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Ces images (champs DSS de ~ $0°) montrent toute la “dynamique” en ri-
chesse offerte par 1'étude des amas stellaires. En haut, NGC 6994 (73° objet
de Messier) qui n’apparait que comme un quadruplet d’étoiles. En bas, w
Centauri offre un fabuleux poudroiement avec une masse totale estimée a
5x10° masses solaires M (Meylanetal. [1995]). . . . ... ... ......

Distribution en (¢, b) des 1200 amas du catalogue de Lynga [1987]. Tres peu
d’objets sont en dehors du Plan, méme si la dispersion est plus marquée
vers 1’Anticentre o1 1’on rencontre les AOs les plus vieux qui ont justement
survécu grace a leur grande hauteur Z au-dessus du Plan (ona Z = d sinb,
ou d estla distance del'amasen parsecs). . . ... ... .. ... ......

Surimpression des contours IRAS 100 ym sur une image de la Digitized
Sky Survey du champ de 1’AO Berkeley 93. L'amas, dont les membres
sont tres faibles, est quasiment invisible sur la photo mais sa position est
encadrée pour montrer I'imbrication apparente — a confirmer cependant
par des observations (sub)millimétriques — avec le complexe moléculaire,
et cela bien que I’AO soit relativement 4gé avec environ 10® ans. . . . . . .

Diagramme couleur vs. magnitude instrumentale pour toutes les sources
sur les plaques ESO B et R de NGC 2516. Pour éviter le plus gros de la
pollution, et en considérant la proximité de I’amas, on ne garde que les
sources de R < 13.5. C’est sur ces sources brillantes que ’on effectuera une
sélection des membres de I’AO (ci-dessous). . . . . ... ... ... .....

A gauche pour la coupure aux étoiles les plus brillantes, le CMD en magni-
tudes instrumentales des étoiles considérées comme membres de Messier
41 = NGC 2287 (en gros points) est superposé au CMD sur toute la plaque
(points fins). Trois morceaux dans la séquence principale supérieure de
M41 sont retenus. A droite le principe est le méme pour NGC 2516; on
conserve ici toute la séquence principale brillante de l'amas. . . . . . . ..

Centre de I'amas NGC 2516 sur une image de la DSS (N en haut, E a
gauche). Les cercles rouges correspondent aux étoiles en commun avec
Dachs & Kabus [1989] les plus faibles dans le masque du CMD S/B (cf.
table 2.2). Deux autres étoiles brillantes cerclées de bleu sont parmi les plus
massives sélectionnées (revoir la FIG. 2.4, adroite).. . . . . ... ... ...

Image du relevé ESO Pre-Flames de M 67 prise avec la caméra WFI, par
coaddition de 2 intégrations de 240 s en bande B. Deux poses décalées
en ascension droite et déclinaison n’étant pas suffisantes pour recouvrir
completement les vides entre les CCDs de la mosaique, il subsiste quelques
petites zones non exposées, sans conséquence pour notre analyse. Sur cette
image WFI (et les autres), le Nord est vers la gauche, I'Estenbas. . . . ..
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Gauche : diagramme couleur-magnitude B — V, B de tout le champ sur
M67. Droite : erreur photométrique associée (coupure a < 0.1 mag), cal-
culée par DAOphot. Notez la franche discontinuité vers B ~ 21 correspon-
dant sans doute a la “jointure” des catalogues de la pose courte de 30 s
SHALLOW et de la coaddition des deux poses DEEP plus profondes. On
peut aussi remarquer les erreurs fortes de quelques sources saturées (pour
information, voir justement les remarques de Gilliland [1997] concernant
la photométrie, avec le télescope spatial Hubble HST, d’étoiles surexposées
dans MB7). . . . . . . e e e e e e

Catalogue bande B sur M67 : parametres Chi (a gauche) et Sharpness (a
droite avec une troncature aux valeurs |Sharp| <1.2), correspondant a la
qualité de l'ajustement de la fonction d’appareil par DAOphot (ou “PSF
fitting”) et ala ponctualité dessources. . . . . . ... .. ... L.

Distribution spatiale sur I’ensemble du champ de Messier 67, toutes sources
BV confondues (a gauche), et pour les sources trés rouges ayant B —
V' > 1.5 (a droite). Le centre du champ (X,Y) = (0,0) correspond aux co-
ordonnées J2000.0 de I’amas : (08h51m18s, +11°50’). Les échelles en abs-
cisse et en ordonnée sont en minutes d’arc. Dans toute la suite, 'axe des X
marquera la direction Est (X < 0) - Ouest, et Y<0leSud. . ... ... ...

Haut : analyse en rapport signal sur bruit du CMD de M67, a gauche sur
une grille de 40x40 cellules, a droite apres lissage par une gaussienne
adaptée aux erreurs photométriques; le masque du CMD finalement uti-
lisé pour isoler les membres probables de ’amas correspond a la zone
sombre (intérieur du contour blanc). Bas : densité spatiale apres lissage
par ondelettes (addition de plusieurs plans) des 685 membres probables
de M67 sélectionnés dans le masque du CMD. On note une nette compres-
sion de I'amas presque parallelement au Plan Galactique (i.e. la diagonale
SE-NOduchamip): . . v« c s o0 s cecasssmes answavnsgsasss

En haut: a gauche, distribution spatiale relativement concentrée des quelque

300 membres probables de M67 plus brillants que la magnitude B = 15. A
droite, la distribution spatiale de trois cents membres plus faibles que B >
15.5 est plus diffuse. En bas est représenté le profil radial de deux sous-
groupes de membres : les 300 étoiles probables de 1'amas plus brillantes
que B < 15 apparaissent légeérement plus concentrées que la méme quan-
tité de membres plus faibles que B > 15.5. Le fort déclin a r ~ 16’ cor-
respond aux bords de I'image sommée. Il faudrait aller plus loin (le rayon
de marée approchant le degré) pour confirmer la ségrégation de masse.
Le creux relatif a proximité du centre correspond par contre clairement a
quelques membres brillants qui perturbent le comptage a leur proximité
(une saturation forte créant des halos stellaires importants). . . ... ...

Addition de deux poses de 240 s en bande B avec la caméra WFI, sur le
champ de ’AO NGC 2477. Les différences de niveau de ciel entre les deux
intégrations sont négligeables ici, on ne remarque par conséquent pas de
“discontinuité” entre les huit CCDs du récepteur mosaiqué. Sur I'image, le
Nord est vers la gauche et I'Est verslebas. . .. ... ... ... .. ....

Comptage brut des sources détectées autour de NGC 2477. L'amas ap-
parait totalement noyé dans un champ treés dense dont le CMD global est
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Haut : a gauche, le diagramme couleur-magnitude B — V, B des ~ 350
sources situées a moins de 2’ du centre donné pour 1'amas ouvert NGC
2477 (07h52m18s, —38°33'00” en J2000.0). A droite, masque de sélection
retenant 1457 membres probables sur un total initial de pres de 33 000
objets. Le morceau inférieur (incluant les sources de magnitude B < 19)
contient probablement beaucoup d’étoiles du champ, mais la pollution a
ces latitudes b ~ —5° est impossible a éliminer totalement. Bas : a gauche,
distribution spatiale des membres probables de 1’AO apres lissage par on-
delettes du comptage en 128 x 128 cellules (a droite). Notez le net gra-
dient dti vraisemblablement a I’extinction variable dans le champ, ottil y a
une forte absorption dans la partie sud-est. Comme pour M67, un allonge-
ment de I’amas selon une direction proche du Plan (diagonale SE-NO du
champ) est visible. Le Nord est vers le haut, 'Est a gauche. . . . . ... .. 40

Addition des 2 poses en bande B de 240 s sur ’amas ouvert vieux NGC 25086,
décalées afin de recouvrir les interstices entre les CCDs, avec la caméra
mosaique WFI. Sur I'image, le Nord est vers la gauche, l'Estenbas. . . .. 41

En haut : comptage brut des sources sur le champ WF/ de NGC 2506. Le
CMD de tout le champ est montré en bas a gauche, ainsi que celui limité
dans un rayon de 3’ autour de I’AO (a droite, densité lissée du CMD en
grisé). Le point (X,Y) = (0, 0) correspond au centre de I’amas ouvert, situé
exactement a ajppo.0 = 8h, (5]2000,0 =-10°47". . .. .. ... ... 42

Haut (gauche) : S/B de I'amas NGC 2506 par rapport au champ dans le
diagramme couleur-magnitude subdivisé en 160 cellules. Haut (droite) :
comptage des 1399 membres sélectionnés (sur 16300 sources originales) en
divisant le champ en 128x128 régions. En bas : densité de ’AO lissée par
ondelettes. il n"y a pas de signe net d’aplatissement ni de queue de marée,
les isophotes respectant une géométrie quasi-circulaire. . . . .. ... ... 43

Image du relevé stellaire Pre-Flames de I’AO distant Be 20 résultant de
la coaddition de 2 poses de 4 min avec la caméra WF/, bande B (champ
tronqué de ~ 2’ sur les bords N (gauche) et S (droite) du champ). Le fond
de ciel estloin d’étre homogene... . . . . .. ... ... ... ... 45

Diagramme B vs. B — V de tout le champ de la caméra WF/ pour I'amas
ouvert Be 20; comparer a la figure 9 de Momany et al. [2001]. En gros
points les ~ 200 sources situées & moins de 2'5 du centre donné pour 1'amas
(05h33m0137, +00°12'53" en J2000.0) tracent une partie de la séquence prin-
cipale del’AQO, noyéedansle CMD duchamp. . ... ... ... ... ... 46

CCD N° 6 dela caméra mosaique CFH12k (premiére version). Les données
provenant de cette matrice sont difficilement exploitables, les efficacités de
transfert de charge (ou CTE) des registres horizontaux et verticaux étant
particuliérement mauvais. . . . ... ... L L L L L oL 47

Comptage brut de toutes les sources détectées sur le film U incluant M30
(visible au centre) et Pal 12, perceptible vers (X,Y’) ~ (7200,4800) en uti-
lisant un seuil trés bas a 20. L'effet de bande — 1024 pixels de largeur
X, en 28 passages du Reticon — est alors évident, de méme que certaines
inhomogénéités dans I'émulsion (gradient a grande échelle, traces au Sud-
Ouest). Il a été vérifié par une 2° digitalisation sur la table de lecture que
le comptage plus fort aux petits ¥ n’était pas dt a un mauvais plaquage
du film contre son support (en “sandwich”), soupgonné lors d’un premier
L 53
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Histogrammes de I’angle de position © et de 1'ellipticité (comme calculés
par SExtractor). Notez les pics marqués pour © = 90 modulo 45°. Une
surabondance inexpliquée de sources a e ~ 0.4 et a e >~ 0.6 est également
présente avec la détection a 20. Ces phénoménes ne peuvent étre attri-
buables a un défaut de suivi, les étoiles étant rondes sur la quasi-totalité
de I'image gréce a la qualité de I'optique du Schmidt de 'ESO. . . . . . ..

A gauche : erreur sur la magnitude de Kron MAG_AUTO fournie par SEx-
tractor pour la plaque U de M30. A droite : différence entre MAG_BEST
et MAG_AUTO en fonction de la magnitude. Des écarts importants appa-
raissent pour les sources confuses situées dans des champs encombrés,
ot la magnitude isophotale est préférée a la magnitude de Kron comme
“meilleure” estimation de la magnitude totale, surtout avec le seuil de
détection tres bas choisi (volontairement a 20 du bruit de fond de Ciel
POULTAPHEL): « 55 = 5 55 s 5 5 2 550 6 55 56 6 8 sms v 6 nssdesedss

Résultats sur deux parametres calculés par SExtractor, en fonction de
la magnitude des sources. A gauche la largeur & mi-hauteur, 4 droite I'in-
dice de stellarité (valant théoriquement 1 pour une source parfaitement
ponctuelle, et 0 pour une source nettement étendue comme une galaxie).
Il est clair que la stellarité n’a aucune signification avec des données pho-
tographiques, vu que son calcul est basé sur le “seeing”, qu'il est quasi-
ment impossible de définir sur 'image — la largeur & mi-hauteur chan-
geant constamment selon la brillance des sources. Il faudrait sans doute
“réentrainer” complétement avec une image argentique le réseau neuro-
nal par défaut dulogiciel... « v « x> o« s sun s v s s s r w5 s

Exemple de séparation étoiles/galaxies dans le champ de 1’amas globu-
laire Messier 30. Par un algorithme itératif basé sur la brillance des sources
dans une surface (pixels sur l'isophotale) donnée, les galaxies convergent
sur une courbe située au-dessous de la séquence des sources ponctuelles
(dont beaucoup de membres de M30). La méthode n’est cependant plus
tres efficace au-dela des magnitudes (instrumentales) B~17-18. . . . . . .

A gauche : plan magnitude-magnitude surfacique, qui peut étre une al-
ternative a l'utilisation du diagramme aire-magnitude (a droite) pour la
séparation des sources ponctuelles des galaxies (c.-a-d. des objets étendus)
sur des données photographiques. . . . .. ... ... .. ..., ... ...

Diagramme couleur-magnitude V' I d"une zone de 15’ x12’ centrée sur I'amas
NGC 1851 (en magnitudes instrumentales). L'image en V' correspondante
est montrée au-dessus. Elle résulte de la coaddition de 5 poses décalées.
Notez que seule la partie la plus interne du noyau est proche de la satura-
tion (la couleur jaune correspondant a des pixels ayant plus de 60 kADUs),
I'amas étant particuliérement concentré avecc =232. . . . ... ... ...

Distribution spatiale lissée par ondelettes (coaddition de plusieurs plans
de l'algorithme de Bijaoui [1991]) des membres probables de NGC 1851 ;
le centre du champ correspond aux coordonnées ajgpp.0 = 05h14m06%3 et
00000 = —40°02'50/2. Les isophotes externes sont assez réguliers, la sous-
densité au centre étant principalement due a la forte saturation du noyau
dans les poses en bande I. Le N esten haut et I'Ea gauche. . . . . . .. ..
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3.9 Haut: comptage brut des sources détectées par SExtractor sur I'image
non convoluée en V, coaddition de cinq poses sur NGC 5634. L'ineffi-
cacité de l'extraction est évidente dés que le champ devient dense (rien
n’est détecté dans le centre de I'amas, surtout sans filtrage) et la présence
du “phare” (avec halo et aigrettes de diffraction) situé juste au Sud-Est
biaise également fortement le comptage dans la périphérie de l'objet. Le
centre du champ est aux coordonnées ajp0.0 = 14h29m37:2 et dpg00.0 =
—05°58'35". Sur I'image, le N est en haut, 'E a gauche. En bas : CMD de
NGC 5634 réalisé simplement avec SExtractor (moins de 4000 sources
mises en correspondance entre les catalogues V' et I) permet quand méme
d’avoir la structure de la BH trés bleue, la RGBetlecoude. . . . . ... ..

3.10 En haut : signal sur bruit du CMD de I'’AG NGC 5634 (on rappelle qu’il
s’agit de magnitudes MAG_AUTO instrumentales SExtractorici, imprécises

63

car le champ est dense). La densité spatiale des sources (ponctuelles) sélectionnées

estreprésentée en bas; le centre de I'image est masqué a un niveau constant
car non utilisable avec SExtractor. Méme pour les faibles densités, la
forme globale reste réguliere (N en haut, Ea gauche). . . . ... ... ...

3.11 Image a haut contraste du champ de NGC 5824. Cette image résulte de la
coaddition de cinq poses individuelles et légerement décalées en V' avec
la caméra WFI. Les ex-interstices entre les matrices sont assez clairement
visibles, essentiellement comme des zones a plus bas rapport S/B. Des pe-
tites différences de niveaux (de l'ordre de ~ 1.5% a 2% au maximum) sub-
sistent entre certains CCDs ; un “super flat”, c.-a-d. une PLU réalisée a partir
des poses sur les objets eux-mémes (images de champs célestes), n'a en ef-
fet pas été utilisé en V' afin de ne pas ajouter de bruit. On note que le coin
Sud-Est reste également sensiblement vignetté. Sur I'image, le Nord est en
haut, I'Est verslagauche. . ... ... o006 sosvmisconsnil s

3.12 Signal sur bruit dans le CMD pour 'amas globulaire NGC 5824 (en haut).
La branche horizontale est sélectionnée en partie dans le masque définissant
les 4000 membres les plus probables. En bas : une fois lissée par ondelettes,
la structure de ’amas est clairement allongée (ellipticité e ~ 0.15 en projec-
tion) dans la direction Nord-Sud, mais sans indication certaine de queue de
marée; (X,Y) =(0,0) correspond aux coordonnées (15h03m5835,—33°04'03"8)
en J2000. L’Est est vers la gauche,le Nordenhaut. . . .. ... ... .. ..

3.13 Pose en B de 4 min sur ’amas proche NGC 6397 avec la caméra WFI. Tous
les AGs ont été décalés sur le CCD #55 afin que leur centre ne tombe pas
surlesinterstices. . . .. .. ... ... L L L

4.1 Diagramme V — I,V de w Centauri basé sur un seul CCD de la caméra
WFI dont on peut voir le comptage au-dessous (des vides de détection
apparaissent autour des étoiles saturées). Les temps de pose en V et en [
sontde200set150 srespectivement. . . . . . .. ... ..ol i ...

4.2 Les quelques 64 000 sources du seul CCD #55 de la caméra WF/ pointé vers
une zone au Sud-Est du centre de w Cen, sur une pose test de 200 sen V au
télescope de 2m20 de La Silla, ont été extraites avec DoPHOT pour donner
le CMD V — I,V présenté dans la figure précédente. On peut voir que les
erreurs photométriques (en haut) restent raisonnables jusqu’a la limite de
détection vers V ~ 23 (saturation en-decade V' ~13.5). ... ... ... ..

43 Leol:image WFI résultant de ’empilement de dix poses en I décalées.

64

66

68

72



44
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4.11

Fausses détections dues a un seuil choisi trop bas dans DAOphot du moins
pour les zones ou toutes les poses ne sont pas superposées, en particulier
les coins de 1'image (13 poses V' de 220 s chacune additionnées). En bas, le
CMD V — I,V résultant montre clairement que ces “mauvaises” sources
ont une magnitude anormalement faible. . . . .. ... ... ... ... ..

CMD V — 1,V réalisé avec un seuil plus restrictif pour 1’extraction des
sources, a 30 du rms du fond de Ciel. La branche horizontale n’est pas vi-
sible (voir Held et al. [2000]) — on rappelle que la calibration photométrique
reste a effectuer. La zone présentant le meilleur rapport S/B par rapport
aux étoiles de “champ” (choisies dans un anneau preés des bordures) est
le haut de la RGB. En bas a gauche, on présente 1’histogramme (ordonnée
en échelle logarithmique) du paramétre Chi pour les sources détectées en
V. A droite, histogramme du parametre de “Sharpness” également pour
Vinmiage VSomMmMEBE: « « « « u s o5 s o 8 o o 4 5 & o4 5 ks s 54 % 8 o4 R -

Variation avec la magnitude des deux principaux parametres d’ajustement
de la fonction d’appareil qui sont produits par la sortie de DAOphot :
“Chi” (en haut a gauche) et “Sharpness” (en haut a droite). En bas, le dia-
gramme Chi versus Sharpness montre le comportement “orthogonal” des
deux parametres. Les courbes pour les images en I, de meilleur seeing,
sont légérement différentes mais 1’allure globale reste inchangée. . . . . .

Haut : densité brute des 2991 membres sélectionnés parle CMD S/B de Leo],

comptabilisés en divisant le champ en 128 x 128 cellules. Apres lissage
par ondelettes (coaddition de plusieurs plans pour mettre en évidence
les structures a grande échelle), les isophotes apparaissent tres réguliéres
(image en bas). La forme ellipsoidale est évidente (ellipticité e > 0.25 pro-
jetée) avec, possiblement, une légere extension vers I’Est (a gauche, le Nord
étant en haut). Le centre du champ est en (10h08m28, 12°18'24") 15000,

CCDs centraux de la caméra WF/ o1 la naine sphéroidale de la Caréne ap-
parait comme une trés légere surconcentration d’étoiles faibles, dispersées
sur 4 CCDs au moins. Le Nord est en haut, I’Est vers la gauche (orientation
naturelle de l'instrument). . . . ... ... ... ... L.

CCD #55 de la caméra WFI montrant la spirale IC 2537 (en bas) et la
galaxie naine dans Antlia (de type transitionnel dSph/dlIrr, objet a faible
brillance de surface au bord supérieur de I'image). Seules de rares géantes
paraissent résolues dans la naine, le reste de la galaxie étant completement
diffus (seeing ~ 1" ; le N esten haut, 'Ea gauche). . . . . .. .. ... ...

Représentations 3-D de I'histoire de la formation stellaire pour la plu-
part des naines sphéroidales et elliptiques du Groupe local, calculées par
E.Grebel (Grebel [1998]) . . . . . . . . . . .

