the standard star datacube and during thecext
The continuum of both TWA22 A and B spectra were compareidn process.
to spectra of field M dwarfs obtained by CO5 and McLean et al. To complete this spectral type determination, spectral in-
(2003), hereafter MLO3. Least squares were computed 0B patéxes developed by MLO3 (fror,O bands at 1.34m (H,0A),
of the spectra free from telluric correction residuals.if.10 1.79um (H,OC), 1.96um (H,OD), and at 1.2:m from the FeH
um to 1.27um, the TWA22 A and B continuums are reproduceand) were derived for TWA22 A and B (see Fig. 9). The re-
by M6 + 1 dwarfs. TheH-band spectra are poorly reproducedults were compared to the values computed from the MLO3 and
visually. Least squares are minimized for M9 dwarfs but With CO5 spectral libraries of field dwarfs. They were also coragar
subclasses of uncertainty. Finally, dGrband spectra are well- to values derived for young dwarfs (Slesnick et al. 2004;ieod
fitted by M5 to M7 dwarfs. From these comparisons, we assiginal. 2008, hereafter S04 and L08), to test the sensitivityase
a spectral type M@ 1 to both TWA22 AB components. indexes to surface gravity (age). In fact, THeO D and FeH

Because TWA22 AB is a young system, we tested whethadexes values tend to change with age for M5-L2 dwarf, and

using high surface gravity spectra of old field dwarfs might acould disturb our analysis. We then used a mean weight of the
fect our spectral analysis. Intermediate surface gra@tuces individual spectral type estimations frorpOA, H,OC and the
the strength of alkali lines (Lucas et al. 2001; Gorlova €2@03; recently defined Aller$,0 index at 1.55um (see Allers et al.
McGovern et al. 2004; Kirkpatrick et al. 2006) and produces t 2007) to inferM5 + 1 andM5.1 + 1 spectral types for TWA22
angular shape inl-band interpreted as collision-induced absorpA and B respectively. These results match the M@.5 and
tions (CIA) of H,. Our spectra were then compared with youniy!5 + 1 values derived for TWA22 A and B from thé,OD and
(ages 8 Myr) dwarf spectra (Gorlova et al. 2003; Slesnick et akeH index for the 2 objects. Based on tieband photometry
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Fig.5. Same as Fig. 4 but for H band. In this casefatences be- Fig.6. Same as Fig. 4 but for the K band. Spectra look like an M6V

tween M6V field dwarf spectrum and TWA22 spectra are impdartarfield dwarf.

This could arise from low gravity or flux losses introducether in the

standard star datacube and during the extraction process. . . ]
appear intermediate between values found for young and field

dwarfs (see Fig. 10). This is confirmed using a visual compar-

and the associated bolometric corrections of Golimowskilet ison with an evolutionary sequence of M6 dwarfs composed of
(2004), we derived a luminosity dbg(L/Ly)=-2.11+0.13 dex the old field dwarf GL 406, the intermediate old companion AB
for TWA22 A andlog(LLy)=-2.30+0.16 dex TWA22 B. Using Doc C (Age 75 Myr, M5.5, Close et al. 2007), and a young M5.5
the Tets-spectral type conversion scales for intermediate-gyavilwarf from the Orion nebulae (age 1-2 Myr, S04). Together
objects (Luhman et al. 2003), we find an initial estimation ofith the other age indicators, these intermediate surfeaéty
Tetr = 29907135 K for both components. features confirm that TWA22 AB is likely to be a young binary
system. However, their uncertainties remain large enowogton
4.3.3. Study of narrow lines assign a precise age.
Depths of many narrow lines were studied to provide addition
information on the surface gravity of TWA22 AB, particularl
on its age. Following the Sembach & Savage (1992) method for
measuring pseudo-equivalent widths and their associateeru For a fine determination of theffective temperatures and sur-
tainties, we derived the equivalent widths of strong atdinies face gravities of TWA22 A and B, we compared our observed
over theJ, H, andK bands. They were computed for narrovgpectra with theoretical templates from the GAIA model v2.6
lines at 1.106:m (TiO andH,0), 1.220um (FeH - Q branch), (Brott & Hauschildt 2005). This library is updated from Aith
1.313um (Al l), and 1.626um (OH), and for the K | doublets et al. (2001). It benefits from improved molecular dissaoiat
at1.169,1.177, 1.243 and 1.258. The results were comparedconstants, additional dust species with opacities, spalesym-
with pseudo-equivalent widths of old field dwarfs (C05, M)03metry, and a mixing length parameter Z®,. The temperature
and young Upper Sco dwarfs (S04, L08). The use of both lianges in the templates from 2000 to 10 000 K and the gravity
brairies confirmed the strong surface gravity dependendyef from -0.5 to 5.5, but we limited our analysis to 200& Tett <
K I lines, more moderate for the Al I, FeH, and OH lines. Dud00K and 35 < log(g) < 5.5. Theoretical spectra were con-
to the degeneracy in terms offective temperature and surfacevolved with a Gaussian to match the SINFONI spectral resolu-
gravity, pseudo-equivalent widths alone are ndfisient for a tion and interpolated to the TWA22 AB wavelength grid. Least
precise spectral type determination of TWA22 AB. They reamaisquares minimization was applied to find templates that &t th
however, compatible with narrow lines depths of young arnd oTWA22 A and B continuum avoiding zones polluted by remain-
dwarfs of spectral types later than M4. ing oscillations.

If we now assume a spectral type M61 for both compo- The TWA22 A least-square map in the J band constrains
nents, pseudo-equivalent widths in the K | lines of TWA22 ABhe temperature between 2800 to 3100 K and is minimized for

4.4. Gravity and effective temperature from atmospheric
models
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I T T B Fig. 8. Comparison of the TWA22 B K band spectrum (red) to spectra of
1.20 1.25 1.30 young Upper Sco standards (black) at3%0 (Gorlova et al. 2003). The
Wavelengh (um) TWA22 B spectrum was convolved with a Gaussian to match the-re
lution of standard star spectra. Our spectrum is reprodbgespectra

Fig. 7. Comparison of the TWA22 B J band spectrum (red) to spect?efl young MS.5 and M7 dwarfs.