Sur cette image en “vraies” couleurs du VLT, la plupart des sources ponc-
tuelles entourant la galaxie du Sombrero sont des amas globulaires. Grace
a sa proximité, M104 posséde un riche systeme d’AGs particulierement
étudié, y compris spectroscopiquement. Nous pourrions obtenir de nou-
velles observations avec Flames d’AGs situés a de plus grandes distances
du centre de M104 lors de la phase d’essais de l'instrument (le Sombrero
sera en effet idéalement placée en avril pour les premiers tests de Giraffe).
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4.12 De gauche a droite et en partant du haut, pour tous les AGs de la compila-

5.1

92

5.3
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6.1

6.2

6.3

6.4

tion de Harris ayant la mesure adéquate : distance au Centre Galactique ;
magnitude visuelle absolue; la métallicité [Fe/H] est bimodale; B — V
dérougie (double pic aussi); type de la branche horizontale (HB) selon le
nombre d’étoiles a gauche B et a droite R du “trou” correspondant aux
RR Lyrae (en nombre V) — on remarque peu d’amas intermédiaires entre
HB bleue et HB rouge; et enfin, le parametre de concentration d'un AG :
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Relevé Pre-Flames : sources détectées dans le champ de NGC 330, localisé
dans le Petit Nuage de Magellan. Les vides entre les matrices apparaissent
artificiellement comme des zones moins peuplées, puisqu’il n'y a qu'une
seuleimageacesendroits-la. . ... ... ... L Lo Lo oL, 92

Diagramme B — V, B d’un champ de ;00° dans le SMC (zone de NGC 330). 93
LMC : amas binaires SL 385/SL 387 (a gauche) et NGC 1903/SL 357 (droite). 94

Distribution spatiale des membres du Groupe Local d’apres Grebel [1998]. 104

En haut : image résultant de 1’addition des 3 poses en V' sur HCG 7. Les
structures spirales des galaxies sont nettes. En bas : méme image mais avec
un haut contraste afin de montrer les queues de marée reliant plusieurs
membres. Le défaut de mise a niveau des gains des pixels (“flat-fielding”)
est évident dans les coins SEet SOduchamp.. . . .. .. ... . ...... 108

Portion de ~ 2!5 x 1!7 de I'image sommée en V sur HCG 90. Les niveaux
ont été choisis de sorte a faire apparaitre les structures internes des ga-
laxies, comme la forte bande de poussiéres scindant NGC 7174. Quelques
sources ponctuelles, autour de NGC 7173 en particulier, sont des AGs pro-
bables brillants noyés dans le halo de I'elliptique. . . ... ... ...... 109

Images FORS en B (bas) et R (haut) du champ de contrdle associé a HCG
90. Le Nord est a gauche, I'Est vers le bas. Un gradient O-E léger est vi-
sible, surtout en R (voir aussi FIG. 6.8). L'image B apparait plus profonde,
le seeing est en effet meilleurqu’en R. . . . ... ... ... ... L., 111

Géométrie du CCD de FORS 1 comme donnée par I'ESO. La bande de pre-

scan de 16 pixels permet de suivre 1'évolution temporelle du courant de
base, mais donne des valeurs systématiquement inférieures de 24 ADUs

au véritable niveau-zéro indiqué pour les zones A, B, C et D — d’ot1 nécessité
d’utiliser une pose de biais méme si ce dernier ne présente quasiment au-

cune structure. On a ajouté les gains moyens pour chacun des quatre am-
plificateurs liés au controleur; la zone A est donc la premiére a étre saturée. 112



6.5 En haut : allure trés piquée typique d'un cosmique (selon quatre orien-
tations), dans un fond relativement plat (a gauche), ou bien dans le halo
d’une galaxie (a droite). Au milieu : forme a 3 dimensions d'une étoile
faible dans un champ vide (a gauche) ou pour un environnement plus va-
riable (a droite). En bas : pour tous les pixels “chauds”, diagramme flux
moyen dans une boite de 7x7 pixels (abscisse) vs. rapport du flux du pixel
concerné au flux moyen sur les 7x7 pixels. Apres des tests réalisés ma-
nuellement (a gauche), i.e. choix a I'ceil de plusieurs cosmiques (croix dia-
gonales cadrées, en bas du graphe) et étoiles (représentées par B ), IRAF
effectuera automatiquement la séparation objet/cosmique a une coupure
adéquate de 8%. Le graphe général en bas a droite correspond a une image
de seeing 1”2 ; dans le cas d’une image de meilleure résolution le “vide” re-
latif entre zone des impacts purs et zone stellaire devient plus peuplé, et
mieux vaut descendre a un rapport des flux conservatif de 5% pour ne pas
prendre certaines sources réelles pour des cosmiques — quitte a ne pas
éliminer totalementcesderniers. . . . .. ... ... ... ... . ... 114

6.6 En bas : intégration (individuelle) en V' dans un sous-champ de 1/3x1'5
sur une galaxie naine probable située au NE de HCG 90; le Nord de cette
image de seeing 0”6 est a gauche, 1'Est vers le bas. En haut : méme por-
tion mais sur une pose avec un seeing proche de 1”2. Dans la pose a 06,
presque tous les cosmiques ont pu étre éliminés aussi efficacement que
pour I'image de basse résolution, malgré une PSF presque sous-échantillonnée
(étalée sur trois pixels environ seulement) grace a la méthode indiquée précédemment. 115

6.7 Largeurs a mi-hauteur (FWHM) des sources détectées sur les images moyennées
de HCG 90 (gauche) et de son champ de controle (droite) dans les bandes
B (pointillés bleus), V' (traits pleins verts) et R (tirets rouges). Notez la forte
influence du seeing — dont la valeur correspond au pic des FWHM — sur
le nombre total de détections. . . . . .. ... ... ... . ... ... ... 117

6.8 Gradient de prés de 4% du fond de Ciel dans I'image en R du champ de
contrdle associé a HCG 90. L'estimation est biaisée dans 1’extréme coin
Nord-Ouest (en haut a droite) par le calcul dans une maille de 16x16
pixels, lissée aux 5 plus proches voisines. . . ... ... ........... 118

6.9 Représentation 3-D du “chapeau mexicain” utilisé pour 'extraction effi-
cace des amas et des autres sources ponctuelles autour de HCG 90. On
voit également que l'expression analytique de cette fonction est semblable
au Laplacien dUNe gRUSSIGNNEG, « « ¢ « « « cw v v o w5 s g9 68 5 85 5 « 5 a 119

6.10 Evolution de I'indice de stellarité selon le seuil d’analyse choisi dans SEx-
tractor. A gauche : une comparaison a une analyse trés basse a 0.40 et
un seuil plus raisonnable a 1.50 montre que le seuil a 0.40 favorise artifi-
ciellement trop des sources “ponctuelles”. Droite : & 1o la tendance “exces-
sivement stellaire” diminue, mais en fin de compte on n’a conservé apres
vérification sur de multiples images (autres que celle de HCG 90 en R uti-
lisée ici) que l’analyse a 1.50, car donnant les résultats les plus corrects. . . 120

6.11 Effets duseeing sur divers parametres de sortie de SExtractor pour des poses
individuelles (bande V') de seeings extrémes : 0”6 (représentée en rouge) et
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Haut : détections (ellipses de MAG_AUTO) sur la portion d’image, identique
a celle de la FIG. 6.6, V sommée de seeing 1”1. Bas : sources extraites sur
une image V également, mais il s’agit ici d"une pose individuelle présentant
cependant un trés bon seeing de 0”6 ; quelques fausses détections appa-
raissent par rapport a 'image sommée, mais d’autres sources véritables
sont détectées, en particulier pres d’objets plus brillants. . . . .. ... ..

En haut, a gauche : nombre de sources mises en correspondance entre les
catalogues sur HCG 90 de I'image résultant de la coaddition de trois poses
(h90v. fits) et une intégration individuelle d’excellent seeing, en fonc-
tion du rayon de recherche. Droite : FWHM de toutes les sources détectées
dans une image coaddition de trois poses de seeing moyen 1”1 (points
bleus) et d'une pose individuelle d’excellent seeing (rouge).

Bas, gauche : différences entre les erreurs sur les magnitudes d’une image
sommée et de I'image simple en fonction de l'erreur (sur la pose indivi-
duelle). A droite : indice de stellarité en fonction du seeing (0”6 vs. 1/1)
pour toutes les sources mises en correspondance. . . . . ... ... ... ..

Différences sur les magnitudes des sources, entre une image sommée en V'
prise dans des conditions photométriques et une image sommeée V intégrée
dans des conditions non photométriques (sous des cirrus). Le gros plan en
bas a gauche montre le décalage léger entre les valeurs, qui est égal au
mode dans I'histogramme visible adroite. . . . . . ... ... ... ... ..

L'image (sommée) de HCG 90 en R a un seeing de 0'75. Haut : & droite,
graphe magnitude-SI montrant que SExtractor devient (logiquement)
“indécis” aux faibles magnitudes, d’ot1 surabondance de sources autour de
ST ~ 0.5 (histogramme a gauche). En bas : relations entre le Stellarity Index
fourni par SExtractor et les autres indicateurs de stellarité des sources
que sont la FWHM (a gauche) ou lellipticité des objets (a droite). . . . . .

Répartition des sources stellaires (i.e. ST > 0.9) représentées par des points
bleus et des sources étendues (choisies a ST < 0.35, croix rouges) d’apres
SExtractor,dansles diagrammes magnitude-largeur a mi-hauteur (haut)
et magnitude-aire isophotale (milieu). Le lien entre FWHM et ISOAREA est
montré en bas. A gauche, pour I'image sommée de HCG 90 en R de bon
seeing 0”'75; a droite pour un seeing médiocre de 1705 dans le cas du
champ de contrdle, en bande R aussi. Clairement, une coupure en FWHM
rend inutile l'information déja limitée en magnitude incluse dans l'indice
destellanitefl, . .o ccosq onmeas o cmwms 8 a0 BB E 5B .

Répartition des sources (points bleus = étoiles, croix rouges = galaxies) se-
lon I'ellipticité, en fonction de divers parametres. Haut : magnitude (pas
de tendance particuliere). Milieu : aire avec une ségrégation assez nette
d’étoiles entre 20 et 40 pixels®. Bas : selon la largeur & mi-hauteur ; notez
I'exces vers e ~ 0.4 pour des FWHM < 3.5 correspondant pour la plupart
a des fausses détections (voir aussi I’histogramme en FIG. 6.18). . . . . . .
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Haut : diagramme angle de position—-ellipticité. Aucune tendance parti-
culiere n’est visible dans une image ot les étoiles sont bien rondes (pose
HCG 90 R, bon seeing). Dans le cas d'un léger défaut de suivi (droite),
’angle de position calculé par SExtractor suit naturellement I’élongation.
En bas, a gauche pour HCG 90 en R et a droite pour un mauvais seeing
avec le R du champ : histogrammes des ellipticités de toutes les sources
(traits pleins) avec 1'exces déja cité a 0.4; une coupure a 0.3 comme nous
le ferons dans le catalogue évite l'inclusion de ces sources, fausses pour
la plupart. En tirets bleus, pour les sources stellaires “stires” piquant net-
tement vers 0-0.1; en pointillés rouges, les quelques “galaxies” d’apres
l'indice de stellarité de SExtractor sont nettement plus étalées. . . . . . 130

Calibration du champ de controle avec les standards disponibles. IRAF a
été utilisé pour ajuster les meilleures régressions (x?), a gauche en fonc-
tion de la magnitude dans les bandes B, V' et R; a droite on a cherché un
possible terme de couleur du second degré, mais une correction linéaire en
fonctionde B — V ouV — Rs’estavérée suffisante. . . ... ........ 133

Différences entre MAG_AUTO et magnitudes MAG_APER calculées sur une
grande ouverture (rayon 10”) donnant une correction de magnitude totale
proche de —0.1. A gauche, pour plusieurs étoiles isolées choisies sur le
champ de contrdle de seeing 1”1. A droite, sur 'image de HCG 90 en R, de
bon seeing en sélectionnant encore les étoiles les plus isolées possibles. Le
point discordant correspond a une étoile assez faible située sur une ligne
du CCD présentant un probléme d’efficacité de transfert de charge (CTE
des quadrants A et B de FORS1). Il ne doit donc pas étre pris en compte. . 135

Coefficients photométriques moyens calculés par I'ESO. . . . . . ... ... 136

Filtres B, V et R de Bessel [1990] utilisés pour FORS 1. Noter que le filtre
rouge ne présente plus de transmission au-dela de 9000 A, rendant négligeable

tout effet de franges (qui ne sont visibles, a un niveau de 0.5%, que dans la
bande 2 pour FORS). . . . . . . . .. . .. e 137

Répartition spatiale des membres de 2 groupes de galaxies particulierement
proches étudiés par Coté et al. [1997]. A gauche : membres du groupe du
Sculpteur. A droite : membres du groupe Centaurus A. Les petits disques
noirs représentent des galaxies naines, les cercles plus gros correspondent
aux membres massifsdesgroupes. . . . ... ... L0 o ... 141

Image en “vraies” couleurs de NGC 253 réalisée par Bright & Olsen [2000]
avec le télescope Blanco du CTIO et la caméra Mosaic /I ; un agrandisse-
ment d"une région proche du disque de la galaxie montre un amas possible
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Distinction de candidats amas globulaires autour de NGC 253 dans le dia-
gramme (pseudo-)magnitude / Log de l'aire isophotale utilisé par Bright
& Olsen [2000]. Leur analyse est basée une image en bande R sommée de
seeing 1”. Seuls les objets d’ellipticité e < 0.4 et qui présentent aussi les
couleurs typiques des AGs galactiques sont montrés (aprés détection a 3¢
dans SExtractor). Les objects en commun avec 1'étude spectroscopique
de Beasley & Sharples [2000] sont symbolisés par des petits disques pour
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Résumé

Cette these s’intéresse a la structure et a la dynamique des amas ouverts et globulaires
de la Galaxie, avec une extension aux systemes d’amas stellaires extra-galactiques. Il
s’agit de mieux comprendre les processus qui régissent 1’évolution des amas d’étoiles, en
particulier en tenant compte des effets produits sur ceux-ci par le potentiel de leur galaxie
hote, c’est-a-dire les effets de marée gravitationnelle. La détection de ces phénomenes,
qui modifient la structure spatiale individuelle des amas stellaires et les propriétés d'un
systéme d’amas dans son ensemble, requiert notamment des observations photométriques
multi-bandes et a grand champ.

Dans un premier temps, trois amas ouverts proches et relativement jeunes ont été
étudiés sur des paires de plaques de Schmidt digitalisées. Apres sélection des membres
probables des amas dans les diagrammes couleur-magnitude (CMDs) obtenus (analyse
en rapport signal sur bruit dans le CMD), une transformée en ondelettes a permis de
révéler leur structure spatiale. Une fois vérifiée I’absence de biais observationnels (ex-
tinction interstellaire et amas de galaxies), des extensions attribuées aux effets de marée
ont été décelées dans chacun d’eux. Ces observations ont été comparées aux résultats des
simulations réalisées sur le passage d"un amas a travers le Disque de la Galaxie.

Pour I'étude d’objets plus lointains, il a fallu compléter les données existantes par
des observations photométriques profondes avec des mosaiques de CCDs. Des missions
d’observation au Chili (caméra WF/ au télescope ESO/MPI de 2m20) et a Hawai (caméra
CFH12k du CFHT) ont permis d’acquérir pres de 100 GB de données brutes. Apres leur
traitement massif, des signes de compression sont apparus sur certains objets (deux amas
ouverts et un amas globulaire). Trois autres objets ne semblent pas présenter de structures
attribuables a des effets de marée, ce qui peut-étre intrinseque a I’amas ou bien dt aux
limitations observationnelles.

Grace a des données CCD haute résolution, nous avons pu déceler des queues de
marée autour de plusieurs amas stellaires binaires du Grand Nuage de Magellan (LMC).
Ici, les signes d’interaction sont forts dans tous les couples d’amas observés, mais des
extensions de marée sont également apparues sur un amas stellaire isolé dans le LMC,
bien que le champ gravitationnel y soit beaucoup plus faible que dans la Galaxie.

Enfin, nous avons étendu ce travail a 1'étude de systémes d’amas stellaires en dehors
du Groupe Local, en observant 'amas de galaxies de Fornax et le groupe compact de
galaxies HCG 90 notamment pour y détecter des amas stellaires “vagabonds”, éjectés
dans le milieu intergalactique. Des résultats préliminaires laissent a penser que des can-
didats amas stellaires sont possiblement présents a de tres grandes distances des galaxies
(au-dela de 100 kpc) et pourraient ainsi peupler le milieu intra-groupe. Ces observations,
comparées a des simulations de systemes d’amas d’étoiles autour de leurs galaxies hotes,
pourront apporter des contraintes sur les scénarios de formation et d’évolution des ga-
laxies, en méme temps qu’éclairer 1'origine des diverses populations stellaires.
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The subject of this thesis is the structure and dynamics of open and globular clusters
in the Galaxy, as well as extragalactic star cluster systems. The aim is to better understand
the processes controlling the evolution of stellar clusters, in particular when one takes
into account tidal effects which disturb the spatial structure of individual star clusters and
the overall distribution of these objects around their host galaxy. For resolved clusters, the
detection of tidal tails requires multi-band, wide-field observations.

Nearby open clusters were studied on digitized Schmidt plates. Once selected the
probable cluster members in the colour-magnitude diagrams, a wavelet transform was
used to reveal the shape of the clusters. The tidal extensions detected have been compared
to the results of numerical simulations (Bulge attraction and Disk shocking).

For the study of more distant objects, deeper images obtained from large format CCDs
were needed. They allowed us to discover tidal tails around several binary but also iso-
lated star clusters in the Large Magellanic Cloud. Finally, we have started to extend this
work to the study of star cluster systems beyond the Local Group. In particular, we ob-
served the Fornax cluster of galaxies and the compact group HCG 90 in order to detect
wanderer globular clusters, ejected into the intergalactic space by strong dynamical phe-
nomena occuring between galaxies. These new observations will be compared to nume-
rical simulations of star cluster systems within groups of galaxies. This will bring interes-
ting clues on the formation and evolution of galaxies, as well as give new insights in the
origin of various stellar populations.
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Premiere partie

AMAS STELLAIRES
GALACTIQUES



Chapitre 1

Des étoiles tres grégaires...

Qu'il s’agisse de groupes particuliérement instables, représentés par de jeunes et trés
compacts objets au sein de complexes gazeux comme NGC 3603, ou des concentrations
beaucoup plus statiques — contemporaines de la formation de la (et des) Galaxie(s) —
que sont les amas globulaires, I'étude des “communautés” stellaires est une formidable
mine d’informations pour une multitude de disciplines astrophysiques. Affichant une
énorme variété en richesse, des quelques membres d’amas tres épars aux millions de so-
leils d’objets géants tels w Centauri (F1G. 1.1), les amas d’étoiles sont donc représentatifs
de toute la palette des ages, des objets en cours d’effondrement (cceurs denses dans les
nuages moléculaires, fondamentaux pour la compréhension de la formation stellaire)
a des amas globulaires fossiles pouvant étre considérés comme des cibles cosmologiques.

En particulier, l'intérét des étoiles d’amas par rapport aux étoiles isolées est qu’elles sont :

— situées a la méme distance (a ’exception des seuls objets plus proches que < 100 pc,
par exemple les Hyades ot11’on peut tenir compte de la profondeur de ’amas gréce
aux résultats de la mission HIPPARCOS / TYCHO); et par conséquent, les éclats
apparents des membres sont dans les mémes proportions que leurs luminosités
intrinseques;

— supposées étre nées en méme temps! avec la méme composition chimique, donc
représentatives d"une seule population stellaire homogene. Cela rend évidemment
les caractéristiques des amas plus simples a analyser que celles des galaxies naines
sphéroidales par exemple (chap. 4, Leo I) ou1 la plupart du temps, une complexe
histoire de la formation d’étoiles vient compliquer l'interprétation des données.

Nous avons principalement consacré ce travail de thése aux observations et a 1’analyse
d’un échantillon d’amas ouverts et globulaires dans la Galaxie, tout en étendant ces
résultats pour des objets individuels a des systemes d’amas stellaires dans des galaxies ex-
ternes, partant du Groupe Local (Nuages de Magellan) aux objets plus lointains a pres de
~ 50 Mpc (voir 2° partie). Nous préférerons alors parler d’amas stellaires sans en préciser
la nature exacte, la distinction entre “ouvert” et “globulaire” étant souvent encore moins

aisée que pour la classification des assemblées d’étoiles dans notre propre Galaxie.

Le but recherché est principalement d’étudier les effets de I’environnement sur la
structure (donc la dynamique) des amas stellaires, dont il peut découler a son tour des
propriétés sur la dynamique (donc la structure) de notre Voie lactée et d’autres galaxies.

1Contre—exemple avec I'amas ouvert NGC 7654, étudié par Pandey et al. [2001].
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4 CHAPITRE 1. DES ETOILES TRES GREGAIRES...

FIG. 1.1 - Ces images (champs DSSde ~ $[0°) montrent toute la “dynamique” en richesse
offerte par I’étude des amas stellaires. En haut, NGC 6994 (73° objet de Messier) qui n’ap-
parait que comme un quadruplet d’étoiles. En bas, w Centauri offre un fabuleux poudroie-
ment avec une masse totale estimée & 5x10° masses solaires M, (Meylan et al. [1995]).



Il s’agit d'une étude essentiellement observationnelle de la structure spatiale des ob-
jets, confrontée aux modeles dynamiques. Nous avons en particulier essayé de détecter
des effets de marée exercés par la galaxie hote, sur des objets (résolus en étoiles) considérés
individuellement, mais aussi sur des systémes d’amas stellaires pris dans leur ensemble.
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Chapitre 2

Amas ouverts

2.1 Généralités

Le type de concentration stellaire le plus courant dans la Galaxie est sans doute ce-
lui de 'amas ouvert (AO dans la suite)'. On connait en effet plus d’un millier de ces
groupes liés par la gravitation (Lynga [1987]; voir aussi la Base des Amas gérée par J.-C.
Mermilliod sur http://obswww.unige.ch/webda/), et cela bien que seuls les objets
les plus proches et les plus lumineux soient visibles a cause de 1’absorption interstellaire
(exemple de Nakaya et al. [2001] ; également Pandey & Mahra [1987]). Les biais obser-
vationnels sont donc importants pour I'approche des études statistiques. Mais certaines
estimations montrent que plus de 100 000 amas ouverts pourraient peupler la Galaxie.

Les AOs sont clairement distribués preés du Plan (voir FIG. 2.1) corroborant leur ap-
partenance au Disque (Janes & Adler [1982]). Les objets sensiblement éloignés de la la-
titude Galactique b = 0° sont pour beaucoup des amas trés proches. Deux cas d’espéce
sont Melotte 111 dans Corma Berenices (Odenkirchen et al. [1998]), situé pratiquement au
Pole Galactique Nord, et son symétrique dans le Ciel austral, Blanco 1= ¢ Scl. Ainsi, sur
les quelques ~ 1100 objets répertoriés par Mermilliod [1995], cinquante AOs seulement
(i.e. 4.5% du total de la population connue) ont une latitude Galactique supérieure a 15°.