(black) of young Upper Sco and Orion nebulae cluster obj&itsnick

et al. 2004; Lodieu et al. 2008). We clearly notice that theAR®/ B .
spectral slope is redder than that for reference specteTiia22 B Scholz et al. 2007; de la Reza et al. 2006). Based on our as-

spectrum is very similar to those of young M6 and M7 dwarfs.réfe trometric observations combined with an accurate distaiece
port identified atomic features (flagged in blue). Molecaasorptions termination, we were able to derive the dynamical mass ef thi
(FeH bands were identified by Cushing et al. 2003) are flagygceien tight binary. From photometry and spectroscopy, we derived
and telluric residuals in orange. near-IR fluxes, luminosity, spectral typdfetive temperatures,
and the surface gravity of each component. Finally, spectioy

. ... tends to indicate that both components have intermediate su
log(g)=4.5 andTe1=2900 K. InH+K band, our minimization 5.6 gravity features in their spectra, supporting a youegfar
failed to reproduce the TWA22 A spectra faithfuly and makes g\ya25 AB. Assuming the TWA age for this system, we can now

T = . ; the total mass predicted by evolutionary models of Baret al.
the minimization was applied separatelyihandK bands. In (1 g9g- hereafter BCAH98). Model predictions are based en th
H-band, the_: fective temperature s m|n|m|zgq between 2600 K¢ photometry, the luminosity and th&ective temperature of
to 3000 K in the full space of surface gravities explor_ed. Theoth components (see Fig. 12). At 8 Myr, BCAH98 models sys-
minimum s located at 2800 K and log¢g}.5. TheK bandis re- 1o aically underestimate the total mass by a factor 8f This
produced by 2900 and 3000 K templates irrespective of gravit,oyor varies from 3 to 1.3 between 3-5 Myr and 20 Myr. The
Summing the three bands, we estimate fiaaive temperature . js still strongly under-estimated using other evoatiy
Ter=290075,, K for TWA22 A. Conducting a similar analysis 5 qe|s of very low-mass stars (D'Antona & Mazzitelli 1994,
for the component TWA22 B, we derive afigctive temperature 1997) “alternatively, if we artificially change the systergeato
Terr=29007350 K. Using the Luhman et al. (2003) scale, thesgq vy the model predictions match our observations nedyi
temperatures estimations respectively correspond to;MAd yel|.
M7+23 spectral types for TWA22 A and B. This is also consis- The apparent discrepancy between our observations and the
tent with spectral types estimated in section 4.3.2. model predictions at the age of TWA leads us to consider four
For a fine determination of the surface gravity from synthetexplanations:
spectra, we computed the equivalent widths of K | lines inXhe
band on each spectra of TWA22 A and B. We then comparéd Remaining uncertainties are present in our data reductio
the values to TWA22 A and B to restrain the acceptable gravity and interpretation related to the astrometry, photomatrg,
domain (see Fig. 11). We then estimated that the surfacétgrav Spectroscopy extraction process, the atmosphere model use

is located between log(g#.0 and 5.5 for TWA22 A and B. or the assumption on the system itself.
2. The system has higher multiplicity than observed.

) ) 3. Evolutionary model predictions are correct and the age es
5. Discussion timate of TWA22AB is currently incorrect. TWA22 AB
would then be slightly older and aged of 30 Myr.
4. Finally, the TWA22 AB age is 8 Myr and evolutionary mod-
The membership of TWA22 AB to TW Hydrae constrains the els themselves do not correctly predict the physical proper
age of the system to 3-20 Myr (Barrado Y Navascués 2006; ties of very low-mass stars at young ages.

5.1. Evolutionary models predictions
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Fig.9. H,O spectral indexes computed on libraries of field (McLean F *;;;;::T; f R ]

et al. 2003; Cushing et al. 2005) and young dwarfs spectes(8k DMO’ e — - .
et al. 2004; Lodieu et al. 2008). Redundancies betweenrigzdave Spectral type

been checked. Young dwarfs M4-L2 dwarfs follow trends of filké&d . . . . . . .
dwarfs except for HO D. UsingH,OA, H,OC, and the recently defined Fig. 10. Equivalent widths in the K | lines computed on libraries of
Allers H,0 index at 1.55:m (see Allers et al. (2007)), we inféd5+1 Young and field dwarf spectra. Young dwarf spectra have wedk K

and M5.1 + 1 spectral types for TWA22 A and B respectively. In thdines and therefore low equivalent widths compared to fisldrds as
upper right corner of each plot are reported theetrors derived from & consequence of their low surface gravity. TWA22 A and B eslare
the residuals to the linear fit. reported as red and green lines, respectively, with thewaated un-

certainties (dashed lines). If we assume a spectral type Mor both
components, the pseudo-equivalent widths of TWA22 AB apjrtar-

Before drawing important conclusions on the validity ofevomedlate between values found for young and field dwarfs

lutionary models at young ages and very low masses, we con-

sider below the first three explanations.

the different spectral bands. The results do not change our anal-
ysis significantly based on continuum fitting or spectrakixek.

It does not &ect the study of narrow lines and our surface grav-

Systematics on the estimation of the relative position aeern ity estim_ation at all. A nonlinea_lr tfierential flux loss could be
IR fluxes of TWA22 A and B seems very unlikely. Our analysigésponsible for our failure to faithfully reproduce the TR&A
relies on several imaging analysis techniques (apertuseopit and.B spectra in H-band using either empirical or syn.t_henc I
etry, PSF fitting, deconvolution), already used and testaci- Praries. Finally, the atmosphere models were also usedious
ious contexts. The tight binary TWA22 AB does not itself eepr conditions (metallicity, mixing length, dierent opacity tables)
sent a dificult case. In addition, at each epoch, consistent resuifghout drastically changing our results.
were found on several observing sequences obtained dinéng t
night. o ) . 5.3. Higher multiplicity hypothesis

Systematics in the spectroscopic observation and extracti
seem more probable for determininfjestive temperature and Considering that our data reduction and analysis are rpimest
surface gravity. Oferential flux losses over thkeor H + K spec- may wonder whether our basic assumptions concerning the sys
tral range may have occurred because of the limited sizeeof tiem itself are correct. Actually, we cannot exclude from ol
SINFONI field of view. The impact of thisfiect can be simu- servations that TWA22 AB is a multiple system of a higher orde
lated by adding a linear slope in our spectral minimizatisaro One or even both components could be in fact unresolved bina-

5.2. Data reduction and interpretation uncertainties
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Fig.12. Top-Left: Comparison of the binary direct mass measure-
ment for diferent TW Hydrae age estimations (de la Reza et al. 2006;
Barrado Y Navascués 2006; Scholz et al. 2007) with the predi
masses of the BCAH98 tracks derived frdfg . Errors on the photom-
etry are propagated on predictions (dotted linBsttom-L eft: Same

as top-left but for predictions frorl,. Top-right: Same as top-left but
for predictions fronM;. Bottom-right: Same as top-left but for predic-
tions from our estimated TWA22/B luminosities. In this plan, predic-
tions from BCAH98, D’Antona & Mazzitelli (1994), and D’Anta &

Temperature (K)

35 4.0 4.5 5.0 5.5 . . s L.
Log(g) Mazzitelli (1997) models are nearly the same within our utadeties.