D’une fagon générale, on peut dire que les amas ouverts permettent de sonder le
potentiel du Disque Galactique et de retracer en partie son évolution. Ils sont tres utiles
aussi pour 1’étude de la structure actuelle de la Voie lactée : les plus jeunes sont souvent
d’excellents traceurs des bras spiraux (par exemple NGC 6087 pour le bras de Sgr—Car,
Sagar & Cannon [1997]). Notons que les AOs définissent un plan de symétrie permettant
de placer le Soleil environ 20 pc au-dessus (Lynga [1982]) du plan de référence des AOs.

Ces amas sont qualifiés d’ouverts puisqu’ils renferment, dans des formes généralement
irréguliéres, de quelques petites dizaines a plusieurs centaines — voire quelques milliers
— d’étoiles dans un diametre moyen de l'ordre de 5 parsecs (Lynga [1982]; Janes et al.
[1988]). Cela en fait des regroupements relativement épars, avec des densités centrales
variant typiquement de p. ~ 2 Mg pc~® (pour les Hyades) & prés de p. 2 200 Mg, pc—3
dans le cas des plus riches. La masse moyenne typique pour un AO a été estimée par
Bruchs & Sanders [1983] a 300 M, ; ces valeurs demeurent cependant trés incertaines, la
détermination des masses totales restant délicate. Citons comme candidat d’amas ouvert

particuliérement concentré M 11 qui dépasse les 5000 Mg, a 9000 M, (Mathieu [1984]).

! Autrefois, les amas ouverts étaient souvent simplement qualifiés d’amas “galactiques”, mais cet épithete
préte encore plus a confusion depuis la détection d’AOs dans d’autres galaxies comme M31 (voir 2° partie).

7



8 CHAPITRE 2. AMAS OUVERTS

FIG. 2.1 - Distribution en (£,b) des 1200 amas du catalogue de Lynga [1987]. Tres peu
d’objets sont en dehors du Plan, méme si la dispersion est plus marquée vers 1’Anticentre
ou I'on rencontre les AOs les plus vieux qui ont justement survécu grace a leur grande
hauteur Z au-dessus du Plan (on a Z = d sinb, o1 d est la distance de ’amas en parsecs).

e

+ g

Remarque : cette distribution apparente
des AOs est biaisée par les amas proches, mais la plus forte concentration le long de 'Equateur Galactique pour des
longitudes [ faibles, et la plus grande dispersion vers [ ~ 180° sont bien réelles : il n’y a a priori aucune raison pour que

les amas ouverts du voisinage solaire (avec 130 AOs a moins d’1 kpc) soient quasi-exclusivement situés vers I’Anticentre.
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Certains objets peu denses, qualifiés d’amas ouverts, sont en fait des “astérismes”
(faute de mieux, on utilisera cet anglicisme), c’est-a-dire des regroupements apparents,
par simple effet de perspective, d’étoiles situées a des distances completement différentes,
et qui ne peuvent étre liés par la gravitation. Voir Baumgardt [1998a] pour quelques
exemples de “faux”-AOs proches. Cependant, il ne fait aucun doute que d’autres ob-
jets tres épars, comme Collinder 272 (cf. Vazquez [1997]) ou NGC 2451 (Platais et al.
[2001]) sont de véritables groupes stellaires ayant une réalité physique. Au contraire, cer-
taines concentrations a priori relativement riches seraient dues a des trous d’extinction,
par exemple NGC 2439 (Kaltcheva [2001]). Le cas du trés pauvre (recomptez les quatre
étoiles de la FIG. 1.1...) NGC 6994 est édifiant, puisque le débat sur la non-existence de
cet objet perdure depuis Ch. Messier : comparer Bassino et al. [2000] avec Carraro [2000].

NOTE:
Odenkirchen & Soubiran viennent de prouver que M73 n’est pas un AO astro-ph/0111601

La détermination de I'appartenance des étoiles a un amas a été, et reste toujours, un
probléme trés délicat. Le moyen le plus sir est 'étude des mouvements propres (vi-
tesses tangentielles) 1, cosd et ps dans une zone englobant la concentration stellaire,
doublée par l'acquisition de dizaines de vitesses radiales V;. La mesure de p, cosd et s
précis nécessite cependant souvent une longue période d’observations; les clichés tres
anciens — tels que ceux de la Carte du Ciel qui sont encore digitalisés au CAI-MAMA —
sont a cet effet particulierement utiles, car les déplacements apparents des AOs sont
généralement tres faibles, exception faite des amas les plus proches. La situation s’est
grandement améliorée grace au satellite HIPPARCOS. Ainsi, Dias et al. [2001] viennent
d’utiliser les données TYCHO 2 (Hog et al. [2000]) pour déduire les mouvements propres
d’amas a moins d"un kiloparsec. Ces amas du Voisinage solaire ont été étudiés en détail,
et leurs fonctions de masse ont été estimées (voir Francic [1989]). Les Hyades en particu-
lier servent a calibrer toute I’échelle des distances (e.g. Perryman et al [1998] ; de Bruijne
et al. [2001]). II faut enfin souligner que les Pleiades constituent I'autre AO fondamental.

2.1.1 Evolution

Les orbites des AOs sont confinées dans une “boite” o1 | Z| < 1 kpc et de faible eccen-
tricité, typiques des objets du Disque (e.g. Allen & Martos [1988]). C’est-a-dire que leur
révolution Galactique est doublée d'un mouvement oscillatoire selon Z. Ainsi, les amas
ouverts effectuent de multiples passages a travers le Plan durant lesquels une partie de
leurs membres sont arrachés du systéme. La plupart des AOs ont par conséquent une
existence éphémere, de 'ordre de quelques 10® ans (consulter les premieres études de
Wielen [1971], [1975]). Seuls de rares objets, ceux qui étaient les plus riches a leur nais-
sance, survivent plus d'un milliard d’années, tels Berkeley 17 (Phelps [1997]) qui, avec
ses 12 x 10° ans, est le plus vieil AO connu a ce jour. L'évaporation “intrinséque”, due
a l'évolution stellaire et a la relaxation, est ainsi accélérée par les passages a travers le
Disque et par les effets de marée : parmi les 1200 objets du genre compilés par Lyngé
[1987], il n’en reste qu’une vingtaine dépassant les 5 x 10° ans, c’est-a-dire plus vieux que
M 67 (voir §2.7.1). La distinction entre de tels AOs tres agés et des amas globulaires n’est
en outre pas toujours évidente, comme pour I’objet Lynga 7 (Tavarez & Friel [1995]).

Ainsi, sous les effets des relaxations a 2-corps et des perturbations dynamiques dues
aux traversées du Disque ou aux rencontres avec des nuages moléculaires (e.g. Wielen
[1991]; Theuns [1992a], [1992b]) tous les amas ouverts finissent par se dissiper, ne subsis-
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tant physiquement que sous la forme d"un OCR (pour Open Cluster Remnant). Voir de la
Fuente Marcos [1998] pour les aspects théoriques, et Bica et al. [2001] ou encore Pavani
et al. [2001] pour des observations de restes d’AOs possibles. NGC 3680 (Nordstrém
et al. [1997]) pourrait étre un bon prototype de ce qu’il doit rester d’'un amas. Certains
astérismes discutés dans les paragraphes précédents sont des OCRs probables méme si
l'interprétation de la plupart des cas reste délicate (par exemple, Stefanik et al. [1997]).
Un OCR devrait se repérer dans le champ comme une surconcentration riche en binaires.

Invisible dans l'espace des positions, il resterait également de ’AO dissous un en-
semble non-lié gravitationnellement mais existant encore sous une forme cinématique
comme un groupe d’Eggen, composé d’objets aux orbites paralleles. Plusieurs de ces
groupes cinématiques ont été repérés dans le Voisinage solaire, selon le principal critére
des vitesses absolues UV W dans la Galaxie, en particulier sur la composante V qui est la
vitesse dans le sens de la rotation Galactique (U correspond a la composante selon X, axe
partant du Soleil et pointant par convention vers le Centre Galactique ; W correspond a la
vitesse selon Z, de sorte a former un triedre XY Z direct). La encore, les données HIPPAR-
COSs ont apporté une petite révolution. Voir Chereul et al. [1998] ou Skuljan [1999] pour
une discussion détaillée. Pourtant, des étoiles apparemment membres d'un méme groupe
d’Eggen peuvent présenter des différences d’ages ou de [Fe/H] difficiles a expliquer
(cf. Chereul et al. [1999]). L'existence des courants d’étoiles pourrait ainsi plutét étre liée
a la structure spirale de la Galaxie (Comerén et al. [1997]) qu’a des amas “désintégrés”.

Enfin, soulignons que 'existence de systémes planétaires autour d’étoiles membres
d’un amas ouvert a été récemment discutée par de la Fuente Marcos & de la Fuente Mar-
cos [1997], [2001] ou encore par Bonnell et al. [2001]. Il apparait d’ailleurs que certains
types d’orbites planétaires a grande excentricité y soient favorisées, et que des entités
semblables au Systeme solaire puissent perdurer dans les amas stellaires peu denses.

En fait un AO est au départ souvent englobé dans une unité plus vaste, nommée as-
sociation (en particulier d’étoiles de type O et B) qui elle, nest pas liée gravitationnelle-
ment (e.g., Massey et al. [1995]). Beaucoup d’amas plus ou moins concentrés sont ainsi les
noyaux d’associations éparses (voir Brown [2001] pour une synthése). On pense d’ailleurs
que dans la Galaxie, la plupart des étoiles du Disque ont a la base été membres de tels
groupes stellaires non stabilisés par la force de gravitation (cf. Miller & Scalo [1979]).
Des associations trés proches, composées notamment d’étoiles T Tauri (repérables en X)
semblent peupler en grand nombre le Voisinage solaire. L'association Tucana récemment
découverte (Zuckerman et al. [2001]) est la 2° plus proche de nous, juste apres Ursa Major.

2.1.2 Systémes binaires

Trés peu de couples d’amas sont connus dans la Galaxie (contrairement a ce qui sera
évoqué sur le Grand Nuage de Magellan en §5.2.2), le seul candidat stir étant h&y Per
(Keller et al. [2001], par exemple). Quelques paires optiques possibles ont été discutées,
comme NGC 7245/King 9 (voir Strobel et al. [1992]) ou encore Czernik 29/Haffner 10
(Fitzgerald & Moffat [1980]). On consultera Subramaniam et al. [1995] pour une discus-
sion sur d’autres cas probables. Nous présentons dans la table 2.1 leur liste de candidats
AOs binaires hypothétiques, dont quelques uns ont été observés a notre demande par
Antonella Vallenari au télescope ESO/MPI de 2,2 metres muni de la caméra WFI (NGC
2383 / NGC 2384 notamment). Plusieurs couples sont sans doute seulement superposés
sur le Ciel, comme NGC 1750/ NGC 1758 dans le Taureau (Galadi-Enriquez et al. [1998]).



2.2. OBJETS JEUNES 11

TAB. 2.1 — Paires possibles d’amas ouverts, d"aprés Subramaniam et al. [1995]. Pis 6/8 et
Tr 28/NGC 6383 sont incertaines ; on a ajouté Cr 272/Hogg 16 ainsi que NGC 1807/1817.

King 14 NGC 869 NGC 1513 NGC 1907
NGC 146 NGC 884 NGC 1545 NGC 1912
NGC 1981 Basel 8 NGC 2383 Haffner 18

Collinder 70 | NGC 2251 NGC 2384 Haffner 19

Pismis 6 NGC 3247 Hogg 10 Basel 18

Pismis 8 IC 2581 Hogg 11 Collinder 271
NGC 6152 NGC 6383 NGC 6755 NGC 6996
NGC 6208 | Trumpler28 | NGC 6756 | Collinder 428
NGC 7031 NGC 7429 | Collinder 272 | NGC 1807
NGC 7086 | Markarian 50 Hogg 16 NGC 1817

2.2 Objets jeunes

Les amas ouverts jeunes, qui représentent I’écrasante majorité de la population, ap-
portent de précieuses informations sur les mécanismes de la formation et d’évolution
stellaire. De métallicité quasi-solaire, ils permettent par exemple de contraindre efficace-
ment la séquence principale d’age nul (ZAMS pour Zero-Age Main Sequence) dont 1’ajus-
tement fin permet d’estimer avec une bonne précision la distance de 1'amas. Remarquons
que le tiers a peine des amas de la base de Lynga ont une évaluation de leur distance,
et souvent avec des valeurs variant du simple au double (exemple de NGC 2453, Mallik
et al. [1995]). La restriction de la ZAMS aux étoiles de la séquence principale de I’amas
de type spectral inférieur a A0 permet également d’évaluer le rougissement Ep_y .

2.2.1 Formation stellaire

L'étude d’amas tres jeunes permet de “remonter”, évidemment beaucoup plus fa-
cilement que pour les étoiles du champ, aux conditions physiques qui régnaient dans
les nuages moléculaires d’ou ils sont nés. Beaucoup d’amas sont encore enrobés par
leurs nébulosités génitrices. Exemple de I’AO NGC 6530 dans M 8, la Nébuleuse de la
Lagune, qui renferme des objets a peine 4gés d'un million d’années (voir par exemple
White et al. [1997] pour I'étoile H36). La formation d’amas gravitationnellement liés a ap-
paremment lieu dans les nuages moléculaires de masse faible ou moyenne, M < 10* M,
(Elmegreen [1983] ou Pandey et al. [1990a]) qui sont les plus nombreux dans la Ga-
laxie ; voir Williams & Mc Kee [1997] pour une comparaison avec les associations OB.
Elle peut étre expliquée soit parce que la matiere moléculaire génitrice se disperse lente-
ment apres la naissance de I’amas, soit parce que l'efficacité de la formation stellaire (EFS)
est proche de 50% avant une dispersion plus soudaine (Mathieu [1983]; Wilking & Lada
[1983]). L'EFS est définie comme le rapport de la masse présente sous forme d’étoiles
My ala masse totale du systéme, incluant la matiére gazeuse Mg,,. En d'autres termes,
EFS= My /(Mgaz + Mx).

L’hypothese récente (Saiyadpour et al. [1997]) du phénomene de friction dynamique
entre le systeme stellaire et le gaz permettrait la formation d’un amas lié méme avec une
EFS aussi basse que ~ 10%. En fait, EFS et fonction de masse initiale (IMF) semblent in-
timement liées (se référer a Pandey et al. [1990a]), dans le sens ot1 une IMF plus pentue
augmenterait 'EFS et donc favoriserait la naissance d’amas riches (dont I'espérance de
vie sera bien plus grande — voir la bréve discussion sur les AOs vieux en section 2.6).
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Dans notre Galaxie, les régions de formation les plus “efficaces” étudiées (principa-
lement en infrarouge et en radioastronomie millimétrique ) a ce jour sont les nuages au-
tour de p Oph avec des EFS de prés de 30% d’apres I'étude pionniére de Lada & Wilking
[1984]. Lada et al. [1984] ont obtenu théoriquement qu'une EFS > 21% doit produire un
amas ouvert gravitationnellement stable si le temps d’éjection du gaz 7,,, estde ’ordre de
<5x10° ans. 74,, est défini comme le temps nécessaire a I'évacuation du gaz non-utilisé
loin des étoiles récemment formées — matiére gazeuse et poussiéres étant rapidement
dispersées par la photoévaporation efficace due aux étoiles massives dans le systéme.

Certains amas trés jeunes comme NGC 6231 (~8.10° ans, Perry et al. [1991]) compor-
tant des étoiles trés massives semblent avoir déja perdu la quasi-totalité de leur contenu
gazeux. Mais la persistance de gaz sur au moins plusieurs dizaines de milliers d’années
est confirmée par I'étude de Yadav & Sagar [2001] qui montre quand méme que 1’extinc-
tion différentielle AE = Ej"%% — EM1 diminue naturellement avec ’dge des amas (voir
aussi Pandey et al. [1990b]). Pourtant, il existe quelques cas particuliers. L'exemple de
Berkeley 93 parait extréme puisque, avec 10% ans (cf. Saurer et al. [1993]), cet AO faible
semble encore niché au sein d"un vaste complexe moléculaire (FIG. 2.2). Une observation
radiomillimétrique (ressoumission d"une demande a I'IRAM...) de cet objet serait souhai-
table pour donner une limite supérieure au temps de dégazage 7,,,. Voir aussi section 2.5.

2.2.2 Amas ouverts et évolution stellaire

L'observation d’amas agés de 10® ans permet d’offrir une vision trés instructive des
effets causés par I'évolution stellaire : en construisant les diagrammes couleur-magnitude
(CMDs) d’AQOs d’age intermédiaire, on voit clairement apparaitre les premiers change-
ments dans le haut de la séquence principale, alors que la zone des objets les moins lu-
mineux contient encore parfois des néo-étoiles de la Pre-Main Sequence (PMS), comme
I'amas 7 CMa (= NGC 2362) étudié par Moitinho et al. [2001]. Certains de ces amas
modérément jeunes offrent donc 1’occasion unique d’estimer les dges de leurs membres
massifs et légers nés du méme nuage moléculaire. C.-a-d. qu’ils peuvent permettre de
déterminer la durée sur laquelle s’échelonne la formation stellaire a l'intérieur d’une
zone donnée, et aussi de dire quels sont les objets qui ont été créés les premiers — étoiles
“lourdes” ou membres légers — ou bien si les deux types aux masses extrémes sont nés
quasi-simultanément, comme cela semble étre le cas pour NGC 4755 (Sagar & Cannon
[1995]). La formation d’étoiles massives (M 2 10 M) et 1égeres (M < 2 M) de I'amas
englobant s Crucis aurait eu lieu durant la méme période de 7 millions d’années (Myr).

On comprend donc que les observations systématiques d’amas jeunes apportent de
fortes contraintes sur les premiéres phases de I'évolution stellaire. Moitinho [2001] a
achevé un relevé d"une trentaine d’AOs jeunes dans la région Puppis-Vela, généralement
peu absorbée méme a tres faible b''. D’autres vastes études d’ensemble, qui soient “spec-
trophotométriquement homogenes”, restent a réaliser dans le domaine si on veut éviter
les biais dans 1’analyse de grands échantillons d’amas dans d’autres zones de la Galaxie.

2.3 Etude structurale d’amas jeunes et proches :
queues de marée

Les étoiles membres d'un amas connaissent un mouvement d’ensemble, ce qui de-
vrait donner I'impression a 1’observateur, le long de sa ligne de visée, d"une convergence



Y (arcmin)

2.3. ETUDE STRUCTURALE D’AMAS JEUNES ET PROCHES : QUEUES DE MAREE 13

X (arcmin)

FIG. 2.2 - Surimpression des contours IRAS 100 um sur une image de la Digitized Sky
Survey du champ de I’AO Berkeley 93. L'amas, dont les membres sont trés faibles, est
quasiment invisible sur la photo mais sa position est encadrée pour montrer l'imbrication
apparente — a confirmer cependant par des observations (sub)millimétriques — avec le
complexe moléculaire, et cela bien que I’AO soit relativement 4gé avec environ 108 ans.
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vers un point. Mais seuls les amas les plus proches, comme les Hyades, ont des mouve-
ments propres sensibles (1,5 > 1 mas-an™!) et ce n’est qu’a eux que 'on peut appliquer
la méthode du point convergent qui permettra le calcul géométrique de leur distance.

A défaut d’information cinématique (u cos 6, i et vitesses radiales), les amas du voi-
sinage solaire peuvent étre étudiés par la photométrie méme avec des télescopes de petit
diametre offrant une bonne qualité d’image sur un champ le plus vaste possible. L'utilisa-
tion de plaques de Schmidt reste aujourd’hui I'une des seules possibilités pour une étude
d’AOs proches a tres grand champ, en particulier pour la recherche de queues de marée.
Nous avons utilisé de grandes plaques SRC (Schmidt anglo-australien de Siding Springs)
et de I'ESO (La Silla) qui couvrent un champ d’une trentaine de degrés carrés environ.
Cette vaste surface apparente est nécessaire pour la détection des extensions de marée.

Ainsi, a partir d'un comptage des membres “photométriquement” probables d'un
amas stellaire, sélectionnés sur leur couleur, 1'idée est de mettre en évidence les struc-
tures ténues et a grande échelle avec I’outil mathématique le mieux adapté pour ce faire :
les ondelettes. Consulter par exemple Bijaoui [1991]. Toutes les procédures utilisées dans
la suite de ce chapitre ont été développées par Stéphane Léon dans le cadre de sa these
(voir Léon [1998]) sur les amas globulaires, et sont ici réutilisées pour trois amas ouverts.

2.3.1 Plaques photographiques de M41, NGC 2516 et M48

Tout d’abord, nous avons di sélectionner les quelques candidats AOs dont les ca-
ractéristiques laissaient supposer qu’ils offriraient les meilleures chances de détection de
queues de marée. En particulier, les queues étant des surdensités d’étoiles tres ténues,
il fallait a tout prix éviter de choisir des objets situés dans des champs trop touchés par
I'extinction interstellaire qui est un biais observationnel classique (voir Léon et al. [2000]).
Les poussieres étant cependant assez nettement concentrées a proximité du Plan Galac-
tique, nous avons restreint la sélection aux amas de latitude b >15° afin de minimiser les
risques de “fausses queues” dues a des sous-densités de poussiéres (des trous d’extinc-
tion) qui pourraient faire croire a une sur-densité stellaire, parfaitement artificielle.

Mais en se restreignant a des latitudes Galactiques un tant soit peu élevées, ce sont
les galaxies qui remplacent les poussiéres dans le role de “polluants”. En particulier, les
riches amas de galaxies peuvent créer des sur-densités importantes. Nous avons donc
essayé de discerner les sources ponctuelles des galaxies, en utilisant une méthode de
séparation (par un algorithme récursif) objets stellaires / objets non-stellaires, basée sur
la magnitude surfacique des sources. A magnitude donnée, une étoile ayant une brillance
surfacique toujours plus forte quune galaxie, la sélection peut se faire assez stirement
dans un diagramme (Log de 1) aire isophotale vs. magnitude, du moins pour des magni-
tudes inférieures a B ~ 18, c.-a-d. que la séparation n’est viable que pour les amas de ga-
laxies brillants.

Finalement, notre choix s’est porté sur trois AOs brillants et relativement riches, dans
les régions peu absorbées CMa—Pup-Vel (voir Chen et al. [1998]) : M41 = NGC 2287, M48
=NGC 2548, et NGC 2516. La vérification de la bonne homogénéité de 1'extinction par
la poussiére a été faite en regardant le relevé IRAS a 100 xm sur le champ des amas. Une
dizaine de plaques (quatre paires B;/R et une paire U/V') ont été digitalisées pour cette
étude, dont des plaques originales ESO a haute définition, et des plaques du relevé SRC.
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La numérisation des clichés photographiques est réalisée au Centre d’Analyse des
Images par la Machine Automatique a Mesurer pour 1’Astronomie (MAMA) dont les
performances sont décrites dans Berger et al. [1991]. Les clichés, films ou plaques (voir
la liste des formats acceptés sur http : //www.cai-mama.obspm.fr/cliche.html)
sont posés sur la table de lecture qui est mobile selon deux axes X-Y (1,2 mm/s en
mode balayage). Les photographies sont alors digitalisées avec la résolution de 10 pm.
Un capteur Reticon (détecteur de 1024 photodiodes) recoit la lumiére transmise par le
cliché, éclairé par en dessous a l'aide d'un ensemble lampe quartz-iode et filtre quasi-
monochromatique. Le débit effectif du microdensitometre est alors de 120 000 pixels par
seconde. Avec ses 1024 pixels lus simultanément, il faut environ 3 heures et demi pour
scanner une grande plaque, auquel il faut ajouter le temps nécessaire a la focalisation.

La plaque sera donc digitalisée, et la mosaique d'images (pavés FITS de 1024 x 1024
pixels) ainsi que les catalogues correspondants — plusieurs millions de sources parfois
— sont enregistrés sur support magnétique de grande capacité (DAT ou DLT type 1V)
pour traitement ultérieur. Pour pouvoir tirer le maximum de I'information inscrite dans
une plaque, il est nécessaire de suivre rigoureusement un enchainement d’étapes, de 1’ex-
traction des sources (en général a 30 au-dessus de Iécart type ou rms du fond de Ciel, a
I'aide d'un multi-seuillage) a I’astrométrie, basée sur les catalogues PPM (voir Roser &
Bastian [1993]) et ACT (Urban et al. [1998]), qui permettra finalement d’obtenir le ca-
talogue de tous les objets présents sur 1'image avec leurs coordonnées «,d (équinoxe
J2000.0) précises. On peut résumer briévement ces étapes par 1’enchainement suivant :

1. passage de SExtractor (cf. Bertin & Arnouts [1996]) sur les images (directement
a 30 du rms du fond de Ciel, ou apres un filtrage gaussien et une détection a 2.50) ;

2. basée sur le PPM puis I’ACT, astrométrie des objets détectés précise a ~ ("2 -0"3;

3. mise en correspondance des catalogues des deux bandes
(i.e. passage des deux fichiers . cae a un fichier . cain).

2.3.2 Méthode d’analyse : sélection des membres dans le CMD

Pour tous les amas proches, on peut dés le départ éliminer une grande partie de la pol-
lution par les étoiles de champ en excluant directement dans les catalogues les sources
faibles. Prenons le cas de NCG 2516 : a 350 pc (Robichon et al. [1999]), nous avons décidé
de ne garder dans le CMD global de toute la plaque, visible FIG. 2.3, que les sources
ponctuelles dont R < 13.5 (magnitude instrumentale). Sur cet amas, la calibration de
la coupure en magnitude a été réalisée (faute de séquence GSPC-II disponible, cf. Post-
man et al. [1998], s’agissant de plaques ESO originales) a la main a 'aide d’une dizaine
d’étoiles en commun avec le catalogue de Dach & Kabus [1989] (table 2.2 et FIG. 2.5).
C’est finalement sur ces données tronquées a My =~ 4.4 que sera effectuée toute la suite
de I'analyse sur I’AO NGC 2516 comme expliqué plus en détails dans l'article qui suit.

2.4 Article Gravitational tidal effects on Galactic open clusters

L'article “Gravitational tidal effects on Galactic open clusters” (Bergond, Léon & Guibert
2001) ci-apres a été publié dans la revue Astronomy & Astrophysics, volume 377, page 462.

*Pour une étude des membres peu lumineux de NGC 2516, consulter l’article de Jeffries et al. [2001].
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FIG. 2.3 — Diagramme couleur vs. magnitude instrumentale pour toutes les sources sur
les plaques ESO B et R de NGC 2516. Pour éviter le plus gros de la pollution, et en
considérant la proximité de 1’amas, on ne garde que les sources de R < 13.5. C’est sur ces
sources brillantes que 1’on effectuera une sélection des membres de I’AO (ci-dessous).
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FIG. 2.4 - A gauche pour la coupure aux étoiles les plus brillantes, le CMD en magni-
tudes instrumentales des étoiles considérées comme membres de Messier 41 = NGC 2287
(en gros points) est superposé au CMD sur toute la plaque (points fins). Trois morceaux
dans la séquence principale supérieure de M41 sont retenus. A droite le principe est le
méme pour NGC 2516; on conserve ici toute la séquence principale brillante de ’amas.
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TAB. 2.2 — Etoiles MAMA utilisées par comparaison a la carte de Dachs & Kabus [1989] de
I’AO NGC 2516 pour I'estimation des magnitudes absolues des membres sélectionnés.
En haut du tableau, limite correspondant aux plus faibles étoiles dans le masque du S/B
dans le CMD. Pour les quatre lignes du bas il s’agit des membres les plus brillants retenus.

NR/IAMA AMAMA 5MAMA N?)&K 1% B-V
255715 119?701 -61°104 630 1250 0.60
222967 1192309 -60°681 233 1231  0.70
218227 1192598 —60°623 921 1245 0.54
227815 1192537 —60°744 205 1223  0.57
224465 1197582 —602699 907 1235  0.60
239480 119718 —60°894 609  12.27  0.66
225220 1200143 —60°706 867 1236  0.67
223443 1192970 —-60°687 818 1256  0.55
263400 1182961 —61°169 4 8.19 0.03
240443 119°554 —60°874 42 8.21 0.02
230295 1197990 —60°747 67 8.39 0.00
245195 1200261 —60°933 745 8.49 —0.03

.

FIG. 2.5 — Centre de 'amas NGC 2516 sur une image de la DSS (N en haut, E a gauche).
Les cercles rouges correspondent aux étoiles en commun avec Dachs & Kabus [1989] les
plus faibles dans le masque du CMD S/B (cf. table 2.2). Deux autres étoiles brillantes
cerclées de bleu sont parmi les plus massives sélectionnées (revoir la FIG. 2.4, a droite).
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Abstract. We have investigated the 2-D stellar distribution in the outer parts of three nearby open clusters:
NGC 2287 (=M 41), NGC 2516, and NGC 2548 (=M 48). Wide-field star counts have been performed in two
colours on pairs of digitized ESO and SRC Schmidt plates, allowing us to select likely cluster members in the
colour-magnitude diagrams. Cluster tidal extensions were emphasized using a wavelet transform. Taking into
account observational biases, namely the galaxy clustering and differential extinction in the Galaxy, we have
associated these stellar overdensities with real open cluster structures stretched by the galactic gravitational field.
As predicted by theory and simulations, and despite observational limitations, we detected a general elongated
(prolate) shape in a direction parallel to the galactic Plane, combined with tidal tails extended perpendicularly
to it. This geometry is due both to the static galactic tidal field and the heating up of the stellar system when
crossing the Disk. The time varying tidal field will deeply affect the cluster dynamical evolution, and we emphasize
the importance of adiabatic heating during the Disk-shocking. In the case of NGC 2548, our dating of the last
shocking with the Plane (based on a tidal clump) is consistent with its velocity. During the 10-20 Z-oscillations
experienced by a cluster before its dissolution in the Galaxy, crossings through the galactic Disk contribute to at
least 15% of the total mass loss. Using recent age estimations published for open clusters, we find a destruction
time-scale of about 600 Myr for clusters in the solar neighbourhood.

Key words. open clusters and associations: general — open clusters and associations: individual: NGC 2287,
NGC 2516, NGC 2548 — stars: Hertzsprung-Russel (HR) and C-M diagrams — Galaxy: kinematics and dynamics

1. Introduction

Galactic open clusters (OCs) have long been shown to be
extremely valuable laboratories for many domains of as-
tronomy. In particular, observations of their spatial struc-
tures can help to constrain dynamical models and N-body
simulations of small (N = 10%) stellar systems. Extended
over some parsecs, OCs are made up of from many dozens
to a few thousands stars. Their sparseness makes them
short-lived stellar concentrations.

In this manner, most galactic OCs evaporate entirely
in some 108 years: of the 1200 or so objects of this type
in the catalogue of open cluster data compiled by Lynga
(1987), only about 70 are known to be older than 1 Gyr.

Send offprint requests to: G. Bergond,

e-mail: gbergond@eso.org

* Plate scanning was done at the Centre d’Analyse
des Images (CAI) with M.A.M.A. (Machine Automatique
a Mesurer pour l’Astronomie), a facility located at the
Observatoire de Paris, developed and operated by INSU
(Institut National des Sciences de I'Univers, CNRS). Web site
http://dsmama.obspm.fr

Indeed, as a result of 2-body relaxation, several stars can
acquire positive energy during the strongest (nearest) in-
teractions with other members, and then leave the clus-
ter which slowly vanishes. Stellar evolution (mass loss)
and encounters with giant molecular clouds (GMCs, see
Wielen 1991) also contribute to noticeably reduce the
stellar system lifetime. In addition, the galactic potential
plays a major role in the disruption process by its regular
gravitational harassment, through tidal disruption.

As a consequence, only the initially richest clusters
(which are more gravitationally bound) and those situated
at large galactic radii (where the probability of encounter
with a GMC is lower) can live a few Gyr. De la Fuente
Marcos (1998) has shown that our Galaxy should host
several hundreds of thousands of open cluster remnants
which have been disrupted by the Galaxy and by their
own dynamical evolution (evaporation). Bica et al. (2001)
indeed observe several dissolving star cluster candidates.

Orbits of OCs being quasi-circular, with Z-oscillations
of small (<1 kpc) amplitude, their trajectory in-
cludes many passages through the Disk: each of these
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gravitational shocks heat up and compress the cluster,
which then takes a prolate shape flattened to maximum at
Z =0 (Leon 1998). Repeated disk-shockings speed up the
disruption, as studied in globular clusters (Combes et al.
1999), and after each passage through the Plane, mem-
bers rejected in the halo of the system are stripped out by
the gravitational field of the whole Galaxy. These ejected
stars will form a tidal tail which extends far from the clus-
ter inner regions. Structural studies of the surroundings of
OCs can thus provide much information on the past and
present dynamical evolution of the cluster.

Terlevich (1987) and de la Fuente Marcos (1997 and
references therein) performed realistic simulations of open
cluster evolution. From the observational point of view,
Grillmair et al. (1995) and Leon et al. (2000) detected
important tidal tail extensions around galactic globular
clusters using a wide-field star count analysis. Leon et al.
(1999) also found noticeable tidal tails around several bi-
nary star clusters in the Large Magellanic Cloud.

The main aim of this study is to detect such tidal tail
signatures in the overall cluster structure around selected
galactic OCs, by performing multicolour, wide-field star
counts on Schmidt photographic plates. First results are
presented in Bergond et al. (2001). In Sect. 2 we discuss
the selection of three open clusters. Section 3 presents the
data analysis, and a brief discussion of our observational
limitations. In Sect. 4 we focus on each of the three ob-
served OCs. Next, in Sect. 5, we discuss these results to-
gether with numerical simulations, and their general im-
plications for galactic open clusters, before summarizing
this work in the last section.

2. Open cluster sample

It is expected that tidal tails are very weak stellar overden-
sities, and to better detect them it is necessary to reject at
maximum areas with strong background variations due to
a differential interstellar extinction. A hole of extinction
can indeed artificially enhance the star-count in this more
transparent area, giving the impression of a higher density
of stars which we could mistake for a tail. For this reason,
we have made a first selection, restricting our choice to the
few OCs which present bl > 10° (see Janes & Adler 1982
for the galactic distribution of OCs). Such high latitudes
allow us to avoid the major part of dust clouds which are
generally well concentrated along the Plane Z = 0, with a
mean scale height of 160 & 20 pc (Pandey & Mahra 1987).

However, the extinction within the Plane is highly vari-
able from one direction to another, and there are windows
of transparency, especially between £ = 210° and £ = 240°
(Chen et al. 1998). The whole map of dust emission (as
traced by IRAS 100 um) in these directions is visible in
Fig. 1 where we have overplotted all the known OCs in
the Lynga (1987) catalogue.

We had yet to select relatively rich clusters in order
to perform a reliable star-count analysis. Very poor OCs
do not offer a sufficient contrast with respect to the field
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Table 1. Scanned Schmidt plates encompassing the clusters.

Cluster Plate Emuls. Filter Exp. Epoch
NGC ID # Kodak used min

2287 SRC557  IllaJ GG395 60 1979.898
2287 ESO557 IllaF RG630 60 1985.930
2516 E11031 IIIaJ GG385 15 1994.117
2516 E11190 IIIaF RG630 15 1994.444
2548 SRC775 IllaJ GG395 60 1986.246
2548 SRC775 IIlaF OG590 70 1985.057
2548 SRC776 IllaJ GG395 60 1983.192
2548 SRC776 IllaF OG590 70 1985.953

stars, and may be only asterisms, that is, apparent con-
centrations of stars due to a pure perspective effect (e.g.,
Baumgardt 1998). At last, the cluster must have the ap-
propriate dimensions: too small clusters are difficult to
treat with the typical scale on Schmidt plates (67”1/mm)
due to limitations in resolution of emulsions and diffusion
problems in crowded areas, whereas too wide clusters like
Melotte 111 (Odenkirchen et al. 1998) cannot be studied
on single ~30 deg? plate.

We finally selected as the most interesting candidates
3 rich, bright and low-absorbed OCs: NGC 2287 (=M 41),
NGC 2516, and NGC 2548 (=M 48). Table 1 presents the
pairs of photographic plates we scanned for this study and
Table 2 summarizes the main properties of these OCs.

3. Data analysis

All the plates were digitized with a resolution of
10 pm with the Machine Automatique a¢ Mesurer pour
I’Astronomie (MAMA, see Berger et al. 1991). Source ex-
traction was done using the SExtractor software (Bertin &
Arnouts 1996), at a 3o-level for each pair of plates. Once
the astrometry was performed in each colour, local soft-
ware was used for the cross-correlation of the B and R
catalogues.

This allows us to build a colour-magnitude diagram
(CMD), in instrumental magnitudes, for the whole plate.
Next, we adopt the method described by Grillmair et al.
(1995), which consists of selecting regions in the CMD
where the “cluster vs. field contrast” is important. For this
purpose, we use a so-called colour-magnitude S/N function
5(i,7) defined by subdividing the CMD in multiple cells
(50 x50 bins here, i.e. about 0.1 mag both in B and B—R).
We refer to the papers of Leon et al. (1999, 2000) for de-
tails of the application of the method. We then retain only
cells where the number of cluster members with respect
to the field stars is the highest, by defining a threshold
we choose as a compromise between significant star-count
(in order to prevent background fluctuations) and reduced
contamination by field stars.

In the case of relatively nearby clusters, it is pos-
sible to use a direct “cut” in magnitude in the whole
star count, selecting only the brightest sources. Most of
weak field stars are then directly eliminated, whereas only
the bottom of the OC main sequence (that is, most of
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Fig. 1. Skyview map of IRAS dust emission at 100 xm in the regions going from (¢,b) = (222°,—28°) to (¢,b) = (278°,+28°).
All the known open clusters in the Lynga catalogue are shown as small crosses (+). The three selected objects are indicated.

They avoid strong and differential extinction areas.

Table 2. Main characteristics of the three studied open clusters as extracted from the Base des Amas (see Mermilliod 1995)
http://obswww.unige.ch/webda/, except for the masses (particularly uncertain), which come from Bruch & Sanders (1983)
for NGC 2287, or from Pandey et al. (1987) for NGC 2516. Some values showing important discrepancies in the literature are

specified in the note below the table.

Cluster e ) l b Dist Z Rad. Mass Age Spect.-type [Fe/H] Ep_v
name 42000.0 12000. 1 B pc pc pc Mg  Myr onturn-off dex!  mean
NGC 2287 06"46™9 —20°44’ 231910 —10°23 693 —123 4.1 294 243 B5 +0.04 0.03
NGC 2516 07°58™3 —60°52' 273°94 —15°88 409 —112 1.9 170 113f B3 +0.06 0.10
NGC 2548 08"13™8 —05°48' 227°92 +15°37 769 +204 4.8 N/A 360 A0 +0.08 0.03

T Meynet et al. (1993) fit NGC 2516 with an older isochrone at 140 Myr.
! For NGC 2516, Jeffries et al. (1997) proposed a value of [Fe/H] ~ —0.32.

late-type dwarf members) is missing. Keeping only bright
OC members to minimize pollution also obviously de-
creases the number of detected stripped stars from the
cluster, which are preferentially low mass stars, as noted
both from observations (Leon et al. 2000) and simulations
(e.g., Combes et al. 1999), but the S/N of the tidal tails
relative to the background/foreground stars will be higher
due to the richness of the three selected clusters.

The three OCs we have chosen being nearby systems
(with a distance to the Sun in the range %—% kpc), we
have applied cuts in instrumental magnitudes correspond-
ing on average to about My ~ 5. Using the “universal”
mass function of Kroupa (2001), this implies that we may
miss about 90% of the theoretical cluster total mass (see
Fig. 2). Note however that Scalo (1998) claimed that a uni-

versal mass function is not justified empirically for stars
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Fig. 2. Kroupa (2001) galactic initial mass function with the
low-mass cuts (~1+ 0.1 M) applied for the three clusters.
Clearly, we miss the numerous weak stars which populate pre-
dominantly the tidal tails, observing possibly only 10% of the
total cluster mass.

with masses less than 1 Mg. Recent theoretical studies
(Lastennet & Valls-Gabaud 1999) also tend to show that
open cluster IMFs present some variations (which may
be due to mass segregation effects, see the discussion in
Sect. 5) below 1.1-1.2 M.

Therefore, estimates of the fraction of the cluster mass
we observed are accordingly subject to non-negligible vari-
ations, and the Kroupa (2001) IMF may rather be an aver-
age of possibly locally different IMF's, as already observed
even for intermediate-mass stars in OCs (e.g., Phelps &
Janes 1993 or Sanner & Geffert 2001).

After this first selection from the mask in the CMD
diagram (for example, see Fig. 3) which on average keeps
N 2 1500 likely members on the whole field, we need
to pay attention to a remaining background (Milky Way)
gradient in the wide-field encompassing the OC. Following
Grillmair et al. (1995), as a first step we mask the cluster,
up to 1 or 2 times its estimated tidal radius ;. The hidden
cluster is then replaced by the mean density value just
outside it (i.e., from 1.5 to 2.5r¢). The background z is next
smoothed using a fit by a bivariate polynomial surface:

2z,y) =) > agz'y  0<ij<2 (1)
v

A simple 1 x 1 bivariate polynomial is generally sufficient,
except near the Galactic Plane — as is often the case for
OCs — where a degree of 2 is preferable in order to fol-
low the exponential increase of field stars towards galactic
latitude zero. A higher order polynomial is not applica-
ble, as it may erase similar scale variations such as the
tidal tails we are seeking. Then, we obtain a raw map of
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Table 3. Parallaxes and proper motions for the three selected
OCs, as extracted from Baumgardt et al. (2000). N, is the
number of HIPPARCOS members used to compute 7 and piq=s.
[t~ includes the multiplication by the cosine of the declination.

Cluster 7 (mas) Ny po~ (mas/yr) ps (mas/yr)
NGC2287 1.93+0.49 8 —4.34+0.40 —0.09=+0.40
NGC2516 2.77+0.25 13 —4.08 £0.27 —10.98+0.24
NGC2548 1.63+0.79 5 —0.50+0.70 +0.93 & 0.65

overdensities T'ideray by subtracting the Milky Way gra-
dient z from the count of likely members of the cluster:

TideRaw(m7 y) = cmd(z, y) - Z(.’L‘, y)7 (2)

where cmd is the surface density of CMD-selected stars.

At this point, we use the wavelet analysis (see Leon
et al. 1999, 2000). This method makes use of the so-called
“a trous” algorithm (Bijaoui 1991). Relatively fast, it de-
composes by a discrete wavelet transform (WT) the raw
image in several planes W;(z,y) where 7 is the scale of
the plane, using a B-spline function. This kernel func-
tion Bg(x,y) is used for the recursive convolutions of the
initial image. If we note as ¢y the raw image of overdensi-
ties Tideraw just obtained, we have successively:

co(z,y) = Tideraw(z,y), (3)
i(®,y) = ci1 X Bs(57, a5); (4)
Wi(z,y) = ci(z,y) — ci—1(z,y). (5)

Each of the planes W;(z,y) corresponds to a certain image
resolution: while orders like 5 or 6 retain only “out of
focus” features, the lower orders give the finest details.
In fact, the last plane W, (z,y) — often known as LSP
for Last Smoothed Plane — is not in the literal sense a
true wavelet plane, but contains the residuals of the last
convolution. However, we will consider it like the other
planes, giving a total number of 7 scales. This value has
proved to be a good compromise between computing time
and the maximal resolution we need.