Fig. 11. Iso-contours plots of K | lines equivalent widths computed o

each spectral template of the GAIA library v2.6.1 Red colati¢ates

high values. The contours for TWA22 A (red) and B (blue) pseud

equivalents widths values are overplotted. The long-dadines rep-

resent limits on TWA22 A (red) and TWA22 B (blue) temperasure

Gravity is estimated inside these temperatures boxes. A separation of 0.4 AUA22 mas) remains below the PSF of
the VLT/NACO images £ 1 AU given the distance of TWA22).
This would explain why the inner binary would not be resolved

ries. In such a case, the deriveteetive temperatures, as well aHowever, we did not notice any PSF-lengthening in the images

the estimated spectral types, would not be strongly modified With a separation of 0.4 AU, we could expect to see one. Does it

Dynamically speaking, the stability of the system would resuggest that the actual separation is significantly smaller

quire the separation of the individual subcomponents tade s

nificantly less than the size of the main orbit, typically aetor

3-4 (Artymowicz & Lubow 1994). To refine this estimate in th

present case, we performed 3-body simulations using the s

plectic code HJS (Beust 2003) dedicated to hierarchicé¢sys

We assumed the fitted orbit and split one of the two compone

into 2 equal mass bodies, with a coplanar orbit with resettte

wide orbit and a given semi-major axis, and assumed iniged z

An orbit with 0.4 AU separation would correspond to an or-
é)ital period of 0.8 yr and a radial velocity wobbles7 km s if
take the 27inclination into account with respect to the plane
of the sky. Even though unlikely, this modulation could navé
@&en detected during the monitoring (split up into two pasiof
and 1 months). But if we assume a separation 6f1 AU to be
compatible with the absence of PSF-lengthening, now thialrad

; ) 1 .
eccentricity. We find that the system remains stable up tpa s§€/0City wobble jumps ta-14kms " over a 0.1yr period. Such
aration of~ 0.4 AU between the two subcomponents. This is % variation vvlas not det.ecﬁ?d in thﬁ radial velocity dapasee(
priori the most stable configuration, because a split inequal | €/X€ira et al. 2009). Finally, no photocenter scatter &spnt
masses would lead to less stability for the lighter companefeYnd gurl two—bhody grbll'[al Sp|L(;tIfOﬂ. A motion eﬁ(ﬁnlazcjs
We also checked that highly inclined relative configuragiane expecte ﬁong the orbital period for a separation @
physically unstable: they inevitably lead to a strong Kazaio- between the subcomponents.

nance characteristic for triple systems (Kozai 1962; Betisi. Ultimately, we cannot definitely rule out the possibilityath
1997) that cause the eccentricity of the inner orbit to beperin at least one of the two components of TWA22 is itself a binary,
up to~ 1, leading to a physical collision between the two indieonsisting of two nearly equal mass bodies. But combined dy-
vidual components. Because of this, 0.4 AU can be consideredhamical and observational constraints show that the ramge o
the widest possible separation for hypothetical sub-corepts. possible separations is fairly narrow, typically 0.1-012. Also
This agree with Artymowicz & Lubow (1994). the system needs to be at least roughly coplanar.
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5.4. Age and membership of TWA22 AB dwarfs. We derived an M& 1 spectral type from continuum fit-

Gi th q t bet b i d model ting, spectral indexes and equivalent widths. Spectraptates
Iven the good agreement between observations and moae re also used to estimalg+=2900+ 200 K for TWA22 A
dictions at 30 Myr, we can consider that the current age esti-

— 200 .
mate of TWA22 AB is possibly incorrect. This age is currentlgndTe”_ZgoquO K for TWA22 B, and the surface gravity was
i

inferred from the membership to TWA. Since the age of TWA onstrained to 4.6 log(g) < 5.5 dex. These fundamental proper-
well established at 8 Myr from various age diagnostics, ialé les can be directly compared with commonly used evolutipna

; : ; tracks provided that the age of the system is known accyratel
explanation concerns the membership to TWA itself. :
p803 identified TWA22 as a new Enember of TWA mainly . The age of TWA22 was still a matter of debate at the be-
from the observed Li absorotion line at 6708 A and Bimis- ginning of our study. TWA22 was reported as a member of the
- A P young association TW Hydrae, and alternatively as a passibl
sion line. The Li line is stronger (E¥W5610 mA) than those of member of the BPMG. At the age of TW Hydrae and BPMG,
early-M dwarfs members ¢ Pic, which led SO3 to suggest anyg new and precious benchmark brought by this system seems
agele Myr (see Fig. 8 of SO3). They denvgd In addition a.phot'o point to an underestimation of the predicted mass from our
tometric distance of 22 pc for TWA22, conf|rr_n|ng the proxiynit hotometry. However, the dynamical mass appears correstly
of this young system. More recently, Mamajek (2005) has digmated by the models if we consider a 30 Myr old system. This
cussed the membership of TWA22 AB to TWA based on its kingsq s to reconsider the membership of TWA22.
matics properties and estimates a probability of 2% for TRIAZ ~\yhile the spectroscopy tends to confirm the youth of this

to be a member of TWA from an implemented convergence polfifsiem 5 recent kinematic study rejected TWA22 as a member
technique (de Bruijne 1999). However, Song et al. (2006) Mekk 1o T\ Hydrae and of the 30 Myr old Tucana-Horologium
tioned that the strong Li line of TWA22AB is observed only,sqqiations. It did not exclude the membership of TWA22 to
for ypungfacnve I\/Ifdwa':;fs in the dlrcta)ctlon ]f)fk;re\é)VA with the ex-he BPMG. Also, we cannot rule out the possibility that TWA22
ception of a very few M-type members of t8ePictoris mov- ¢ 1ot associated with anv of these Moving arouns
ing group (BPMG). Finally, Mentuch et al. (2008) obtained 1c1 ! w y ving groups.
new visible h|gh-resplut|on §pectrum of TWA22 AB They con- Finally, we do not firmly exclude that the TWA22 AB com-
firm the strong equivalent line of the 6708 A lithium absorpsonent could in fact be unresolved binaries with coplanaein
tion (EW=616+ 21 mA, the strongest measured in their samplgrbits characterized by semi-major axis lower than 0.4 Abe T
composed of young association members). They estifiate model predictions would match the measured dynamical nfass o
of 2990+ 13 K (compatible with the individuales+ derived in 3 triple or quadruple system. In this context, future mafitp
Part 4.4) and log(g4.2+ 0.05 dex for the unresolved systemof TWA22 AB with improved angular resolution could allow the
These new elements tend to confirm that TWA22 is a young s¥gsolution of the hypothetical inner binaries.
tem (age< 30 Myr; see BCAH98 predictions).
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5.2 Contrainte de I'dge du systéme

Les conclusions de I'étude sur TWA 22 dépendent radicalement de |'estimation de I'dge du systéme.
Notre meilleure opportunité pour contraindre ce parametre repose sur I'étude de I'appartenance du systeme
aux associations jeunes et proches. Ce chapitre décrit le travail que j'ai mené dans ce sens.

5.2.1 Etudes passées

TWA22 a été identifiée comme un membre de I'association TW Hydrae (~ 8 Myr) par Song et al.
(2003) sur la base de la présence d'une absorption forte du Lithium 3 A\ =6708 A, une forte raie d’émission
de H,, du positionnement de I'objet dans des diagrammes Mg vs V-K, sa luminosité en X (L/Lx), et
de ses mouvements propres (PM) sur le ciel. En 2005 (soit 1 an aprés le début du suivi de I'orbite),
Mamajek (2005) annonce que TWA 22 a une probabilité inférieure a 2% d'&tre membre de I'association
en se basant sur les mouvements propres de I'objet et une technique de convergence cinématique. Song
et al. (2006) remet en cause les conclusions de I'étude de Mamajek (2005) sur la base d’erreurs introduites
dans les parallaxes Hipparcos des membres de I'association inclus dans I'étude cinématique. Etant donné
la forte raie du Lithium, il conclut que I'objet est trés probablement un membre de TW Hydrae ou de
I'association 3 Pictoris (~ 12 Myr). L'analyse spectroscopique de Mentuch et al. (2008) ainsi que celle
présentée dans la partie 4.2.4 n'apportent pas de conclusions définitives sur I'dge du systeme. Parmi tous
les indicateurs d’'dge, la raie du lithium permet de distinguer un objet de ~ 10 Myr d'un objet 20 Myr
plus vieux. Cependant, cet estimateur devient moins précis lorsque I'objet est tardif (donc froid) du fait du
ralentissement de la combustion du lithium avec la température. Cela est bien illustré en suivant |'évolution
des largeurs équivalentes de la raie 3 6708 A en fonction du type spectral dans les figures 9 et 13 de Torres
et al. (2008). On voit cependant que la raie est beaucoup plus forte que celle des objets tardifs de AB Dor
(50-150 Myr), ce qui indique que le systéme est plus jeune.

Pour valider/exclure TWA 22 de I'association TW Hydrae, nous avons donc mené une étude cinématique
complémentaire. Elle repose sur la mesure de la parallaxe trigonométrique du systéme et sur la premiére
détermination de la vitesse radiale projetée du systéme par rapport a I'observateur. Les résultats sont
présentés dans la partie 6.0.4.

5.2.2 Article A&A : Parallaxe trigonométrique de TWA 22AB et analyse cinématique
de son appartenance aux associations d’étoiles proches
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ABSTRACT

Context. TWA22 was initially regarded as a member of the TW Hydrae association (TWA). In addition to being one of the youngest
(= 8 Myr) and nearest (= 20 pc) stars to Earth, TWA22 has proven to be very interesting after being resolved as a tight, very low-
mass binary. This binary can serve as a very useful dynamical calibrator for pre-main sequence evolutionary models. However, its
membership in the TWA has been recently questioned despite due to the lack of accurate kinematic measurements.

Aims. Based on proper motion, radial velocity, and trigonometric parallax measurements, we aim here to re-analyze the membership
of TWA22 to young, nearby associations.

Methods. Using the ESO NTT/SUSI2 telescope, we observed TWA22 AB during 5 different observing runs over 1.2 years to measure
its trigonometric parallax and proper motion. This is a part of a larger project measuring trigonometric parallaxes and proper motions
of most known TWA members at a sub-milliarcsec level. HARPS at the ESO 3.6m telescope was also used to measure the system’s
radial velocity over 2 years.

Results. We report an absolute trigonometric parallax of TWA22 AB, 7 = 57.0 + 0.7 mas, corresponding to a distance 17.5 + 0.2 pc
from Earth. Measured proper motions of TWA 22AB are y,cos(6) = —175.8 £ 0.8 mas/yr and ps = —21.3 + 0.8 mas/yr. Finally, from
HARPS measurements, we obtain a radial velocity V,,; = 14.8 £ 2.1 km/s.

Conclusions. A kinematic analysis of TWA22 AB space motion and position implies that a membership of TWA22 AB to known
young, nearby associations can be excluded except for the S Pictoris and TW Hydrae associations. Membership probabilities based
on the system’s Galactic space motion and/or the trace-back technique support a higher chance of being a member to the 8 Pictoris
association. Membership of TWA22 in the TWA cannot be fully excluded because of large uncertainties in parallax measurements
and radial velocities and to the uncertain internal velocity dispersion of its members.

Key words. Astrometry: trigonometric parallaxes — Techniques: radial velocities — Stars: binaries, distances, fundamental parameters
— Galaxy: open cluster and association

1. Introduction member to Earth. However, more recently, Mamajek (2005)
. . has performed a convergent point analysis using several TWA
Over the past decade, various coeval moving groups O,f SErs  embers. He found that TWA22 has a low probability of
have been discovered in the .solar neighborhood, includ- membership in the TWA. This conclusion was refuted by
ilr,lg Athrelz well—knolw 1119 9assocmt1011)1.s, TW Il-lIydra}fe (herealgt.er Song et al. (2006) arguing a lack of reliable distance determi-
BW ’d z;sltner et al. 17)1’ B ICtO;IS ,12 erea tI_eIr [f TS nations for most TWA members to firmly reject TWA22’s mem-
harra fo Y avascufzrs etlfll - 1999), 2;1 K ucan(g/ “;) fboﬁ%ggn bership. Song et al. (2006) argued instead that the strong lithium
Srerea ter 1. 2000 l,if;l_ or, uckerman & We > line seen at TWA22, rarely seen among other stars with similar
orres et al. 2 )- ese groups occupy an important as- spectral types, implies a probable membership to TWA or 3 Pic.
trophysical niche thanks to their proximity (< l.OO pc) agd youth During a VLT/NACO deep-imaging survey for close com-
(< 100 Myr). They offer the best targets for various studies, such anions to stars in voune associations. TWA22 was resolved as
as imaging searches for young brown dwarf and planetary mass pat yOUNE s8¢ ; . .
’ . S - a tight (= 100 mas) binary with a projected physical separation
companions, proto-planetary or debris disk-related programs, of 1.76 + 0.10 AU (see Bonnefoy et al. 2009)

etc. Any young (sub)stellar binary members in tight orbits Regardless of TWA22’s membership in TWA or 3 Pic,

in these moving groups can serve as valuable calibrators for TWA22 AB is a precious dynamical mass calibrator because of

evolutionary models. its young age (~ 10 Myr) and the low masses of its components
Song et al. (2003) identified the TWA22 system as a new A well-known age and a distance are crucial to the validity of

member of TWA based essentially on the presence of a strong calibrating evolutionary model calculations. Therefore, there is

Li 16708 absorption feature and its close proximity to TWA in . . .
. . need for accurate observational data, such as the trigonometric
the sky. A further proper motion analysis led Scholz et al. (2005) . . .
parallax, proper motions, and radial velocity.

to conclude that TWA22 could indeed be the nearest TWA . . .
As a part of a larger project for the trigonometric parallax de-

Send offprint requests to: teixeira@astro.iag.usp.br termination of all TWA members, we performed astrometric and
* Based on observations performed at the European Southern photometric observations of TWA22 AB at ESO NTT/SUSI2
Observatory, Chile (76.C-0543, 077.C-0112, 078.C-0158, 079.C-0229).  (La Silla - Chile). Radial velocity measurements were also ob-
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tained to complete the kinematic analysis of TWA22 AB. Using
these new data, we performed a kinematic analysis to test the
membership of TWA22 AB in TWA, g Pic, and Tuc-Hor. Our
analysis uses only moving- group members with Hipparcos mea-
sured distances. In addition to Hipparcos moving-group mem-
bers, we used 2M1207A whose accurate trigonometric distance
was obtained from gound-based measurement (Ducourant et al.
2008). The possibility of TWA22 AB being a member of other
nearby groups was investigated and discarded by more evident
incompatibilities.