Finally, having obtained all the wavelet planes
Wi(z,y), we can construct the best map to recover over-
densities around the cluster by adding several wavelet
planes. We have chosen to select only large scale planes
related to the tidal tails sizes: the best results are obtained
using planes from order 3 to the LSP (i.e., order 7 in our
decomposition). The final map of tidal tails will then be
defined as in Leon et al. (2000) by the sum:

7
Tide(z,y) = »_ Wi(z,y). (6)
=3

This choice was also made in order to obtain a good com-
promise between resolution and background noise.

4. Results

4.1. NGC 2287 (=M41)

This bright, intermediate-age OC was particularly studied
for proper motions (Ianna et al. 1987), radial velocities
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Fig. 8. Left: density (Log scale) of probable NGC 2516 members, using star-counts on a B—R pair of Schmidt plates. The dashed
circle represents the cluster diameter according to Lynga (1987). Dashed arrow is the proper motion (PM) of the cluster (cf.
Table 3) whereas the solid arrow points L to the Galactic Plane towards Z = 0. Right: the colour-magnitude signal to noise
(relative to the background, see text) with the mask (contour) used to select only high (bright regions) S/N areas.

(Amieux 1988) and spectrophotometric properties (Harris
et al. 1993). For the present wide-field structural study
of the cluster, we found that a cut at an instrumental
(R) mag. of 14 offered the maximum cluster contrast with
respect to the field. Using a plate calibration based on the
GSPC-II, it is equivalent to Bey, ~ 16.2. Given a distance
to NGC 2287 of about 700 pc and the low absorption in
this direction (see Table 2), the cut corresponds to main
sequence stars of about My ~ 6.1, hence masses of the
order of 0.9 M. The main sequence brightest selected
stars have V >~ 9, i.e. mass greater than 3 M. Taking the
IMF of Kroupa (2001) within these limits, our selection of
members may represent only =~10% of the total cluster
mass.

Despite this limitation, the overall structure observed
for NGC 2287 (cf. Fig. 4, left) corresponds relatively well
to what is expected: a global elongated shape nearly par-
allel to the Galactic Plane (i.e., from SSE to NNW) with
projected axis ratios estimated to 1.5:1.0, and with ex-
tensions perpendicular to it (the arrow points perpendic-
ularly towards Z = 0, a clump of density is visible in this
direction). The dashed arrow indicates the proper motion
(PM, see Table 3) of the OC, and the dashed circle traces
the cluster extension (radius estimated to ~35’) as given
in Table 2.

The “pollution map” (see Fig. 4, right) shows no obvi-
ous clusters of galaxies and no anticorrelation between the
tidal tails and the JRAS 100 pgm map (dust absorption)
which could bias the source count. Otherwise, it is clearly
visible in Fig. 4 (left) that the star count peak is shifted by
about 15’ SW from the center of the field, i.e. the “clas-
sical” coordinates of NGC 2287 given in catalogues are
incorrect.

4.2. NGC 2516

Eggen (1974) detected several members up to ~5 pc
from the cluster center and described NGC 2516 as the
Southern Pleiades. Indeed, this very bright and rich clus-
ter shares a common age and V' absolute galactic motion
with M45. NGC 2516 contains many variable stars and
is ideal to look for low-mass and active stars. It is also
an essential cluster in the calibration of the IFMR (Initial
Final Mass Relation) as it contains several white dwarfs.

Among the numerous studies of this spectacular OC,
the one by Dachs & Kabus (1989) is complete up to My =
575, over a relatively wide field. They propose a total
cluster mass of about ~1000 Mg,.

An efficient cut at an instrumental magnitude of 13.5
was done, as the cluster is particularly nearby (~350 pc,
see Robichon et al. 1999). After cross-identification with
the catalog of Dachs & Kabus (1989), this cut corre-
sponds to main sequence stars brighter than V = 12.4 or
My ~ 4.4. In terms of mass, the cut retains only stars
with M 2 1.1 Mg. The brightest CMD-selected stars
have V = 8.2 (My ~ 0.2) or M ~ 2.5-3 Mg. The in-
tegration of the Kroupa (2001) IMF within these limits
shows that we could miss nearly 90% of the cluster poten-
tial mass, even if, as discussed in Sect. 3, variations in the
mass function just below our cut may significantly change
the number of unstudied members.

Despite this low percentage in mass of selected mem-
bers, in Fig. 3 (left), two remarkable tails extend up to
1.5° from the cluster center, nearly perpendicularly to the
Galactic Plane (the arrow points towards Z = 0). It is
interesting to note the almost perfect circular geometry of
the central parts of NGC 2516, despite the ideal location
(¢ >~ 270°) of this OC for observation of the predicted
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Fig. 4. Density of NGC 2287 stars (left) and pollution map for the same field (right). Definition of the arrows and dashed circle
is the same as in Fig. 3, with twice the NGC 2516 proper motion (PM) scale. Right: the IRAS 100 pm absorption is in greyscale.
Small circles represent galaxies, as extracted from the SExtractor catalogue using a separation in a Log(area) vs. magnitude
diagram. Many spurious extended source detections occur near the E border of the plate (X ~ —80' from the cluster center).

flattening by the radial galactic force gradient (see the
discussion in Sect. 5).

Except for a strong emission point north of the cluster
(corresponding to the “Toby jug” nebula IC 2220), the
extinction due to dust is homogeneous, and no clumps in
background galaxies correlate with the position of tails.
Hence, no observational bias can account for the presence
of these huge tidal extensions.

4.3. NGC 2548 (=M48)

Despite being a bright cluster, NGC 2548 (later identi-
fied as the entry #48 in the Messier’s catalogue) has not
been studied recently. Here, we have used two pairs of
blue and red survey plates, in order to check against pos-
sible variations in the sensitivity of the photographic emul-
sion which may bias the star-counts. No such effect was
found. The OC is situated near the E border of the first
pair (ESO/SRC 775) and on the W border of the 2nd
(ESO/SRC 776). Despite these locations on the plates,
the tidal tail extraction has proved consistent, as shown
in Fig. 5.

For the two pairs of plates including NGC 2548, we
have chosen a strong cut, keeping only stars brighter than
the instrumental magnitude 13.0 (corresponding to about
Beyy ~ 14.8 using a rough calibration based on GSPC-I
standard stars), or Mp ~ 5.3. Again, we keep only stars
more massive than about 1-1.1 M. Interestingly, the in-
ner isodensity levels show a secondary peak (double core).
The projected axis ratio is around 1.7:1.0. The absorp-
tion in the region of the OC is very low (see Table 2) and
uniform. Numerous extended sources were detected but
no cluster of galaxies can account for the overall prolate
shape and the SW tidal extension.

5. Discussion

Theoretical considerations (Wielen 1975) have shown that
the haloes of open clusters are flattened by the galac-
tic gravitational field. Indeed, the gradient of the gravi-
tational force in the galactic radial direction is stretching
the OC: simulations (Terlevich 1987; Portegies Zwart et al.
2001) confirm that OCs take the shape of an ellipsoid with
axes in a ratio X:Z =~ 2.0:1.0. The longest axis always
points towards the Galactic Center whereas the smaller
one is in the Z direction. This compressed shape has been
observed only in a few clusters. In the Hyades, a flatten-
ing along the Galactic Plane was first suspected by Oort
(1979). Perryman et al. (1998) recently confirmed, in their
exhaustive study of the 3-D structure of this fundamental
“calibrator” cluster, the prolate shape of the halo, which
is well elongated towards the Bulge. In the Pleiades, a
similar elongated shape roughly in the ¢ direction was de-
tected by van Leeuwen (1983) and definitively established
by Raboud & Mermilliod (1998a).

It has been shown as well (Leon 1998) that the disk-
shocking compresses strongly the stellar cluster during
the crossing of the galactic Plane. In the case of OCs,
the heating is very efficient from the adiabatic component
which includes the short period stellar orbits relative to
the crossing time through the Plane. Figure 6 shows the
contribution of the adiabatic heating which is maximum
for typical open cluster central densities <100 Mg pc™®
(e.g., Binney & Tremaine 1987).

To quantify the effects of the vertical and radial (par-
allel to the Disk plane) tidal forces, we show in Fig. 7
the ratio of these two tidal components for a rather rich
OC having a ry = 10 pc tidal radius. The galactic models
are from Combes et al. (1999): the main difference is the
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Fig. 5. Field centered on NGC 2548, two pairs of B & R plates. Left: the open cluster isodensity levels on the SRC775 plates.
Right: the center of NGC 2548 lies only 20’ East of the border of the SRC776 plate. Despite this, several features are nearly
identical to the SRC775 plates (double core of the cluster, prolate shape and a tidal tail with a clump). See Sect. 5 for the
discussion about the clump of star A. Proper motion of the OC (PM), 4 times enlarged, is very uncertain.

scale height of the Disk which is set to 1 kpc for the Gal-1
model and 400 pc for the Gal-2 model, leading to a major
contribution of the vertical tidal force in the latter case
owing to a larger gradient due to the thinner disk.

However, the vertical component of the static tidal
force is less important than the radial one, except on top
of the Bulge where the radial component, in our model,
is very weak. For a typical open cluster Z range, the
vertical /radial ratio of the tidal force components is be-
tween 1% to 10%. Nevertheless the shock due to the time-
dependent tidal force will induce a major heating of the OC
crossing the Plane. Interestingly the vertical tidal force is
stronger at very low-Z, where the open cluster population
is mainly located, to decrease to a minimum, for a con-
stant galactic radius, at Z ~ 150 pc (Gal-2 model) and
increases towards higher Z where the vertical component
from the Bulge and the whole Disk takes over.

Hence, in addition to the static tidal field, all OCs
suffer repeated disk-shockings with the galactic Plane.
Indeed one typical open cluster at the solar radius crosses
the Plane about 10-20 times before its dissolution in
the Galaxy (see below), only leaving an OC remnant
(de la Fuente Marcos 1998). For most of existing clus-
ters, we expect to observe clumps of stars disrupted from
the disk shocking, in the direction perpendicular to the
Galactic Plane. These clumps should have a velocity (rel-
ative to the OC center of mass) close to the velocity disper-
sion in the cluster. In an OC of ~500 M, like the Hyades
(evolved intermediate-age cluster, like NGC 2548), the ve-
locity dispersion is about 0.2-0.4 kms~! (de Bruijne et al.
2001).

We can interpret the SW clump (noted A in Fig. 5)
around NGC 2548, in the direction of the Plane, as a rem-
nant of the last disk-shocking. Given the distance of the
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Fig. 6. Contribution of the adiabatic heating during the disk
crossing, using particle perturbation simulations (Leeuwin
et al. 1993; Leon 1998). The crosses represent the gain of energy
0E relative to the total energy Ey of the cluster. The dashed
lines represent the dispersion in §FE from different sets of sim-
ulations. We indicate the range of rich OC central densities.

clump to the center of NGC 2548 of about ~8 pc and
taking a typical velocity dispersion of 0.3 kms™!, we esti-
mate the last shock finished ~26 Myr ago. On the other
hand, following Dachs & Kabus (1989), the period Pz of
the Z-oscillations of an open cluster is given by:

Zm
Py =2r = (7)

Z max
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Fig. 7. Ratio (Log scale) of the Z-tidal force to the radial tidal force, parallel to the Galactic Plane for an open cluster having
a tidal radius of 7, = 10 pc. In a) we use the Gal-1 model (see Combes et al. 1999 for details) and b) the Gal-2 model. The
main difference between the two models is the disk scale height, with 1 kpc for Gal-1 model and 400 pc for Gal-2 model. We

did not take into account the dark matter halo.

Table 4. Galactic positions and heliocentric space motions for
the 3 selected open clusters, data coming from the compila-
tion by Piatti et al. (1995). Ry (resp. Ra) is the radius at the
periphelion (resp. at the aphelion) of the cluster orbit.

Object R, Ra Z HY U 1% w
NGC kpc kpc pe pc kms™' kms™! kms™!
2287 7.95 897 —130 870 +25 +9 —80
2516 5.60 8.54 —120 200 +2 —24 +5
2548 7.43 8.99 +160 420 +37 +5 —43

" H = |Zmax| is the maximum height that the open cluster
is supposed to reach above (or under) the Galactic Plane.

where Kz is the galactic vertical acceleration at the max-
imum height Z,.x the OC can reach. We use the accelera-
tion values given by Vergely et al. (2001), based on recent
estimates of the disk scale height D = 240 pc and surface
mass density ¥o = 48 Mg pc~2, whereas the local mass
density is taken as pg = 0.076 Mg pc3.

The results of the compilation of the absolute (U, V, W)
motions of the three clusters by Piatti et al. (1995) are
shown in Table 4. In the case of NCG 2548 however, dif-
ferent values were found recently by Wu et al. (2001).
These authors deduced (U,V,W) = (1,221,3) kms~!
from an exhaustive proper motion survey, with H =
|Zmax| = 170 pc (taking the nearby distance estimate of
dwmas >~ 530 pc, see Claria 1985).

Using the W and H values of Piatti et al. (1995), we
can estimate that the last crossing of NGC 2548 through
the Galactic Plane finished about ~40 Myr ago, whereas
taking the data of Wu et al. (2001) the last shock occurred
~20 Myr ago. Both results are consistent with our dating
derived from the clump. We note that with an age of about

360 Myr (see Table 2), NGC 2548 is a dynamically evolved
OC which has already suffered about 7 or 8 disk-shockings.

It has also been shown (Leon 1998; Combes et al. 1999)
that during the disk-shocking the shape of the cluster
will change rapidly before the relaxation, which is never
reached for an OC constantly oscillating in the Plane. The
difference in shape between NGC 2516 (round core) and
both NGC 2287 & NGC 2548 (pronounced prolate shape)
can be accounted for a transient phase during the shock.
It could also be due to effects of encounters with pass-
ing molecular clouds which can reduce, or randomize the
orientation of the flattening (see Theuns 1992a, 1992b).

In order to estimate the importance of the disk-
shocking in the evolution of the OCs, we have performed
N-body simulations. We used the so-called perturbation
particles method (Leeuwin et al. 1993). To solve the col-
lisionless Boltzmann equation, this technique combines
an analytical description of the equilibrium state and a
numerical evaluation of the local density perturbation.
Indeed perturbation particles are well suited for a colli-
sionless system, and can be used for simulating a disk-
shocking because the relaxation time of the cluster is still
larger than the crossing time. The simulated cluster is
modeled by a Plummer’s sphere for which the gravita-
tional potential and the distribution function are known
analytically (e.g., Leon 1998).

We stress that our simulations are only aimed at giv-
ing an estimation of the mass loss. In particular, we have
not included the effect of binarity and mass segregation.
Binary stars, primordial or exchanged, seem to be less
important for the evolution of rich clusters like those con-
sidered in our models (see de la Fuente Marcos 1996) and
may be regarded as more massive stars, hence defering the
problem to that of mass segregation.

Furthermore, the perturbation particles method does
not take into account the mass segregation process, but
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Fig. 8. Z position of the open cluster vs. the time (expressed
in N-body time units) in the perturbation particle simulation.

during one crossing this latter will be slow (see Combes
et al. 1999). The spatial mass function is certainly different
between the core and the outskirts of the cluster (e.g.,
Raboud & Mermilliod 1998b). However, during a crossing
the tidal effects are independent of the stellar masses. As
a result, ignoring the mass segregation is not expected
to strongly bias the total mass of the tidal tail (only the
mass function will be different, with an excess of low mass
stars).

We have followed an OC starting at 600 pc (see Fig. 8)
above the Plane at the solar galactic radius with a total
mass of 1000 M and a core radius 7. of 1 pc. We have
chosen such a high-Z cluster to avoid strong gradient at
the beginning of the simulation. Old “survivors” like M 67
(Fan et al. 1996) or NGC 188 (Sarajedini et al. 1999) have
total masses of this order, and follow such high-Z orbits
(see Carraro & Chiosi 1994). Figure 9 shows that the OC
mass loss by the disk-shocking is about 1.5% of its total
mass in one Z-oscillation. It can be noticed that some
stars are re-bound to the cluster after the crossing.

Despite the lower intensity of the static Z-tidal force
relative to the radial one, the time-dependent Z-tidal force
during the crossing strongly speeds up the destruction of
the OC. The global contribution of the disk-shocking can
be estimated to be about 10 to 20% for such a high-Z
cluster, and likely more for a younger open cluster which
experiences stronger Z-force gradients in the vicinity of
the Plane (see above). We can try to relate this mass-loss
to the mean life duration of open clusters in the Galaxy.

Using a pre-release of the catalogue of Loktin et al.
(2001) available on the Base des Amas web database,
we show in Fig. 10 the age distribution of the 423 open
clusters in their sample. As mentioned above, OCs suf-
fer different destructive processes (disk-shockings, encoun-
ters with GMCs, tidal field harassment) which lead to the
rapid depletion of the whole population. It appears that
the population age, excluding both very young (<107 yr)
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Fig.9. Mass loss relative to the total mass of the cluster vs.
time (N-body units) in the perturbation particle simulation.

and very old (>1 Gyr) OCs, can be modeled by an expo-
nential law of the following form (see the fit in Fig. 10):

(8)

where 7, is a time-scale for OCs (primarily in the solar
neighbourhood, as catalogues become incomplete for dis-
tant clusters) which corresponds to their destruction time-
scale. Assuming a constant star-formation rate over the
last 10° years in the solar neighbourhood (e.g., Rocha-
Pinto et al. 2000), the OC destruction time-scale is of the
order of 6 x 10® yr, somewhat superior to previous ob-
servational estimates (Lynga 1982; Janes & Phelps 1994).
Selection effects in different Galactic OCs catalogues may
explain this small discrepancy. Interestingly, the value of
600 Myr is in good agreement with the OC disintegra-
tion time in the field 7, , defined by Kroupa (1995) in its
realistic simulations.

As stated before, in the solar neighbourhood, disk
shocking seems to be very important in the destruction
of OCs. An OC at the solar radius suffers about ten to
twenty crossings during this time-scale, which leads to an
upper-limit for the mass loss efficiency during one disk-
crossing between 5 to 10%. This value is clearly more im-
portant than for globular clusters (Leon 1998) which are
much more massive and concentrated stellar aggregates.

N=N, e 7,

6. Conclusions

We have detected important tidal extensions around
3 bright open clusters using photometric selection on
wide-field photographic plates. Density isophotes of clus-
ter probable members go further away from the ordinary
limits given for these objects. In two cases (NGC 2287
& NGC 2548) we have observed strong flattening of the
cluster that we interpret as a consequence of the disk-
shocking. We stress that the adiabatic heating is impor-
tant for the open cluster evolution, as well as the time
varying galactic field. In spite of the weakness of the static
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Z-tidal force field, the time varying tidal field during the
disk-shocking will indeed affect deeply the dynamical evo-
lution of OCs. Its effects, computed with the perturbation
particles method, account for about 20% of the mass loss.
We also estimate the destruction time-scale of open clus-
ters in the solar neighbourhood to 600 Myr. In the case of
NGC 2548, it has been possible to estimate that the last
shocking with the Galactic Plane occurred about 30 Myr
ago. This value should be confirmed by a complete proper
motion and radial velocities study. Advent of super-MOS
(e.g. Flames) and, at medium-term, GAIA will provide
hundreds of V; and very accurate proper motions even
for low-mass members of known OCs. Moreover, accurate
multi-band, deep wide-field CCD photometry of a sam-
ple of open clusters will provide much better selection of
members, including sub-solar mass stars. The comparison
of these new observations with more realistic simulations
will be the subject of forthcoming papers.
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2.5 Amas ouverts vieux

Une définition arbitraire peut étre de considérer un amas ouvert comme vieux s'il
est plus agé que les Hyades (c.-a-d. > 8 x 10® ans) ce qui concerne environ 70 objets
(Janes & Phelps [1994]). Assez lointains pour la plupart (au-dela d'un a deux kpc), ces
objets apparaissent généralement faibles au télescope, leurs membres les plus massifs
ayant depuis longtemps évolué ; les CMDs de certains AOs riches et vieux ressemblent
d’ailleurs partiellement a ceux d’amas globulaires. Comment ces objets peuvent-ils (sur)
vivre aussi longtemps dans un environnement aussi dense, donc destructeur, que le
Disque de la Galaxie, puisque le mouvement oscillatoire en Z d"un AO le conduit fréquem-
ment a traverser le Plan (voir les exemples d'orbites dans Allen & Martos [1988]) ? Les
amas ouverts agés de plus de 10° ans se trouvent principalement dans le Disque ex-
terne. Van den Bergh & McClure [1980] expliquent cela par une moindre probabilité de
rencontre avec des nuages moléculaires géants (GMCs), qui conduisent généralement a
I'évaporation totale de I'amas (Theuns [1992a], [1992b]). Pourtant, ~1/3 de la matiére
moléculaire parait se situer au-dela de la distance du Soleil au Centre Galactique, Rg.

Pandey et al. [1990a] proposent une alternative intéressante a I’hypothese des GMCs :
la survie des amas au-dela de R serait plutoét due a une IMF plus pentue aux grandes
distances R > R, fonction de masse qui I'était encore plus il y a quelques ~ 10° ans. D’ott
une surproduction d’amas massifs a cette époque — vu que I'EFS croit avec la pente de
I'IMF — éloignés du Centre Galactique, et qui ont perduré dans les zones externes du
Disque jusqu’a présent : leurs orbites les conduisent a passer la majorité du temps a des
hauteurs Z relativement élevées ot ils sont “protégés”. Ces vieux AOs étaient sans doute
si riches que ce qu'il reste de leur masse aujourd’hui est souvent plus importante que
celle des amas d’age intermédiaire. Rappelons le cas exceptionnel de Be 17 qui, avec en-
viron 10'° ans (Phelps [1997] estime 1.2x10'° ans, valeur revue a la baisse par Carraro
et al. [1999b]) devient un objet “cosmologique”, appartenant possiblement au Disque
épais. NGC 6791 (Carraro et al. [1999a]) et NGC 188 (e.g. Sarajedini et al. [1999]) sont
deux autres exemples bien étudiés d’AOs agés de plusieurs milliards d’années. Les amas
vieux sont censés étre relaxés depuis longtemps et devraient donc présenter des signes
tangibles de ségrégation de masse, voir par exemple Durgapal & Pandey [2001].