We present observation and data reduction in Sect. 2, and in
Sect. 3, we discuss the membership of TWA22 in TWA, S8 Pic,
and Tuc-Hor. The conclusion is provided in Sect. 4.

2. Observations and data treatment
2.1. Trigonometric parallax and proper motion

We used ESO NTT-SUSI2 which provides a good compromise
between a large field of view (5.5" x 5.5") for a sufficient sam-
pling of background stars and a small pixel size (80.5 mas) nec-
essary for sub-milli arcsecond astrometry. Data were acquired
over five observational epochs, and all observations were ob-
tained around the meridian transit (hour angle < 0.5h). In our
imaging, we used an I-band filter to minimize the differential
color refraction effects (DCR). Residual DCR effects were re-
moved from single observations following the method described
in Ducourant et al. (2007). Multiple images were obtained at
each epoch to reduce astrometric errors. The image of highest
quality is selected as a master frame that will be used for cross-
identification, alignement and scaling. The alignment of CCD
axes and the plate scale were estimated using 2MASS catalog
sources (Cutri et al. 2003).

A stellar point-spread function for each frame was fitted
using the DAOPHOT II package (Stetson 1987). Then, we cre-
ated catalogs of measured positions (x, y), internal magnitudes,
and associated errors for all stars on each frame. Observational
data were processed through a global treatment, as described in
Ducourant et al. (2007, 2008), and a solution was derived for
TWAZ22 AB relative to background stars (14.5 <1 < 18.5 mag).
In our astrometry data reduction and analysis, we ignore any in-
fluence of binarity. But, we assessed the effect of binarity in Sect.
2.2. Then, a statistical conversion from relative to absolute par-
allax and proper motions, based on the Besangon Galaxy model
(Robin et al. 2003, 2004), was derived (Axr = 0.35 + 0.01 mas,
Apgcos(0) = —5.43 £ 0.02 mas/yr, Aus = +2.98 + 0.02 mas/yr).
Both the final estimated TWA22 AB (@ = 10"17726.79%, 6 =
—53°54726.5", epoch = 2006.763 yr) proper motion and trigono-
metric parallax are given in Table 1. In a separate table (Table
2), apparent and absolute Bessel (V, R, I) and 2MASS (J, H, K)
magnitudes (Cutri et al. 2003) are listed.

Figure 1 presents the apparent displacement of TWA22 AB
relative to the background stars due to the parallax and proper
motion.

Table 1. Absolute astrometric parameters for TWA22 AB and radial ve-
locity derived in this work.

T d [laCOS((S) Ms de
mas pc mas/yr mas/yr km/s
57.0+£0.7 17.5+£0.2 -175.8+0.8 -21.3+0.8 14.8+2.1
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Fig. 1. Apparent astrometric displacement of TWA22 AB together with
the best parallax and proper motion fit of the data. Blue dots correspond
to weighted mean positions at each observational epoch.

Table 2. Apparent and absolute magnitudes of TWA22 AB: V, R, I
Bessell filter data from this work and J, H, and K data from 2MASS.

m M
(mag)
Vo 13.99+£0.02 12.77 +0.19
R 1250+0.14 11.28+0.19
I 11.13+0.23 9.91 +0.18
J 8.55 +0.01 7.33 £0.07
H 8.09 + 0.04 6.87 +£0.10
K 7.69 £ 0.02 6.47 £ 0.07

2.2. Impact of binarity onto the parallax determination.

With ESO NTT/SUSI2, it is not possible to resolve two com-
ponents of TWA22 AB. Therefore, with our astrometric obser-
vations we are measuring the photocenter of the system. This
photocenter may not coincide with the center of mass because
these two different positions depend on the ratio of mass and lu-
minosity of the components. A photocenter of a binary should be
affected by an elliptic, periodic movement with the same period
as the binary orbit. The amplitude of this variation depends on
the orbital parameters, mass, and luminosity ratios.

Following Van de Kamp (1967), our condition equations for
TWA22 AB were modified to include the photocentric move-
ment. The condition equations are written for each star on each
of the N frames considered (including the master frame). These
equations relate the measured coordinates to the stellar astromet-
ric parameters:

Xo + AXo + ux(t — t9) + Fx(t) + aQ, = a1 x(t) + ary(t) + az (1)
Yo+ AYy + uy(t — to) + nFy(t) + aQs = b1x(t) + byy(t) + bs (2)

where (Xj, Yy) are the known standard coordinate of the star at
the central epoch 7y and (x(¢), y(r)) are the measured coordinates
on the frame (epoch ¢) that need to be transformed into the mas-
ter frame system. AXy, AYy, ux, ty, 7, and @ are the unknown
stellar astrometric parameters. Both AXj and AY; yield correc-
tions of the standard coordinates of the star on the master frame,
ux and uy are projected proper motions in right ascension and
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Table 3. Heliocentric coordinates (X, Y, Z) and Galactic velocities (U, V, W) of TWA22 AB together with mean values for TWA, 8 Pic and

Tuc-Hor.
Name X Y Z U v w Age d
pc km/s Myr pc
TWA22 35+02 -172+02 0.7+£0.2 -8.0+04  -17.1£2.1 -9.0£0.2 <10(1) 17.5+0.2
TWA 14.4+8.7  -46.9+5.3  22.5+25 -10.0£2.0 -17.6x14 -4.8+1.1 8(2) 55+7
B Pic 9.2+289  -7.5+13.0 -13.2+6.5 -109+19 -16.1+x1.0 -9.0+1.2 12(3) 34+14
Tuc-Hor 14.1+17.7 -19.4+8.0 -349+3.5 -9.5+1.7 -20.6x1.7 -0.6£2.6 27 (4) 46+5

declination, 7 is the parallax, and « is a semi—major axis of
the photocentric trajectory relative to a barycenter. Coeflicients
(a;, b;) are unknown frame parameters that describe the trans-
formation to the master frame system, (F,, Fs) are the paral-
lax factors, and (Q,, Qs) are known orbital factors (based on
Bonnefoy et al. (2009) orbital data). The unknown coefficient
a is given by @ = a(R — ) where a is the semi-major axis
of TWA22B’s orbit around TWA22 A, R is a fractional mass,

R = MKI;VIB’ B is the fractional distance of the primary to the

photocenter 5 = W
between A and B.

Although it is impossible to include the parameter o formally
as a variable in our equations, we could externally determine
its value to correct Xy, Yy for the orbital motion of photocenter
around barycenter. For this, we assumed the mass—luminosity
relations as: M o (L)">3 and used the extrapolated magni-
tudes in the I-band adapted from Bonnefoy et al. (2009): Am; =
0.46 — 0.87 mag to determine @Q, and Qs and correct Xy, Yo
from these quantities. The resulting astrometric parameters for
TWAZ22 AB are then: 7 = 56.4+0.7 mas, y,cos(6) = —178.2+0.7
mas/yr, and ps = —9.4 + 0.8 mas/yr.

where Am is the magnitude difference

We note that the parallax value obtained from this study is
within 1o, of the one given in Table 1 where it did not con-
sider the effect of photocenter’s periodic movement. On the other
hand, we observe a large variation in the proper motion in dec-
lination. This suggests that our astrometric data may not cover a
long enough time interval to properly account for the 5.144 yr,
orbital periodic signal from Bonnefoy et al. (2009). The influ-
ence of this signal over 1.2 yr (duration of the observational
program of TWA22 AB) is mainly equivalent to an offset of the
proper motion in declination. We therefore conservatively stick
to the values given in Table 1 as the best fit to our data.