L'étude des AOs vieux est en particulier fondamentale pour appréhender les notions
de gradients de métallicité (e.g., Corder & Twarog [2001]). Janes et al. [1988] ont sou-
ligné que l'existence d'une dizaine d’amas vieux et externes, de basse métallicité [Fe /H]
~ —0.5 semblait amplifier le gradient radial® & plus de —0.1 dex/kpc|g. Cette valeur
s’abaisse a —0.07 dex/kpc|r lorsque 1'on regarde uniquement les amas jeunes, comme
confirmé par Piatti et al. [1995]. Leur étude montrerait en outre un gradient vertical
(i.e. selon la hauteur au dessus du Plan Galactique Z) encore plus marqué, avec —0.34
dex/kpc|z. En tenant compte des incertitudes (voir Friel & Janes [1993]), un gradient ra-
dial global de ~ —0.09 dex/kpc|r apparait cependant, comme pour d’autres objets du
Disque, indépendant de1’age des AOs considérés : sa persistance indiquerait un apport de
matiere externe au cours de I'évolution du Disque, vraisemblablement pauvre en métaux
(e.g. “chute” de galaxies naines), qui se diluerait dans la Galaxie (Janes & Phelps [1994]).

Peut-étre liés aux amas globulaires, les plus vieux AOs peuvent ainsi fournir des in-
dices sur I'évolution de la Galaxie, et contraindre 1'age minimal du Disque autour de 10'°
ans. Carraro et al. [1999a] soulignent quand méme que 1'utilisation des naines blanches
est sans doute mieux adaptée que les plus vieux AOs pour déduire I'age réel du Disque.

3Plusieurs AOs situés a grand R sont en effet déficients en métaux (cas de Be 21, Tosi et al. [1998]). Le
tres vieil AO NGC 6791 avec 10*° ans (voir aussi Katuzny [1990]) mais une métallicité quasi-solaire offre un
excellent contre-exemple. En fait, il n"y a pas de corrélation claire entre age et [Fe/H] des AOs Galactiques.
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2.6 Ftude structurale d’amas ouverts vieux :
effet de compression

Avec des ages largement supérieurs a leur temps de relaxation, les AOs plus vieux que
le milliard d’années sont dynamiquement évolués et doivent notamment présenter dans
leur structure spatiale individuelle les signatures de la relaxation et des effets de marée.
Nous avons donc poursuivi l’étude structurale des amas ouverts sur quelques objets plus
vieux, et plus lointains. Cette recherche nécessitait des observations plus profondes que
les données photographiques, qui ont conduit a Iutilisation d’images grand champ obte-
nues par des caméras mosaiques de CCDs. Grace a des données ESO, la détection d’effets
de marée a ainsi été étendue a trois amas ouverts vieux : M67, NGC 2477 et NGC 2506.

2.6.1 Relevé stellaire Pre-Flames

Afin de préparer aux observations spectroscopiques avec l'instrument multi-fibres
Flames (voir http://giraobs.obspm. fr/), qui doit étre installé sur 'unité 2 du VLT
au printemps 2002, 'ESO a entrepris un programme d’imagerie dans les bandes BV I
avec la caméra mosaique de CCDs Wide Field Imager (WFI dans la suite), installée au
foyer du télescope de 2,2 métres de La Silla. Un vaste échantillon d’amas stellaires Galac-
tiques a été observé; I'équipe de I’ESO Imaging Survey (EIS) est chargée de la réduction
des données et de la publication des catalogues résultants, calibrés sur les aspects as-
trométriques et photométriques. Consulter les pages http: //www.eso.org/eis pour
plus de détails. Le grand champ de 33’ x 32 offert par la caméra WF/ est bien adapté
au spectrographe Giraffe qui permettra de placer 130 fibres sur un champ de 24’ de*
diametre (foyer Nasmyth du VLT). L'imagerie préalable est nécessaire pour déterminer
précisément — a 0’2 prés — la position des sources dont on souhaite intégrer le spectre,
cela afin de limiter les pertes de lumiére (chaque fibre ne faisant que 1”2 de diametre).

Malgré des données présentant entre autres des problémes au niveau de I'uniformi-
sation du niveau de ciel (“flat-fielding”, voir la seule FIG. 2.18), on a pu utiliser avec intérét
les tous premiers catalogues publics fournis par I'ESO-EIS. Les images WF/ individuelles
et co-additionnées, réduites, ainsi que les catalogues calibrés des sources mises en cor-
respondance entre les bandes B et V' des objets M67, Berkeley 20, NGC 2477, et NGC
2506 sont livrés sur cartouche DLT. L'article récent de Momany et al. [2001] décrit les
procédures adoptées pour la premiére publication de données. Les champs étant sou-
vent encombrés, c’est le logiciel DAOphot (Stetson [1987], [1992]) qui a été utilisé pour
I'extraction des sources. Les catalogues I ne sont pas encore disponibles car les images
dans ce filtre présentent de fortes franges d’interférence, qu'il est difficile de soustraire.

On peut remarquer que les catalogues B NV fournis par 1’EIS incluent également des
sources de magnitude indéterminée dans 1'une des deux couleurs (le tiers environ des
sources ont ainsi une magnitude 99 dans le catalogue corrélé), que 1’on exclura d’office
pour cette étude. Exemple : sur les 4290 sources initiales du catalogue BV de M67, seules
2985 seront conservées dans le catalogue sur lequel sera basé toute 1’analyse suivante. No-
tez que 'ensemble des diagrammes présentés dans cette section sont déja calibrés, mais
avec un probléeme de point-zéro non négligeable, de I'ordre de 0.07 mag. par rapport a
d’autres études. Toutes les sources dont la brillance est connue a mieux que 0.1 magni-
tude pres (I'erreur photométrique estimée par DAOphot, ex. FIG. 2.7) ont été conservées.

“Un probleéme de conception du correcteur qui vient tout juste d’étre décelé (Hammer, communication
privée) risque de limiter le champ utilisable & un cercle de ~18', du moins pour la 1* période d’observations.
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Mo67 (NGC 2682)

De part sa proximité et sa richesse (au moins un millier de My a seulement 900 pc),
cet amas d’étoiles de type solaire est une cible privilégiée. Son positionnement a haute-
latitude Galactique et dans la zone équatoriale en font ’amas agé standard. Les études
les plus completes sont celles de Montgomery et al. [1993] et de Fan et al. [1996] pour
une étude grand champ en bandes intermédiaires. Chupina & Vereshchagin [1998] ont
étudié les regroupements locaux (“clumps”) de membres dans la couronne de M67. Le
champ limité a un seul pointage du télescope empéche la comparaison avec leur travail.
En fait on n’atteint pas le rayon de marée estimé a r; =~ 40’, aussi il s’agira ici d’étudier la
distribution spatiale des membres relativement internes de 1’amas. On montre en FIG. 2.6
une image de I'objet en bande B, et en FIG. 2.7 le diagramme couleur-magnitude pour
les ~ 3000 sources environ extraites en B NV dans tout le champ (voir aussi la FIG. 2.8).

Résultats : dans le CMD des 226 sources situées a moins de 4’ du centre donné de
I’amas, dont on s’est servi pour la sélection des membres par analyse en rapport S/B,
la zone du coude (“turn-off”) est déja tres représentée, mais il y a aussi malgré la faible
densité de la zone (I’amas étant a b ~ +32°) des étoiles de champ — ou possiblement,
quelques naines blanches. Sur le CMD global (FIG. 2.7), les étoiles plus brillantes que le
bas de la RGB sont saturées, et on ne voit aussi que les quelques blue stragglers proches
du coude. La séquence des binaires surmontant la séquence principale se distingue.

On remarque également un “trou” dans le haut de la séquence principale de M67
correspondant a des étoiles de My =~ 3, juste sous le coude (voir aussi Fan et al. [1996]),
attribuable a la phase rapide de combustion de I’hydrogéne dans le cceur, ainsi qu'un
changement brutal de pente au-dela de B ~ 20, correspondant a B —V > 1.5. La distribu-
tion spatiale de ces ~ 900 sources tres rouges ne présente aucune concentration marquée
(FIG. 2.9, a droite). Il s’agit vraisemblablement d’étoiles de champ ou plutdt de galaxies.

On a donc sélectionné les membres aprés comparaison du CMD des sources a moins
de 4’ du centre de Messier 67 avec le CMD d’un anneau de “champ”, s’étendant de 12" a
14, Le seuil choisi sur le S/B CMD retient 685 étoiles comme membres probables de ' AO,
dans une zone (masque) correspondant au haut de la séquence principale B < 17.5. Il ne
faut pas oublier de considérer que le champ de ~ $00° de la caméra WF/ n’atteint pas le
rayon de marée 7; de 'amas. D’ot1 un comptage de sources relativement limité. Dans la
FIG. 2.10 on observe pourtant bien une forme compressée de 'amas selon Z qui est pré-
vue par la théorie et se retrouve dans les simulations (voir notamment Terlevich [1987]).

Sur les membres probables de I'amas ouvert, une légere ségrégation de masse parait
exister quand on divise simplement en deux sous-catalogues les sources choisies (voir
FIG. 2.11). Ainsi, les 300 étoiles sélectionnées comme membres ayant B < 15 paraissent
sensiblement plus concentrées (malgré la limitation du champ précedemment soulignée)
que les autres trois cents sources dont B > 15.5. Le nombre relativement faible de sources
par intervalle de magnitude rend cependant délicate une confirmation définitive. Avec
un age de 5x10° ans environ, c.-a-d. 50 fois le temps de relaxation calculé par Mathieu &
Latham [1988], M67 est en tout état de cause un systéme dynamiquement bien évolué.
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FIG. 2.7 — Gauche : diagramme couleur-magnitude B — V, B de tout le champ sur M67.
Droite : erreur photométrique associée (coupure a < 0.1 mag), calculée par DAOphot.
Notez la franche discontinuité vers B ~ 21 correspondant sans doute a la “jointure”
des catalogues de la pose courte de 30 s SHALLOW et de la coaddition des deux poses
DEEP plus profondes. On peut aussi remarquer les erreurs fortes de quelques sources
saturées (pour information, voir justement les remarques de Gilliland [1997] concernant
la photométrie, avec le télescope spatial Hubble HST, d’étoiles surexposées dans M 67).

Messier 67 ; X Messier 67
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FIG. 2.8 — Catalogue bande B sur M67 : parametres Chi (a gauche) et Sharpness (a droite
avec une troncature aux valeurs |Sharp| < 1.2), correspondant a la qualité de 1’ajustement
de la fonction d’appareil par DAOphot (ou “PSF fitting”) et a la ponctualité des sources.
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Messier 67 X ; M67 : sources B-V>1.5
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FIG. 2.9 — Distribution spatiale sur 'ensemble du champ de Messier 67, toutes sources
BV confondues (a gauche), et pour les sources tres rouges ayant B — V. > 1.5 (a
droite). Le centre du champ (X,Y) = (0,0) correspond aux coordonnées J2000.0 de ’amas :
(08h51m18s, +11°50"). Les échelles en abscisse et en ordonnée sont en minutes d’arc.
Dans toute la suite, ’axe des X marquera la direction Est (X < 0) — Ouest, et Y < 0 le Sud.

Prospective : des observations photométriques multi-bandes et & plus grand champ
de cet objet sont nécessaires pour au moins atteindre  ; la déclinaison de § = +12° de
Messier 67 en fait une cible de choix pour une observation au zénith avec MEGACAM.
Cela permettrait enfin une comparaison aux travaux de Chupina & Vereshchagin [1998]
sur la couronne de membres évaporés de cet AO. Les nouveaux membres sélectionnés
selon leur couleur devront étre confirmés par les vitesses radiales fournies par Giraffe.

NGC 2477

La premiére étude complete remonte a Hartwick et al. [1972]. Pour une approche
générale de I'amas, on consultera Kassis et al. [1997] qui donnent un age proche de 10°
ans, ou bien Galaz et al. [1996] pour la détermination de la fonction de masse®. L'objet
est assez fortement concentré (voir FIG. 2.12) et sa masse attendrait les 4400 M, d’apres
Lohmann [1979], importante pour un amas ouvert. Cet AO riche est malheureusement
situé a basse latitude Galactique, dans un champ dense (FIG. 2.13) o1 ’extinction est va-
riable. On peut ainsi remarquer un élargissement de la séquence principale de NGC 2477
prés du coude dans le CMD, fortement pollué par les étoiles de champ au-dela de B ~ 20.

Les résultats de 1'étude de la structure de NGC 2477 sont montrés en FIG. 2.14. On
voit que comme pour M67,1’AO est compressé selon Z, méme si la pollution forte dans
le comptage demanderait confirmation. La restriction au 713 membres probables plus
brillants que B = 19 (qui devrait limiter la pollution) dans le masque de 1457 objets
sélectionnés ne change cependant pas la stucture générale de NGC 2477. L'utilisation de
la troisiéme bande I permettrait une meilleure sélection des membres en limitant les ef-
fets d’absorption différentielle, qui existe comme on 1’a souligné sur le champ de I’amas.

>Consulter von Hippel et al. [1996] pour une étude profonde au HST de la fonction de luminosité de NGC
2477 qui semble présenter un plateau en allant vers les membres de masse faible (jusqu’a M ~ 0.2 M).
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CMD s/b lissage : aire (sombre, contour blanc) retenue
. 100 s i :
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FIG. 2.10 — Haut : analyse en rapport signal sur bruit du CMD de M67, & gauche sur
une grille de 40x40 cellules, a droite apres lissage par une gaussienne adaptée aux er-
reurs photométriques; le masque du CMD finalement utilisé pour isoler les membres
probables de 1’amas correspond a la zone sombre (intérieur du contour blanc). Bas : den-
sité spatiale apres lissage par ondelettes (addition de plusieurs plans) des 685 membres
probables de M67 sélectionnés dans le masque du CMD. On note une nette compression
de I’amas presque parallelement au Plan Galactique (i.e. la diagonale SE-NO du champ).

-0.4
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FIG. 2.11 - En haut : a gauche, distribution spatiale relativement concentrée des quelque
300 membres probables de M67 plus brillants que la magnitude B = 15. A droite, la
distribution spatiale de trois cents membres plus faibles que B > 15.5 est plus diffuse.
En bas est représenté le profil radial de deux sous-groupes de membres : les 300 étoiles
probables de I’amas plus brillantes que B < 15 apparaissent légerement plus concentrées
que la méme quantité de membres plus faibles que B > 15.5. Le fort déclin a r ~ 16’
correspond aux bords de I'image sommée. Il faudrait aller plus loin (le rayon de marée
approchant le degré) pour confirmer la ségrégation de masse. Le creux relatif a proximité
du centre correspond par contre clairement a quelques membres brillants qui perturbent
le comptage a leur proximité (une saturation forte créant des halos stellaires importants).
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NGC 2506

La FIG. 2.15 montre I'image de NGC 2506 réalisée par addition de deux poses en
B décalées. NGC 2506 a une métallicité [Fe/H] ~ —0.5 (Friel & Janes [1993]) et serait
agé de 2-4.10° ans environ (par exemple, Marconi et al. [1997]). Le comptage de toutes
les sources ainsi que le CMD pour le champ sont visibles FIG. 2.16; la zone est riche
(b = +10°) mais peu absorbée. La distribution des membres sélectionnés de NGC 2506
(FIG. 2.17) est sphérique, 1'objet ne présente en fait pas de signe tangible de compression.

Prospective : il serait intéressant d’effectuer le suivi spectroscopique de NGC 2506 avec
Giraffe, afin d’obtenir une multitude de vitesses radiales précises pour des dizaines de
membres. Ces observations pourront étre réalisées avec des poses relativement courtes,
ou la centaine de fibres seraient pleinement utilisées. Certains amas semblent montrer
un ceeur isotrope tandis que les orbites dans les zones externes seraient préférablement
radiales, tels M11 (McNamara & Sanders [1977]) ou NGC 2516 (Sagar & Bhatt [1989]),
il parait judicieux de rechercher de tels effets dans la répartition sphérique de NGC 2506.

Berkeley 20

Avec une distance au Soleil dépassant d ~ 8 kpc, 'amas Berkeley 20 apparait composé
de membires faibles (V' > 18, voir FIG. 2.18). Il présente la remarquable particularité d’étre
situé a plus de 2.5 kpc sous le Plan Galactique (MacMinn et al. [1994]), ce qui en fait ’amas
“ouvert” a plus grand Z connu. Ce positionnement trés en dehors du systéme aplati des
AOs rend méme hasardeux d’affirmer son appartenance au Disque. Considérant sa faible
métallicité ([Fe/H] ~ —0.75, voir table 1 de la revue compleéte de Friel [1995]) et la position
isolée (éventuellement liée au gauchissement ou “warp” du Disque), peut-étre pourrait-il
s’agir d’un amas globulaire dans le stade final de dissolution. Durgapal et al. [2001] ont
d’ailleurs détecté une trace de branche horizontale dans le CMD de 'objet.

Les coupures sur les deux paramétres de DAOphot de qualité de 'ajustement de la
PSF et de ponctualité des sources (a savoir les conditions Chi < 1.2 et |Sharpness| < 1.2)
qui sont indiquées par Momany et al. [2001] ne semblent pas avoir été respectées pour
le CMD de Berkeley 20, visible FIG. 2.19. Une étude photométrique au VLT (FORS) de
l'objet serait souhaitable, cet AO ne nécessitant pas un champ aussi large que celui de
la caméra WF/ mais plut6t une imagerie trés profonde. Le suivi spectroscopique, en une
seule intégration, avec Giraffe de I'ensemble des quelques dizaines de membres visibles
de I'amas risque d’étre un peu plus délicat. Le champ couvert par I’AO est en effet res-
treint, et il faut considérer 1’écartement minimal des fibres en mode MEDUSE (c.-a-d. en
spectroscopie multi-objets, une fibre étant placée sur chaque membre probable) de plus
de 10", ainsi que les magnitudes relativement faibles des membres — plus la perturba-
tion par quelques brillantes étoiles du champ. L'utilisation des 130 fibres de Giraffe ne
sera donc sans doute pas optimale sur ce genre d’objet. L'obtention de spectres a haute
résolution (lien Flames-UVES) pour les quelques géantes rouges de 'amas paraitrait
par contre prioritaire pour mieux connaitre cet objet aux propriétés exceptionnelles.
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FIG. 2.12 — Addition de deux poses de 240 s en bande B avec la caméra WFI, sur le
champ de I’AO NGC 2477. Les différences de niveau de ciel entre les deux intégrations
sont négligeables ici, on ne remarque par conséquent pas de “discontinuité” entre les huit
CCDs du récepteur mosaiqué. Sur I'image, le Nord est vers la gauche et I'Est vers le bas.
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FIG. 2.13 — Comptage brut des sources détectées autour de NGC 2477. L'amas apparait
totalement noyé dans un champ tres dense dont le CMD global est présenté au-dessous.
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FIG. 2.14 - Haut : a gauche, le diagramme couleur-magnitude B — V, B des ~350
sources situées a moins de 2’ du centre donné pour l'amas ouvert NGC 2477
(07h52m18s, —38°33'00” en J2000.0). A droite, masque de sélection retenant 1457
membres probables sur un total initial de pres de 33000 objets. Le morceau inférieur
(incluant les sources de magnitude B < 19) contient probablement beaucoup d’étoiles
du champ, mais la pollution a ces latitudes b ~ —5° estimpossible a éliminer totalement.
Bas : a gauche, distribution spatiale des membres probables de I’AO apreés lissage par
ondelettes du comptage en 128 x 128 cellules (a droite). Notez le net gradient di vrai-
semblablement a 1’extinction variable dans le champ, ot il y a une forte absorption dans
la partie sud-est. Comme pour M67, un allongement de ’amas selon une direction proche
du Plan (diagonale SE-NO du champ) est visible. Le Nord est vers le haut, 'Est a gauche.
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FIG. 2.16 — En haut : comptage brut des sources sur le champ WF/ de NGC 2506. Le
CMD de tout le champ est montré en bas a gauche, ainsi que celui limité dans un rayon
de 3’ autour de I’AO (a droite, densité lissée du CMD en grisé). Le point (X,Y)=(0,0)
correspond au centre de I’amas ouvert, situé exactement a «;j2000.0 = 8h, d52000.0 = —10°47".
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FIG. 2.17 — Haut (gauche) : S/B de 'amas NGC 2506 par rapport au champ dans le dia-
gramme couleur-magnitude subdivisé en 160 cellules. Haut (droite) : comptage des 1399
membres sélectionnés (sur 16300 sources originales) en divisant le champ en 128x128
régions. En bas : densité de I'AO lissée par ondelettes. il n’y a pas de signe net d’aplatis-
sement ni de queue de marée, les isophotes respectant une géométrie quasi-circulaire.
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2.6.2 Conclusion sur les amas ouverts vieux

Les données CCD “grand” champ que nous avons traitées jusqu’a présent n’apportent
en fait des informations que sur la structure des zones plut6t internes des amas observés,
a savoir la compression selon Z dans le cas de M67 et de NCG 2477. NGC 2506 présente
des isophotes parfaitement ronds, et 1'image de Berkeley 20 n’avait pas la qualité suf-
fisante pour une analyse structurale. Il faudrait utiliser des images a plus grand champ
pour pouvoir détecter d’éventuelles queues de marée. MEGACAM et 2Cam (la caméra
mosaique du futur VLT Survey Telescope) permettront un progres sensible en quadru-
plant le champ par rapport a la caméra WFI. Les images des caméras mosaiques de CCDs
actuelles représentent cependant un progrées important pour des études photométriques
de haute précision pour peu que 1’'on considére les amas jusqu’a leur rayon de demi-
masse, typiquement. Avec une moyenne de 5 pc pour les AOs vieux (Janes & Phelps
[1994], Friel [1995]), cela permet d’étudier tout de méme plusieurs milliers de membres.

Les récepteurs CCD de 2 10° permettront par contre d’atteindre le rayon de marée
de la plupart des amas vieux (tous assez distants si 1'on exclut NGC 752 et M67). On
pourra alors poursuivre, par exemple, 'étude sur I’AO NGC 2420 déja réalisée par Leo-
nard [1988] a l'aide de matériel photographique. Cet objet occuperait tout le champ de
MEGACAM : Leonard [1988] a détecté des membres jusqu’a 20’ du centre et estime r; ~
30’ (soit pres de 20 pc a la distance de d = 3 kpc). Les poses profondes (e.g. I ~ 24-24.5)
possibles avec un 4 m devraient ainsi inclure la quasi-totalité des ~ 4000 M, de 1’AO.
Il sera alors possible de confirmer la fonction de luminosité “arrétée” a My ~ 9.5 — ou
bien d’expliquer le déficit d’étoiles faibles par une forte relaxation dynamique ayant re-
jeté les membres les moins massifs (M =~ 0.1-0.2 M) en dehors des champs, tres limités
et proches du centre de NGC 2420, observés avec le HST (voir von Hippel et al. [1996]).

2.6.3 Perspective : données CFH12k

Nous avons observé en juillet 1999, durant deux nuits au télescope Canada-France-
Hawai (CFHT) équipé de la caméra grand champ CFH12k (12 CCDs, champ de 42’ x28')
un échantillon d’amas stellaires Galactiques. Parmi eux, deux amas ouverts vieux, NGC
6939 et NGC 7142, ont été intégrés 900 s au total dans chacune des trois bandes V, R
et I, selon une séquence de pavage (ou “dithering pattern”) de cinq poses légerement
décalées, de sorte a recouvrir completement par la suite les interstices entre les CCDs
de la mosaique. La bande B n’a pas été utilisée pour ces images car le filtre bleu dis-
ponible alors au CFHT provoquait un fort halo fantome autour des étoiles, méme peu
brillantes (un nouveau filtre B interférentiel a été placé lors du changement de bonnette).

Il convient de noter qu'il s’agissait alors de la premiere version de la caméra, c.-a-
d. que les CCDs étaient de qualité moyenne. De nombreux défauts cosmétiques appa-
raissent donc sur la plupart des matrices (seules les quatre centrales sont de bonne fac-
ture) qu'il est tres difficile d’interpoler. Le courant d’obscurité était également tres fort
a I’époque malgré le refroidissement a priori efficace de la caméra CFH12k, et des mo-
tifs en forme de “brique” sont présents dans toutes les images (autre exemple FIG. 2.20).
Et égard a ces défauts et au manque de place disque, plus de 30 GB de données brutes
restent a réduire. Les études de Kalirai et al. ([2001a], [2001b]) permettent de se faire une
idée de ce qui est réalisable sur des AOs avec une caméra grand champ au foyer d'un 4 m.
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FIG. 2.19 — Diagramme B vs. B—V de tout le champ de la caméra WF/ pour I’amas ouvert
Be 20; comparer a la figure 9 de Momany et al. [2001]. En gros points les ~ 200 sources
situées a moins de 2/5 du centre donné pour I'amas (05h33m0137, +00°12'53"” en J2000.0)
tracent une partie de la séquence principale de I’AO, noyée dans le CMD du champ.
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FIG. 2.20 - CCD N° 6 de la caméra mosaique CFH12k (premiére version). Les données
provenant de cette matrice sont difficilement exploitables, les efficacités de transfert de
charge (ou CTE) des registres horizontaux et verticaux étant particulierement mauvais.



Chapitre 3

Amas globulaires

3.1 Principales propriétés

Les amas globulaires (AGs) sont les plus vieux sous-systémes de notre Galaxie. Dénué
de composante gazeuse (e.g. Léon & Combes [1996]), un AG rassemble typiquement de
~10" a plus de 10° étoiles dans un rayon de demi-lumiére typique' de 1,5 <10 pc.
Plusieurs amas généralement pauvres en métaux peuplent le halo (parfois a trés grande
distance au centre Galactique R, comme NGC 2419) tandis que d’autres, plus internes
et moins déficients ([Fe/H] > —0.9) sont vraisemblablement liés au Bulbe. On a aussi
évoqué un sous-systéme rattaché au Disque pour certains amas globulaires aux orbites
proches du Plan, avec une échelle de hauteur de 1’ordre de 500 pc seulement (exemple de
I’AG M 71 ; voir Zinn [1985] pour un lien possible avec le Disque épais) mais ces derniers
sont aujourdhui plutdt affiliés au Bulbe. En fait, les quelques AGs les plus massifs pour-
raient étre les noyaux-reliques de naines détruites par friction dynamique dans les zones
denses du Bulbe, comme nous verrons dans le chapitre suivant avec le cas d’w Centauri.

Les AGs ont joué un rdle cosmogonique essentiel en montrant que le Soleil n’était
pas au centre de la Galaxie (Shapley [1918]). Et I'intérét cosmologique des AGs est aussi
évident avec leurs 4dges dépassant les 10'° ans. Le seul cas possible d’amas globulaire
jeune dans la Galaxie serait le noyau de l'association Cygnus OB2 (Knédlseder [2000])
mais cette étude en infrarouge avec les données 2MASS demande confirmation avec des
images a haute résolution (optique adaptative). Signalons qu’actuellement, on observe
la formation d’amas trés massifs — sans doute des proto-amas globulaires — dans des
galaxies qui fusionnent (NGC 4038/39, Whitmore & Schweizer [1995]) ou qui subissent
un épisode de formation d’étoiles intense (voir par exemple Ho & Filippenko [1996)).

Connaitre plus de détails sur leur formation et leur évolution est donc un point-clef
pour mieux comprendre I'histoire des galaxies, par exemple déterminer la population
initiale des amas autour de leur (proto-)galaxie héte (ex. : modéle de Baumgardt [1998b]).

De nombreux travaux ont examiné du point de vue théorique I'évolution dynamique
des AGs dans une galaxie. Pour une description compléte des divers phénomenes dont
on doit tenir compte, voir la revue de Meylan & Heggie [1997]. Comme souligné par
Gnedin & Ostriker [1997], les principaux facteurs d’évolution des amas globulaires sont :

— L'évolution stellaire qui n’est cependant importante qu’au début de la vie d'un AG,

en provoquant une variation rapide du potentiel de I'amas et une perte importante
d’étoiles (Vesperini [1998]).

'Consulter Trager et al. [1995] pour une compilation des profils de lumiére d"une soixantaine d’AGs.
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— L'évaporation des étoiles de I'amas par relaxations a 2-corps qui peuple la fonction
de distribution au-dela de la vitesse d’échappement du systéme (cf. Hénon [1961]).

— Le champ de marée de la Galaxie qui va accelérer la perte de masse d"un amas (voir
notamment Wielen [1988] pour une discussion de I'influence d’hypothétiques trous
noirs massifs).

- La friction dynamique des amas globulaires massifs avec la Galaxie qui va leur faire
perdre de Iénergie orbitale, pour finir par tomber vers le Centre Galactique ou ils
seront rapidement détruits (voir aussi Binney & Tremaine [1987], début du chap. 7).

— Les passages a travers le Disque (Léon et al. [1997]), le Bulbe (Spitzer [1958] pour
une premiére étude), les nuages moléculaires géants ou encore le “halo” de matiere
noire (e.g. Combes et al. [1999]) ot il y a variation temporelle du champ de marée.

Les signatures structurales de ces effets dynamiques multiples doivent étre observables
autour des AGs. Effectivement, Grillmair et al. [1995] et Léon et al. [2000] ont détecté
des extensions de marée parfois conséquentes autour de plusieurs amas globulaires, a
l'aide de comptages a grand champ sur des plaques photographiques. Autour de Pal 5,
une importante queue de marée tragant sans doute la trajectoire de I'amas a de méme été
mise en évidence a partir de données SDSS (Odenkirchen et al. [2001]). Le déficit d’étoiles
de faible masse dans Pal 5, constaté récemment avec le HST par Grillmair & Smith [2001],
confirme d’ailleurs que cet amas a perdu la quasi-totalité (soit 90%) de sa masse initiale.

La poursuite du travail de Léon, Meylan & Combes [2000] sur les extensions de marée
dans les AGs est techniquement faisable aujourd’hui grace au traitement massif des
images et aux nouveaux moyens d’observation grand champ : films & haute-résolution et
nouvelles caméras mosaiques de CCDs pour étudier des amas plus lointains, qui peuvent
contraindre la dynamique galactique a grande distance R. On souhaiterait en particulier :

— Calibrer la perte de masse des AGs afin de pouvoir suivre plus précisément
I’évolution de leur population avec différents processus dynamiques en jeu.

— Déterminer 'orbite et la phase orbitale individuelle des amas globulaires.

— Etcontraindre le potentiel galactique (densité surfacique, hauteur d’échelle, géomé-
trie et densité du halo de matiére noire) par comparaison aux simulations réalistes.

Il faut donc pour cela acquérir des données photométriques multi-couleurs et a grand
champ. Les plaques de Schmidt permettent des études sur de trés grandes zones, mais les
données photographiques sont limitées dans leur précision photométrique, et sont peu
profondes. Les CCDs permettent d’atteindre des magnitudes plus élevées. Cependant, le
champ offert par les caméras mosaiques actuelles demeure relativement restreint, ce qui
empéche I'observation efficace des amas globulaires relativement proches au-dela de leur
rayon de marée. La haute qualité de la photométrie permise par les CCDs devrait pour-
tant enfin permettre d’étudier la fonction de masse au sein méme des queues de marée
ou l'on s’attend a trouver une forte ségrégation de masse. Toutes ces nouvelles observa-
tions sont nécessaires pour la comparaison aux prédictions théoriques et aux résultats de
simulations N-corps se voulant de plus en plus réalistes (par ex., Combes et al. [1999]).
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3.2 FEtude al'aide de plaques de Schmidt

Les derniers films (émulsion a grain tres fin Kodak Technical Pan 4415) pris au Schmidt
de I'ESO a La Silla par les freres Pizzaro pour S. Léon ont été inspectés un par un afin
de sélectionner les meilleures images. Finalement deux candidats a priori les plus favo-
rables pour la détection de queues ont été choisis. Il s’agit de NGC 7099 (Messier 30) et de
NGC 7089 (Messier 2). Le champ de M30 inclut également I’amas faible Palomar 12 (qui
est possiblement le plus jeune AG dans la Galaxie avec Rup 106, e.g. Lin & Richer [1992]).

3.2.1 NGC 7099 (Messier 30)

Avertissement : dans cette section, on présente quelques résultats des essais de détection réalisés
sur la plaque U assez profonde ESO 13550UFA, digitalisée par la MAMA aux seules fins de test.

Pour la détection des sources avec SExtractor, on a commencé par effectuer des
tests sur un seul pavé (i.e. une sous-image de 1024 x 1024 pixels, échelle de 076713/ pixel)
avec un filtrage de type “chapeau mexicain” (mexhat_5.0_11x11), pour voir si son
utilisation était aussi efficace qu’avec les images CCDs. On a d’abord choisi le pavé
N°407 qui contient I'amas (voir table 3.1 pour un rappel de l'agencement des pavés)
et évidemment lancé SExtractor en mode PHOTO, en tenant compte de la courbe du 7.
Il est a noter que SExtractor est le seul logiciel récent a posséder un tel mode photo-
graphique, les autres codes disponibles supposant tous a priori un détecteur linéaire.

Apres plusieurs essais, il est apparu que I'on pouvait “descendre” & un seuil de rms
de fond de ciel 1o (voire légeérement inférieur) pour la détection sur I'image convoluée
avec le filtre chapeau mexicain et cela sans exces de fausses détections; pres de 3000
sources (contre 2100 seulement a 1.5 o) sont ainsi isolées dans le seul pavé central. Ce-
pendant, on a constaté qu'un passage a 20 sans aucun filtrage était tout aussi efficace (et
méme un peu plus performant au niveau de la séparation des sources qui se chevauchent,
ou “deblending”), méme si pour un o de détection identique, on manque quelques ob-
jets extrémement faibles par rapport au filtre mexhat_5.0_11x11, en particulier preés
des étoiles brillantes (autre remarque : I'orientation des sources faibles allongées semble
néanmoins un peu plus aléatoire pour une détection directe sur I'image sans aucun filtre).

On a pu confirmer ces résultats sur un champ beaucoup moins peuplé, plus au Nord
du centre de Messier 30 (pavé N° 408). La, le passage de SExtractor sans filtre a 20
détecte beaucoup plus de sources que le mexhat_5.0_11x11 & 20 (737 contre 288);
il faut mettre a 30 le “sans filtre” et a 1o avec chapeau mexicain pour équilibrer le nombre
de détections (526 et 518 respectivement). Par la suite, on a donc choisi pour “tester”
I’ensemble cliché photographique / numérisation / détection et analyse par SExtrac-
tor aux tres faibles contrastes sur I'ensemble d’une plaque, une détection globale en
adoptant un seuil a 20 sans aucun filtrage. Ce choix n’est pas celui utilisé habituellement.

Une remarque sur le temps mis pour identifier et analyser les sources avec SEx-
tractor : rien que le calcul du fond de ciel (avec des petites mailles de 16x16 pixels,
lissées aux 5 proches voisines) nécessite 15 minutes sur un Pentium 11 450 (avec 85% du
CPU), plus 1 minute pour filtrer la carte de fond de ciel. Ensuite, I'extraction des quelques
250 591 sources a nécessité 45 min soit 1 h tout compris pour I’analyse complete du film U
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TAB. 3.1 — Numérotation des pavés (N = 28 pour le champ du télescope de Schmidt de
I’'ESO; N =33 pour les plaques SRC, un peu plus grandes) par la Machine Automatique a
Mesurer pour I’Astronomie (cf. www. cai-mama.obspm. fr)sur la table de lecture XY.

On peut voir FIG. 3.11a distribution spatiale de ces 2,5.10° sources détectées a 20 pour
rappel sur la plaque, avec un net effet de bande di au trainage du détecteur (Reticon).
D’autres effets sont également décelables dans 1’histogramme des angles de position ©
des sources (FIG. 3.2 a gauche) avec des pics d’angle d’orientation pour des valeurs mul-
tiples (et sous-multiples) de :45°, ou encore dans la fréquence des ellipticités des sources
(F1G. 3.2 a droite). Les distributions des © et e sont semblables avec des images CCDs,
comparer par ex. aux données VLT FIG. 6.18. Les pics sont sans doute attribuables a I'ef-
fet de dicrétisation pour des sources étendues sur quelques pixels a peine. On peut voir
aussi que malgré le seuil de détection treés bas, les erreurs sur les magnitudes restent ac-
ceptables, mais avec une différence MAG_AUTO — MAG_BEST (FIG. 3.3 a droite) souvent
importante pour les sources faibles. On rappelle que ces deux magnitudes produites par
SExtractor ne différent que pour les sources ayant des voisins proches, qui peuvent
ainsi perturber 1'estimation de la magnitude de Kron MAG_AUTO (consulter Kron [1980]).

Dans le catalogue de sortie de SExtractor, il faut surtout remarquer que la lar-
geur a mi-hauteur FWHM calculée des sources est trés variable — beaucoup plus grande
pour les étoiles brillantes — en fonction de la magnitude, donc difficile a définir. L'indice
de stellarité (SI, pour Stellarity Index) a un comportement particulierement imprévisible
avec les plaques photo (FIG. 3.4 a droite). Il est donc hors de question de sélectionner
les sources ponctuelles avec des données photographiques sur ces deux critéres, comme
on le fait habituellement pour les images CCDs. On ne peut qu’utiliser une séparation
étoiles/galaxies dans un diagramme aire-magnitude, dont un exemple est montré en
FIG. 3.5. Une autre possibilité est d"utiliser la différence entre pic de brillance et MAG_AUTO
de l'objet, qui doit aussi servir a séparer les sources ponctuelles des objets plus étendus.
En guise de conclusion provisoire, 1'utilisation de filtres (pyramidal, gaussien, ou méme
chapeau mexicain) avec des films ou des plaques n’apporte guére d’amélioration a une
détection directe sur I'image — les champs encombrés restant toujours hors de portée —,
et la sortie de plusieurs parametres structuraux des objets détectés n’est pas utilisable.

3.3 Imagerie CCD grand-champ : recherche d’effets de marée

3.3.1 Caméra mosaique de CCDs WFI (2m20 ESO)
Choix des cibles

Utiliser SExtractor, quin’est pas adapté a l'extraction de sources dans des champs
denses, avec des plaques photographiques n’était en fait pas vraiment une limitation vu
que de toutes fagons, I'émulsion est rapidement “grillée” dans les zones riches. Les CCDs
offrant évidemment une dynamique beaucoup plus étalée, il faut par contre pouvoir uti-

liser un logiciel d’extraction de sources qui puisse travailler dans des zones méme trés
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FIG. 3.1 — Comptage brut de toutes les sources détectées sur le film U incluant M30 (vi-
sible au centre) et Pal 12, perceptible vers (X,Y) ~ (7200,4800) en utilisant un seuil
trés bas a 20. L'effet de bande — 1024 pixels de largeur X, en 28 passages du Reticon
— est alors évident, de méme que certaines inhomogénéités dans 1'émulsion (gradient a
grande échelle, traces au Sud-Ouest). Il a été vérifié par une 2°¢ digitalisation sur la table
de lecture que le comptage plus fort aux petits Y n’était pas dt a un mauvais plaquage
du film contre son support (en “sandwich”), soupgonné lors d"un premier passage.
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FIG. 3.2 — Histogrammes de l'angle de position © et de l'ellipticité (comme calculés
par SExtractor). Notez les pics marqués pour © = 90 modulo 45°. Une surabon-
dance de sources a e ~ 0.4 et a e ~ 0.6 est également présente avec la détection a
20. Ces phénomenes ne peuvent étre attribuables a un défaut de suivi, les étoiles étant
rondes sur la quasi-totalité de I'image grace a la qualité de I'optique du Schmidt de I'ESO.
Il s’agit plus vraisemblablement d'un effet de “pixelisation”, avec certaines valeurs de ©
et de e devenant plus probables pour les sources étendues sur quelques pixels seulement
(comparer a I'histogramme des ellipticités en FIG. 6.18, pour des données CCD du VLT).
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FIG. 3.3 — A gauche : erreur sur la magnitude de Kron MAG_AUTO fournie par SExtrac-
tor pour la plaque U de M30. A droite : différence entre MAG_BEST et MAG_AUTO en
fonction de la magnitude. Des écarts importants apparaissent pour les sources confuses
situées dans des champs encombrés, ot la magnitude isophotale est préférée a la magni-
tude de Kron comme “meilleure” estimation de la magnitude totale, surtout avec le seuil
de détection tres bas choisi (volontairement a 20 du bruit de fond de Ciel pour rappel).
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FIG. 3.4 — Résultats sur deux parameétres calculés par SExtractor, en fonction de la
magnitude des sources. A gauche la largeur a mi-hauteur, a droite I'indice de stellarité
(valant théoriquement 1 pour une source parfaitement ponctuelle, et 0 pour une source
nettement étendue comme une galaxie). Il est clair que la stellarité n’a aucune signifi-
cation avec des données photographiques, vu que son calcul est basé sur le “seeing”,
qu’il est quasiment impossible de définir sur 'image — la largeur a mi-hauteur chan-
geant constamment selon la brillance des sources. Il faudrait sans doute “réentrainer”
complétement avec une image argentique le réseau neuronal par défaut du logiciel...

concentrées, en utilisant notamment le principal avantage de ces détecteurs, a savoir leur
linéarité, pour faire de 1'ajustement des réponses impulsionnelles (fonction d’appareil, ou
“PSF”) afin de déterminer précisément la photométrie des objets au niveau du pourcent.

Nous avons pu observer durant une nuit, en mars 1999, un échantillon d’amas stel-
laires avec la caméra grand-champ du télescope ESO/MPI de 2m20 de La Silla (mosaique
de huit CCDs WFI, Wide Field Imager). Aprés réinspection compléte des cibles initiale-
ment proposées dans la demande, nous avons finalement pointé durant les 9 heures de
temps noir les objets — de taille adaptée au champ de la caméra WF/ de 33'x 32 et
situés dans des environnements trés “propres” afin de minimiser les biais observation-
nels — d’une nouvelle sélection, qui étaient les mieux placés pour la nuit accordée (en
considérant le temps sidéral local & minuit, TSLM ~ 10h54m) du 16-17/03/99, a savoir :

— quatre amas globulaires : NGC 1851, NGC 5634, NGC 5824 et NGC 6171
— ainsi que la naine sphéroidale Leo I (qui sera étudiée au chapitre suivant).

L'objet NGC 6171 (= M107) reste a traiter.

Limitations

La caméra en était a son premier mois d’opérations réguliéres, et si les observations
en elles-mémes se sont déroulées sans incident, la réduction des données a été rendue dif-
ficile en particulier a cause de la mauvaise configuration des en-tétes FITS. Par exemple,
toutes les déclinaisons étaient écrites comme positives méme pour des objets austraux...
D’autre part, seuls les deux filtres V et I (plus un U de mauvaise qualité, prété par
I'Observatoire de Capodimonte) étaient disponibles pour la photométrie en bande large
et nous n’avons donc pas pu utiliser comme nous le souhaitions des poses en B et R.
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FIG. 3.5 — Exemple de séparation étoiles/galaxies dans le champ de 1’'amas globulaire
Messier 30. Par un algorithme itératif basé sur la brillance des sources dans une surface
(pixels sur I'isophotale) donnée, les galaxies convergent sur une courbe située au-dessous
de la séquence des sources ponctuelles (dont beaucoup de membres de M30). La méthode
n’est cependant plus trés efficace au-dela des magnitudes (instrumentales) B ~ 17-18.
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FIG. 3.6 - A gauche : plan magnitude-magnitude surfacique, qui peut étre une alternative
a l'utilisation du diagramme aire-magnitude (a droite) pour la séparation des sources
ponctuelles des galaxies (c.-a-d. des objets étendus) sur des données photographiques.