2.3. Radial velocity

TWA22 AB was observed with HARPS (Mayor et al. 2003)
over 2 years. HARPS is a high-resolution (R=115,000) fiber-
fed cross-dispersed echelle spectrograph functioning on the
ESO/3.6m telescope. For TWA22 AB (V = 13.99), we used 15
min exposures to obtain 60 spectra with SNR ranging from 6
to 10. The standard HARPS reduction pipeline was used to de-
rive radial velocities from the cross-correlation of spectra with
a mask for an M2 star. The instrument is generally stable over
one night (nightly instrumental drifts < 1 m.s™' ), and we
performed a precise nightly wavelength calibration from ThAr
spectra (Lovis & Pepe 2007). Out of these measurements, we
estimated a heliocentric radial velocity V, = 14.8 +2.1 km.s™!
for the system. This radial velocity is likely to be affected by
the SB1 status of TWA22 AB. We took the binary nature into
account in our uncertainty value by simulating expected ampli-
tudes from the binary orbital motion based on the parameters
from Bonnefoy et al. (2009).

3. Kinematic analysis

Based on new trigonometric parallax, proper motion, and radial
velocity, we re-examine below the membership of TWA22 AB to
TWA, g Pic, and Tuc—Hor. Membership in other young, nearby
associations was rejected by more evident discrepancies in age,
distances, etc.

3.1. Space motion

To test the membership of TWA22 AB, our first approach is to
statistically compare its galactic space motion with the mean
UVW values for TWA, 8 Pic, and Tuc-Hor members. Only stars
with known trigonometric parallaxes were considered here be-
cause accurate distances are crucial in the UVW calculation.
For TWA, our sample set includes TWA 01, TWA 04, TWA 09,
and TWA 11 with trigonometric parallaxes from the Hipparcos
catalog (ESA 1997)and 2M1207A from Ducourant et al. (2008).
Although TWA19 has a Hipparcos parallax, we did not consider
it here because Mamajek (2005) classified it as non TWA mem-
ber. SSSPMJ1102-3431 TWA member (Teixeira et al. 2008)
has also been excluded from our study because no ra-
dial velocity was available. Their radial velocities were ex-
tracted from Table 1 of Mamajek (2005) (Torres et al. 2003
data for TWA 01 and TWA9A; Torres et al. 1995 for TWA4,
Reid 2003 for TWA11; and Mohanty et al. 2003 for 2M1207A).
For B Pic, we used the list of suggested members by
Torres et al. (2006). Astrometric measurements and radial ve-
locities were respectively obtained from the Hipparcos cata-
log (ESA 1997) and the Table 6 of Torres et al. (2006). Finally,
for Tuc-Hor, astrometric measurements and radial veloci-
ties were respectively obtained from the Hipparcos catalog
(ESA 1997) and Kharchenko et al. (2007) for suggested mem-
bers by Zuckerman & Song (2004) and Torres et al. (2008). The
selection of stars and the original data used in our analysis
are presented in Table 4. Calculated mean space motions of
TWA, B Pic, and Tuc-Hor are reported in Table 3, together
with their spatial heliocentric coordinates and velocities for
TWA22 AB. In this Table positive X(U) points to the Galactic
center, Y(V) is positive in the direction of Galactic rotation
and Z(W) is positive toward the north Galactic pole. Ages
are from (1) Song et al. (2003), (2) De la Reza et al. (2006), (3)
Ortega et al. (2004), (4) Makarov (2007).

The mean values derived here (Table 3) for TWA, 8 Pic,
and Tuc-Hor are in good agreement with published values : (-
11, -18, -5), (-11, -16, -9), and (-11, -21, 0) from Table 7 of
Zuckerman & Song (2004) and (-10.5+0.9,-18.0+1.5,-4.9+
0.9), (-10.1£2.1,-15.9+0.8, -9.2+1.0), and (-9.9+1.5, =20.9+
0.0,—1.4 £ 0.9) from Table 1 of Torres et al. (2008).

Since Hipparcos proper motions were derived from obser-
vations covering only a small time interval, we also calculated
mean spatial motions of these associations using Tycho-2 proper
motions (Hoeg et al. 2000) and we obtained nearly the same re-
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T
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Nb (neighbours)

Fig. 2. Number of 8 Pic members in a sphere of 20 radius in the UVW
space around each member. Sigma is the velocity dispersion for this
association.

sults: (-10.1, -17.3, -5.0), (-10.8,-16.0,-9.1), and (-9.6, -20.8, -
0.5), respectively, for TWA, g Pic, and Tuc-Hor.

To test the membership of TWA22 AB to TWA, S Pic, and
Tuc-Hor, based on its space motion, we applied a y? test with 3
degrees of freedom using their space motion measurements. We
find the probabilities that TWA22 AB space motion be compat-
ible with the mean space motion of 8 Pic, TWA and Tuc-Hor
are 50%, 1% and 0.5% respectively. An alternative approach is
to perform a k-NN analysis in the UVW space (implemented
by Venables & Ripley 2002, R Development Core Team 2008)
where we computed the distance of TWA22 to all members of
these associations. Among the k nearest neighbors to TWA22,
the fraction of members for a given association gives the mem-
bership probability for that group. This k-NN analysis corrobo-
rates that TWA22 is more likely a member of 8 Pic than TWA
and Tuc-Hor. Both calculations tend to reject TWA and Tuc-Hor
as a host association for TWA22 AB.

Our final approach is to count the number of g Pic, TWA,
and Tuc-Hor members (or neighbors) within a sphere of fixed
radius in the UVW space, centered at TWA22’s value and at
each individual member of these associations. Radii are selected
proportional to the velocity dispersions of the associations. We
found that UVW spatial densities of TWA and Tuc-Hor mem-
bers around TWA22 are significantly lower than the averaged
one found in both associations. In contrary, the UVW spatial
density of 8 Pic members around TWA22 (within 2¢0°) is similar
to the average density in 8 Pic (see Fig. 2).

Membership probabilities and association member density
around TWA?22 support a possible membership in the S Pic as-
sociation. The membership of TWA22 in TWA cannot be firmly
evaluated because of the paucity of high-quality kinematic data
for most of its members.

3.2. Trace-back

Another way to test the membership of TWA22 AB to TWA,
B Pic, and Tuc-Hor is to use the trace-back technique to com-
pare the Galactic space position of TWA22 AB and TWA, 3 Pic,

100 ————T T~ T T T T

80

T T T T T

60

T

< L Tucana
£
w
5 40 -
L TWA
20
L Beta Pic
=
Lo b v b b b b |
-1 -10 -8 -6 -4 -2 0

Time

Fig. 3. Distances between TWA?22 AB and three moving groups (TWA,
B Pictoris, and Tucana-Horologium moving groups) for the past 12
Myrs.

and Tuc-Hor backward in time. To avoid using any uncertain
values for the solar peculiar motion (Mihalas & Binney 1981;
Dehnen & Binney 1998; Makarov 2007) by transforming helio-
centric velocities into LSR velocities, we decided to work in a
reference system centered, along time, on TWA22 AB instead.
We present, in Figure 3, the distance between TWA22 AB and
the center of each association in time. We note that TWA22 is
always closer to 8 Pic than to TWA and Tuc-Hor. Since the mean
motions of the associations derived here are in good agreement
with values from the literature, the few TWA members consid-
ered here may not have seriously affected the result.

4. Conclusions

Motivated by the importance of the young, very low-mass astro-
metric binary TWA22 AB as an important calibration point for
stellar theoretical calculations, we measured its precise trigono-
metric parallax (57.0 = 0.7 mas), proper motions (—175.8 + 0.8
mas/yr,—21.3 + 0.8 mas/yr), and radial velocity (V,,q = 14.8 +
2.1 km/s). These parameters are fundamentals for determin the
physical properties of the tight binary system (Bonnefoy et al.
2009).

Our high-quality astrometric measurements along with
HARPS radial velocity measurement allow us to discuss the
membership of TWA22 AB to nearby associations. Our kine-
matical study shows that membership by TWA22 AB in known
young, nearby associations can be excluded except for the g
Pictoris and TW Hydrae associations. Membership probabilities
based on the system space motion or the use of trace-back tech-
nique also support possible membership of TWA22 AB in the
B Pictoris association. Membership in the TWA cannot be fully
excluded because of the current lack of precise parallax mea-
surements for most of its members. Our results are, to some ex-
tent, inconclusive about the membership of TWA22 AB in TWA
or 3 Pic, but they are consistent with that from an age analysis.
The location of TWA22 AB on a color-magnitude diagram sup-
ports its age being about 10 Myr but cannot be determined pre-
cisely enough to distinguish from 8 (TWA age) and 12 Myr (8
Pic moving group age). Precisely known trigonometric distances
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of many more TWA members, an aim of our larger astrometric
program of observing all known TWA members, should improve
the situation soon.
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Table 4. Original data for 8 Pictoris, TWA and Tucana/Horologium members used in our kinematical analysis from ESA 1997, Mamajek (2005), Torres et al. (2006) and Ducourant et al. (2008)
together with the derived heliocentric spatial coordinates and velocities derived in this work.

ident alpha delta \% T UaCOS(0) s Vr X Y Z U \ W
(hms) () mag (mas) (mas/yr) (Km/s) (pc) (Km/s)
HIP10679 021724.68 +284431.0 7.75 29.40+5.39 98.15+6.96 -67.41+5.77 5.0£04 -24.0 169 -17.2 -12.6£19 -14.0+3.2 -6.0+ 1.1
HD 14082 02172523 +284442.8 6.99 25.37+2.84 94.34+3.00 -72.17+2.83 4.6+£0.3 -27.8 19.6 -20.0 -132+12 -169+2.2 -7.3+ 0.7
AG Tri 022729.20 +3058252 10.12 23.66+2.04 79.50+2.26 -70.09+1.54 7.0+1.1 -31.1 209 -195 -14.0+12 -150+1.7 -8.8+ 0.8
BD+05 378 02412584 +0559189 10.28 24.67+2.41 82.32+4.30 -55.14+2.72 10.0+0.0 -26.5 6.7 -299 -12.1+0.8 -165+19 -6.6+ 0.4
HD 29391 04 37 36.11 -022824.2 5.22 33.60+0.91 43.32+0.81 -64.23+0.61 21.0+0.0 -24.3 -82 -152 -14.0+0.1 -162+03 -10.1+0.1
GJ 3305* 04 37 36.11 -022824.2 5.22 33.60+0.91 43.32+0.81 -64.23+0.61 20.1+£0.0 -24.3 -82 -152 -132+0.1 -16.0+0.3 -9.6+ 0.1
V1005 Ori 04593481 +014701.5 10.05 37.50+2.56 37.15+2.18 -93.94+1.48 18.7+0.0 -23.3 74 -10.7  -11.7£03 -16.9+0.8 -9.4+ 0.3
CD-57 1054 050047.09 -571526.1 10.02 38.08+1.07 35.64+1.09 72.80+0.98 19.4+0.3 -1.5 -20.8 -159 -10.8+£0.3 -16.7+0.3 9.2+ 0.2
HIP23418 050158.79 +095859.9 11.45 31.20+8.56 17.18+8.75 -81.96+5.42 17.3+0.0 -29.8 55 -104 -124+1.1 -144+33 -10.0+1.7
HD 35850 052704.75 -115403.0 6.30 37.26+0.84 17.19+0.69 -49.30+0.64 22.8+0.0 -20.2 -13.8 -109 -13.2+0.1 -17.1+£0.1 -9.9+ 0.1
Beta Pic 054717.08 -510400.2 3.85 51.87+0.51 4.65+0.53 81.96+0.61 20.2+0.4 33 -16.3 9.8 -109+0.1 -162+03 9.2+ 0.2
AO Men 061828.22 -720242.1 9.95 25.99+1.02 -8.14+0.98 71.42+1.15 16.320.0 74 -33.1 -182 9.7+£0.5 -16.3+0.1 -8.8+0.2
HD 139084B 153857.60 -574226.4 8.14 25.15+1.09  -52.87+1.11 -105.99+1.03 0.1+2.0 32.1 -235 -1.3 -119+1.7 -159+14 -10.1£0.5
V343 Nor* 153857.60 -574226.4 8.14 25.15+£1.09  -52.87+1.11 -105.99+1.03 42+14 321 -235 -1.3 -8.6+1.2 -183+1.1 -10.3+0.5
V824 Ara 17172554  -665702.5 6.87 31.83+0.74  -21.84+0.58 -136.47+0.64 5.9+0.0 247 -173 -8.8 -8.1+0.3 -17.5+03 -9.3+0.2
HD 155555C* 17 1725.54  -66 57 02.5 6.87 31.83+£0.74  -21.84+0.58 -136.47+0.64 2.7+1.8 2477 -17.3 -8.8 -10.6£14 -158+1.1 -8.4+ 0.5
HD 164249 18 03 03.41 -513855.7 7.01 21.34+0.86 3.46+0.86 -86.46+0.56 0.5+04 432 -143 -113 7.0+ 0.5 -155+0.6 9.0+ 04
HD 164249B* 18 03 03.41 -513855.7 7.01 21.34+0.86 3.46+0.86 -86.46+0.56 -2.4+1.3 432 -143 -11.3 9.6+1.2 -14.6+0.7 -8.3+ 0.5
HD 168210 18 19 52.21 2916324 8.72 13.25+1.41 2.84+1.83 -47.16+1.17  -7.0£2.6  74.8 4.4 -8.8 -7.1+£2.6 -15.0+1.6 -7.8+ 1.1
HD 172555 184526.86 -645215.2 4.78 34.21+0.68 32.67+0.51 -148.72+0.45 3.8+0.0 233 -13.1 -11.8 95+0.3 -164+03 -10.0+£0.2
CD-64 1208* 184526.86  -645215.2 4.78 34.21+0.68 32.67+0.51 -148.72+0.45 1.0£3.0 233 -13.1 -11.8 -11.8+24 -15.1+14 -89+ 1.2
PZ Tel 1853 05.86  -501049.1 8.43 20.14+1.18 16.64+1.32 -83.58+0.87 -3.4+0.7 451 -11.1 -17.6 -10.6+0.8 -154+1.0 -7.9+ 0.7
Eta Tel 192251.18 -542525.4 5.03 20.98+0.68 25.57+0.75 -83.03+0.49 0.0£0.0 409 -12.6 -21.1 9.0+0.3 -154+0.5 -8.2+ 0.3
HD 181327 192258.92 -543216.3 7.04 19.77+0.81 23.84+0.89 -81.77£0.57 -0.7£0.0 433 -134 -224 99+ 04 -16.0+£0.7 -8.0+£ 04
AT MicN 20415097 -322603.6 10.27 97.80+4.65 269.32+6.55 -365.69+4.65 -4.5+0.0 8.1 1.6 -6.1 -10.2+04 -17.0£0.8 -10.5+0.7
AT MicS 20415097 -322603.6 10.27 97.80+4.65 269.32+6.55 -365.69+4.65 -5.2+0.0 8.1 1.6 -6.1 -10.8+04 -17.1+0.8 -10.1£0.7
AU Mic 204509.34  -312024.1 8.81 100.59+1.35 280.37+1.58 -360.09+0.98  -6.0+1.7 7.8 1.7 -6.0 -11.3x13 -16.7+x04 9.6+ 1.0
WW PsA 2244 57.84  -331500.7 11.70 42.35+£3.37  183.12+£2.50 -118.87+2.21 2.2+0.0 10.8 24 209 -126x1.1 -179«15 -11.1£0.7
TWAO1 11015195 -3442169 1092 17.72+2.21  -66.90+1.78 -12.36+1.42 12.7+0.2 7.8 -514 220 -12.0+18 -18.0+0.8 5.1+ 1.3
TWAO04 112205.34  -244639.5 8.89 21.43+2.86  -85.45+1.89 -33.37+2.12 9.3+1.0 57 -384 260 -11.8+18 -17.7+1.6 -6.8+ 1.7
TWAOQ9A 11482426 -372849.0 11.13 19.87+2.38  -54.10+2.12 -19.97+1.54 9.5+0.4 152 -435 20.2 -6.6+1.2 -149+09 -3.5+ 1.0
TWAI1 1236 01.07 -395210.0 5.78 14.91+0.75  -55.92+0.70 -24.00+0.52 6.9+1.0 30.6 -53.7 26.1 -10.1£0.8 -17.0+1.0 -5.4+ 0.6
2M1207 12073346 -3932539 20.15 19.10£0.40  -64.20+0.40 -22.60+0.40 11.2+2.0 195 -442  20.1 <79+ 0.8 -183x1.7 -3.5+0.8
HIP490 00055247 -4145104 7.51 24.85+0.92 97.62+0.59 -76.40+0.73 1.6+1.3 10.6 -5.5 -384 98+0.5 -21.5+0.8 -1.3+1.2
HIP1113 001352.83 -7441174 8.76 22.86+0.87 84.14+0.81 -47.52+0.78 8.8+0.2 19.2 -26.1 -294 -9.0£0.5 -199+0.6 -1.3£ 0.3
HIP1481 00 18 26.01 -63 28 38.5 7.46 24.42+0.68 90.37+0.60 -58.98+0.67 6.6+0.3 154 -19.0 -32.8 9.0+ 04 -20.0+£0.5 -0.8+ 0.3

SONRWAULY gV ZZVAMLL T8 19 BIRXIDL Y



ident alpha delta \% Vs Hac0S(0) Us Vr X Y Z U \'% w
(hms) () mag (mas) (mas/yr) (Km/s) (pe) (Km/s)
HIP2484 00313256 -625729.1 436 23.35+0.52 82.48+0.42 -54.37+0.47 14.0£3.0 15.1 -202 -34.7 -53+1.1 -23.1x1.5 -62+24
HIP2487 003133.36 -625755.6 4.53 18.95+4.35 87.95+4.06 -45.79+3.96 9.8+0.0 18.6 -248 -427 -11.1+35 -241+46 -3.0+13
HIP2578 003243.79 -630153.0 507 21.52+0.49 86.15+0.39 -49.85+0.46 5.0+1.2 163 -22.0 -37.6 -104+0.5 -19.9+0.7 1.0+ 1.0
HIP2729 003451.09 -615457.7 9.56 21.78+1.01 87.33+0.89 -53.14+£0.96 -1.0+£3.0 156 -212 -377 -121+x12 -17.7x1.6 62+25
HIP9141 01574891 -2154049 8.07 23.61+x1.03 103.86+0.98 -50.89+0.75 5703 -11.1 35 -40.7 -104+04 -21.5+09 -13+03
HIP12394 02393522 -681601.0 4.12 21.27+0.50 87.40+0.42 0.56+0.50 6.4+2.2 106 -31.0 -33.7 -11.0+£06 -17.0+1.5 32+ 1.6
HIP16853 033653.32 -495728.9 7.62 24.00+0.66 89.96+0.66 1.82+0.70 14.4+0.9 44 -258 -325 -10.1+0.3 -205+0.6 -0.8+0.8
HIP21965 044317.17 -233741.9 7.12 17.17x1.24 50.00£0.81 -13.28+0.93 19.3+29 -33.7 -31.2 -358 -11.5+17 -209+17 -23+1.9
HIP100751 202538.85 -564405.6 194 17.80+0.70 7.71£0.58 -86.15+0.45 2.0+3.0 434 -150 -324 -6.4+23 -222+12 -1.7+1.7
HIP105388 21204993 -5302023 8.65 21.81+1.17 30.00£1.16 -94.36+0.60 -1.6+0.2  32.0 9.0 -31.6 -8.2+04 -20.0+1.1 -0.3+x0.2
HIP107947 215209.67 -620307.7 7.22 22.18+0.80 43.57+0.47 -91.84+0.49 14+06 28.1 -159 -31.5 -9.1£0.5 -198+0.7 -0.1x04
HIP108195 21551134 -615311.0 592 21.49+0.67 43.53+0.38 -90.56+0.42 1.0£3.0 288 -16.3 -32.7 94+19 -20.1+x12 03+2.1
HIP116748 233939.35 -691144.1 8.17 21.64+1.32 79.04+1.15 -67.11+1.20 7402 213 -23.5 -33.6 -95+0.8 -219+1.1 -09+04
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172 CHAPITRE 5. CALIBRAT