Le nombre total d'images acquises, calibrations comprises, est de 161 fichiers FITS
multi-extensions qui occupent chacun 141.5 MB (données brutes enregistrées en entier).
Cela correspond a un volume de données initial de prés de 22 GB qui a rendu trés pénible
— et méme impossible au début — le traitement sous IRAF, avec de multiples transferts
par ftp sur les stations du Service Informatique de I’Observatoire 8 Meudon, et avec un
espace disque limité. Les procédures de réduction n’ont de plus pas pu étre beaucoup
automatisées a cause des en-tétes incomplétes et du manque de fichiers de configuration
pour I'instrument (la librairie ESOWFI, voir le “cookbook” en annexe, n’est apparue qu’a
Iété 2000), ce qui a nécessité un suivi manuel attentif des multiples étapes de réduction.

La stratégie d’observation avait consisté a prendre 5 poses décalées par objet, selon un
motif de pavage (ou “dithering pattern”) défini par une pose centrale, et par 4 autres prises
dans les coins d"un carré avec décalages successifs en a, puis en d, de 30” de sorte a recou-
vrir généreusement les espacements entre les matrices — qui sont de 24” au maximum
en « et de 16” en 4. Ce choix, pourtant suggéré par I'équipe du 2m20, n’était cependant
pas optimal puisque les interstices horizontaux ou verticaux se retrouvent aux mémes en-
droits pour deux poses successives de la séquence, donnant lieu a des zones plus bruitées
ou seules trois valeurs de pixel sont effectivement moyennées dans la coaddition finale.
Ces “barreaux” a plus bas rapport S/B sont bien visibles dans une image empilée 4 haut
contraste, par exemple celle de NGC 5824 en V' (FIG. 3.11). Les cinq poses individuelles
donnent un temps total d’exposition de 1100 s en bande V et de 1500 s en I (Cousins).

Réduction des données sous IRAF

Dix biais et autant de courants d’obscurité de 300 s (durée égale au temps des poses
individuelles dans la bande I) ont été utilisés pour prendre, a chaque pixel, leur valeur
médiane. Ces poses de meilleur rapport S/B ont été soustraites de chaque image. Une
moyenne avec rejet aurait sans doute amélioré un peu le rapport S/B avec un rms qui est
cependant a peine supérieur a 1 ADU pour le biais et vaut 0.9 ADU en moyenne pour le
faible courant d’obscurité (“dark”) de 300 s. Neuf plages de lumiére uniforme (PLUs ou
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“flats” dans la suite) crépusculaires en I et sept en V' ont été moyennées apres vérification
de la bonne qualité des poses individuelles — le temps disponible pour le crépuscule et
l'aube étant de 25 a 30 minutes maximum a ces latitudes, vers I’équinoxe de printemps.

Les plages de lumiére uniforme qui avaient été prises en pointant sur I'écran situé a
l'intérieur de la coupole, légérement entrouverte pour laisser rentrer la lumiére du jour
(“dome flats”), n’ont finalement pas été utilisées apres plusieurs tests. Ces PLUs diurnes ne
corrigeaient pas bien en particulier les anneaux sombres dus aux poussiéres déposées
sur la fenétre d’entrée de la caméra. Les PLUs réalisées sur le ciel crépusculaire se sont
également avérées plus efficaces pour éliminer tout vignettage, a I’exception des coins
extrémes (e.g. le SE) du champ de la caméra WF/ qui restent sombres sur certaines images.

Les images en I présentaient de fortes franges (plus de ~ 10% de “pic” a “vallée”) qui
ont été éliminées par soustraction d"un motif de franges, réalisé par lissage (boite carrée
de 200 pixels) de I'image médiane d'une dizaine de poses soigneusement choisies. Le
principal probléme était d’éviter d’empiler des images incluant un objet étendu dans les
mémes zones du champ de la caméra WF/. 11 a fallu jouer avec des seuils de rejet trés
bas (algorithme avsigclip d'IRAF) et de larges régions de pixels non-pris en compte
(“growing radius”) allongeant fortement le temps de calcul (une douzaine d’heures sur
DEC Alpha 500) afin d’obtenir quasi-exclusivement la seule contribution de pixels “ciel”.

L'analyse compléte des trois champs de standards (deux poses de 10 a 30 s dans cha-
cun des filtres, en général) SA 104, SA 107 et PG 1525 pris en début, milieu et fin de nuit,
reste a faire pour calibrer précisément chaque CCD de la mosaique. L'extension récente
des “Selected Areas” de Landolt par Stetson (site cadcwww.dao.nrc.ca/standards/)
rend ces champs désormais beaucoup plus intéressants pour les caméras mosaiques (en
particulier la zone de SA107 qui est relativement riche en standards et surtout bien
adaptée au champ de la caméra WFI) en donnant enfin plusieurs étoiles visibles par CCD.
» Les magnitudes indiquées dans la suite de ce chapitre sont donc instrumentales, un
simple point-zéro — en général choisi a 25+log(tp0se) — ayant été inclus dans DAOphot.
Pour rappel, DAOphot est un logiciel crée par P. Stetson (consulter Stetson [1987] et voir
aussi Stetson [1992] pour DAOphot II/IRAF) qui est adapté a la photométrie stellaire
en champ encombré, par ajustement de la fonction d’appareil (on parle de “PSF fitting”).

Enfin, il faut souligner que 1’absence d’une solution astrométrique disponible a ce
moment-la pour I'instrument a rendu hasardeux les premiers essais d’empilement, d’au-
tant plus que les coordonnées initiales données par le télescope étaient trés imprécises
(modele de pointage valable a quelques minutes d’arc prés seulement). Nous avons pu
utiliser un catalogue de positions de qualité pour des centaines de sources faibles? four-
nies par la digitalisation avec la MAMA d’une plaque ESO R incluant NGC 1851. La
bande R limitant de possibles effets de couleur entre les images V et I de la caméra WFI.

Les résultats se sont alors considérablement améliorés avec quasiment aucun “saut”
de pixel visible dans I'image addition des cinq poses individuelles, méme pour la zone
centrale trés dense (voir FIG. 3.7, haut) ot la confusion des sources de référence rend
pourtant délicate 1’estimation précise des positions (relatives ou absolues) des matrices
CCDs. Il a en dernier lieu été vérifié que la largeur a mi-hauteur FWHM sur I'image
moyennée (aprés mise a niveau des fonds de ciel, qui sont 1égérement variables d"une
pose sur I'autre) était proche de la valeur typique de la FWHM des images individuelles.

’Les étoiles de magnitude V' < 15 étant saturées, donc inutilisables pour I'estimation des centroides.
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Objets observés

NGC 1851

Les premiéres observations profondes de cet amas du halo situé a d ~ 12 kpc du Soleil
sont celles d’Alcaino® et al. [1990]. L'étude la plus compléte a ce jour a été réalisée par
Saviane et al. [1998] qui ont utilisé une mosaique d'images NTT/EMMI profondes. On
peut remarquer que I'amas est particuliérement concentré avec ¢ = log(ry/r.) ~ 2.3 (re-
voir chap. 1 pour la définition des rayons de coeur et de marée). NGC 1851 semble aussi
inclure des sources X. Surtout, il présente une séquence principale anormalement large,
qui pourrait indiquer la présence de variations de métallicité parmi ses membres, alors
que la moyenne sur I'amas est de [Fe/H] = —1.2. Cette propriété rare a récemment accru
l'intérét porté a cet objet. Le seul cas semblable et certain est w Cen (voir chapitre suivant).

Au total, ce sont prés de 15200 sources qui ont été détectées sur I'image V sommée
et environ 14000 en I, avec DAOphot; les temps de poses adoptés étaient donc bien
équilibrés. Le diagramme couleur-magnitude pour 9640 sources en VI obtenu en se re-
streignant comme dans la FIG. 3.7 & une zone centrée sur le noyau de NGC 1851 montre
en effet une série principale assez large. Dans cette région de + 6/5 autour du centre de
l'objet, une forte contamination par des étoiles de champ est peu probable vu la latitude
relativement élevée de I'amas (b ~ —35°), mais un élargissement di au moins partiel-
lement a des binaires est possible. L'extinction est en outre relativement incertaine dans
la région de NGC 1851, les estimations variant de Eg_y = 0.02 a 0.13. Enfin, cet AG
est également intéressant pour sa branche horizontale HB bi-modale (discussion du 2™
ou du “3¢ parametre”) avec une nette concentration sur la partie rouge de la HB visible en
FIG 3.7, ainsi qu'une extension concernant quelques membres se prolongeant vers le bleu.

Comme on peut le constater en FIG. 3.8, la distribution spatiale des membres qui ont
été sélectionnés dans le diagramme signal-sur-bruit du CMD est réguliére, sans isophote
vraiment perturbé. En fait le champ de la caméra WF/ est un peu limité, on atteint juste
le rayon de marée de I'objet sur les bords de l'image, estimé & r; ~ 12'. L'image en V est
a peine saturée dans I'extréme cceur de I’amas, qui est le plus brillant noyau de tous les
objets de la liste de Harris avec une magnitude surfacique centrale estimée a py ~ 14.15
mag/arcsec?, c.-a-d. encore plus marquée que celle de Messier 15. En I par contre, plu-
sieurs sources sont saturées et débordent, d’autant plus que le seeing est meilleur qu’en
bande V avec 1” environ. Cette saturation centrale et 'utilisation de DAOphot limitée a
un seul passage expliquent le comptage déficient dans le cceur de I’objet (revoir FIG. 3.7).

Remarque : le seeing en tout début de nuit (nous avions en effet commencé les obser-
vations par NGC 1851 en V') était médiocre au 2m20, autour de 1”5, a cause de la turbu-
lence thermique provoquée par la route goudronnée qui passe juste devant la coupole.
Depuis, la “route des crétes” de La Silla a été repeinte en blanc de sorte a limiter ces effets.

NGC 5634

Cet amas, petit (r, ~ 8') et concentré (¢ = 1.6) est situé a haute latitude galactique,
dans une zone quasiment pas absorbée de la Vierge (14h29m372, —05°58'35" ]2000.0 soit
b ~ +50°). Aucune étude récente de I'objet ne semble avoir été entreprise, sans doute
en partie car une étoile relativement brillante de magnitude visuelle V' = 8, située juste

*Réalisées d’ailleurs a I'aide du 2m20 de La Silla, mais le détecteur de I’époque était un “minuscule” CCD
RCA de 512x320 pixels — soit 400 fois moins d’éléments que la caméra WF/ faite de 8 CCDs 4k x 2k pixels !
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FIG. 3.7 — Diagramme couleur-magnitude VI d’une zone de 15'x12' centrée sur ’amas
NGC 1851 (en magnitudes instrumentales). L'image en V correspondante est montrée
au-dessus. Elle résulte de la coaddition de 5 poses décalées. Notez que seule la partie la
plus interne du noyau est proche de la saturation (la couleur jaune correspondant a des
pixels ayant plus de 60 kADUs), 'amas étant particulierement concentré avec ¢ = 2.32.
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FIG. 3.8 - Distribution spatiale lissée par ondelettes (coaddition de plusieurs plans de Ial-
gorithme de Bijaoui [1991]) des membres probables de NGC 1851 ; le centre du champ
correspond aux coordonnées ajzp0.0 = 05h14m06:3 et djp000 = —40°02'5072. Les iso-
photes externes sont assez réguliers, la sous-densité au centre étant principalement due
a la forte saturation du noyau dans les poses en bande I. Le N est en haut et I'E a gauche.
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au Sud-Est de la concentration centrale, perturbe 1’analyse. Le contraste entre ce phare et
les membres de I'amas est d’autant plus génant que I’AG est éloigné de 26 kpc du Soleil,
donnant une magnitude assez faible de la HB a V' = 17.75. Sur les données de la caméra
WFI, les images de NGC 5634 ont un trés bon seeing — particuliérement en V avec 07.

Un simple passage avec SExtractor a été fait sur les images dans les bandes V et
I (il s’agissait du premier amas utilisé pour des tests), sans filtre et a un seuil conserva-
tif de 30. Comme il fallait s’y attendre, il n’a donc aucune détection dans le centre de
'amas (voir le comptage brut dans 1'image V, FIG. 3.9), qui a simplement été masqué
pour I'analyse du CMD. Un premier anneau proche de 1'amas a servi de CMD “objet”
(rayon interne de 15 et externe de 4'), tandis qu’un anneau choisi prés des bords (de 10’ a
13') a été considéré comme le CMD du champ de contréle. On peut voir FIG. 3.10 que les
isophotes externes sont tres circulaires, sans trace de queue de marée ni de compression.

NGC 5824

L’amas globulaire NGC 5824 est projeté dans un champ relativement riche, a cause de sa
latitude galactique moyenne de b ~ +22°, mais dénué d’étoiles brillantes (voir FIG. 3.11).
Une absorption non négligeable est présente autour de Ep_y ~ 0.12; elle demeure relati-
vement homogene dans le champ de la caméra WF/ (I’extinction augmentant considéra-
blement au-dela du coin Sud-Est). Plusieurs galaxies sont d’ailleurs visibles autour et
méme en arriere-plan de I’amas. Le seeing moyen des images est bon avec 079+0”1. La
seule étude moderne pleinement consacrée 8 NGC 5824 est celle de Cannon et al. [1990].
C’est un objet extrémement concentré — avec ¢ ~ 2.45 c.-a-d. trés proche d’un amas ayant
subi une contraction du cceur (ou “core-collapsed cluster”) — et distant de d ~ 32 kpc, ce
qui donne une Vyp =~ 18.5; I'éloignement au Centre Galactique étant de R ~ 26 kpc. 11
s’agit donc ici d’étudier les membres relativement brillants pour notre étude structurale.

Apres avoir retenu plus de quatre mille membres probables (notez en particulier
la sélection de la branche horizontale HB dans la FIG. 3.12, haut), la distribution spa-
tiale de 'amas ne présente pas de queue de marée étendue (FIG. 3.12). En fait, le rayon
de marée r; de cet AG assez massif (magnitude absolue visuelle My ~ —8.9) corres-
pond exactement a la distance centre-bord du champ de la caméra WFI soit 15'; il fau-
dra attendre le VLT Survey Telescope (VST) muni de la caméra 16k x 16k pixels QCam,
ou bien MEGACAM (vu le positionnement quasi-équatorial de I’AG) avant d’aller deux
fois plus loin... Par contre, méme pour ces zones relativement internes, un allongement
Nord-Sud parait assez net avec une ellipticité de e ~ 0.15 environ, comme décelé par
Grillmair et al. [1995] a plus grande échelle. Cette élongation semble perpendiculaire a
la direction du Plan galactique, qui se situe vers 'Est. La compression selon Z parait
plut6t remarquable vu I'éloignement de 'amas, qui est situé a 12 kpc au-dessus du Plan.

3.3.2 Conclusion sur les amas globulaires

Sur ces quelques exemples, on peut se rendre compte que les données de mosaiques
de CCDs actuelles sont encore limitées par un champ qui n’est pas assez étendu pour
les AGs facilement accessibles avec des télescopes de la classe des deux metres avec
des temps de pose raisonnables, i.e. limités a quelques dizaines de minutes. Cependant
I'étude a haute précision photométrique des zones plus “internes”, typiquement jusqu’a
une dizaine de fois le rayon de demi-lumiére des AGs, est idéale pour ces instruments.
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FIG. 3.9 — Haut : comptage brut des sources détectées par SExtractor sur I'image non
convoluée en V, coaddition de cinq poses sur NGC 5634. L'inefficacité de 1’extraction
est évidente dés que le champ devient dense (rien n’est détecté dans le centre de I’amas,
surtout sans filtrage) et la présence du “phare” (avec halo et aigrettes de diffraction) situé
juste au Sud-Est biaise également fortement le comptage dans la périphérie de 1’objet.
Le centre du champ est aux coordonnées ajggp.0 = 14h29m37:2 et 0000 = —05°58'35".
Surl'image, le N est en haut, I'E a gauche. En bas : CMD de NGC 5634 réalisé simplement
avec SExtractor (moins de 4000 sources mises en correspondance entre les catalogues
V et I) permet quand méme d’avoir la structure de la BH trés bleue, la RGB et le coude.
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FIG. 3.10 - En haut : signal sur bruit du CMD de I’AG NGC 5634 (on rappelle qu'il s’agit
de magnitudes MAG AUTO instrumentales SExtractor ici, imprécises car le champ est
dense). La densité spatiale des sources (ponctuelles) sélectionnées est représentée en bas;
le centre de I'image est masqué a un niveau constant car non utilisable avec SExtractor.
Méme pour les faibles densités, la forme globale reste réguliére (N en haut, E a gauche).



3.3. IMAGERIE CCD GRAND-CHAMP : RECHERCHE D’EFFETS DE MAREE 65

FIG. 3.11 - Image a haut contraste du champ de NGC 5824. Cette image résulte de la
coaddition de cinq poses individuelles et 1égérement décalées en V avec la caméra WF/.
Les ex-interstices entre les matrices sont assez clairement visibles, essentiellement comme
des zones a plus bas rapport S/B. Des petites différences de niveaux (de I'ordre de ~
1.5% a 2% au maximum) subsistent entre certains CCDs ; un “super flat”, c.-a-d. une PLU
réalisée a partir des poses sur les objets eux-mémes (images de champs célestes), n’a en
effet pas été utilisé en V' afin de ne pas ajouter de bruit. On note que le coin Sud-Est reste
également sensiblement vignetté. Sur 'image, le Nord est en haut, I'Est vers la gauche.
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FIG. 3.12 - Signal sur bruit dans le CMD pour 'amas globulaire NGC 5824 (en haut).
La branche horizontale est sélectionnée en partie dans le masque définissant les 4000
membres les plus probables. En bas : une fois lissée par ondelettes, la structure de I'amas
est clairement allongée (ellipticité e ~ 0.15 en projection) dans la direction Nord-Sud,
mais sans indication certaine de queue de marée; (X,Y)=(0,0) correspond aux coor-
données (15h03m58:5,—33°04'038) en J2000. L'Est est vers la gauche, le Nord en haut.
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3.3.3 Images de la caméra CFH12k

Il reste enfin les données CFH12k a traiter. Deux nuits (13 au 14 et 14 au 15/07/1999)
au télescope Canada-France-Hawai avaient en effet été accordées (demande 99 — IF 12).

Les cibles ont d’abord été choisies en sachant que le TS local au début du crépuscule
astronomique est de 15h30 a la mi-juillet, et que la nuit noire dure alors huit heures seule-
ment. D’oli une restriction a des objets dont 15h < a < 24h environ. Un choix d’a peu
prés —15°< § < +55° assurait aussi une masse d’air acceptable depuis le Mauna Kea.
D’autres criteres plus “intrinséques” au type d’objet (richesse, propreté du champ, etc.)
ont permis d’affiner la sélection a sept amas globulaires prioritaires (plus quatre amas
ouverts, voir section 2.7.3 pour les deux AOs ayant effectivement pu étre observés).

Par rapport a la liste initiale, les amas globulaires suivants ont finalement été observés :

1. M12 (= NGC 6218) : 5 poses de 300 s en V et R plus 5 de 180 s en I — l’amas,
brillant, saturait trop fortement dans la seule pose de 300 s testée dans cette bande
— avec un bon seeing de 0”85 en moyenne. Des cirrus étaient sans doute présents;

2. NGC 7492 :5 x 300 s dans les deux bandes V et R, seeing de ("8 a 1” (ciel clair) ;
3. NGC 6229:5 x 300sen V, R et I, excellent seeing de 0”608 mais avec des cirrus;

4. Palomar 13 : 3 poses de 600 s en V' et R (seeing 0”'7), I'objet — au zénith — étant
faible méme pour un 4 meétres; plus un essai en I de 600 s, mais le fond de ciel
montait déja fortement (fin de la 2° nuit). Ciel clair a défaut d’étre photométrique.

Les intégrations sur les autres amas globulaires (et sur la moitié des AOs, donc) n’ont
pu étre réalisées par manque de temps. En effet, suite & un incident technique (obturateur
bloqué), plus de trois heures d’observations ont été perdues lors de la 2° nuit au CFHT.

3.3.4 Données EIS pré-réduites

Des données pré-réduites par 1’équipe EIS de 'ESO viennent d’étre lues sur la nou-
velle station du CALI Elles concernent un échantillon d’amas globulaires observés au
télescope de 2m20 muni de la caméra WF/. Trois images dans chacune des bandes B, V et
I ont été prises, avec une pose courte de 20 s et deux intégrations longues de 4 minutes. La
liste des objets est visible dans la table 3.2 ; on montre aussi I'image d'un AG (NGC 6397)
en FIG. 3.13. Il s’agissait en fait des premiers essais pour les observations préparatoires
au relevé Pre-Flames. Les franges des images en I n’ont pas été enlevées ce qui limitera
la qualité de la photométrie si on ne peut les corriger. Des procédures automatisées pour
le passage successif de SExtractor sur chacun des 8 CCDs de la caméra WF/ et la mise
en correspondance des catalogues en 3 couleurs associés seront utilisées. La photométrie
des objets sera évidemment moins bonne qu’avec DAOphot, mais des résultats corrects
pour I'étude de la structure assez externe des objets peuvent étre rapidement envisagés.
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TAB. 3.2 — Liste des amas globulaires observés en BV I par '/ESO-EIS.

Objets observés  Intégrations BV I Remarques
NGC 6218 (M12) 2x20s +2x240's Bon candidat, champ propre
NGC 6397 1x20s +2x240 s Amas brillant, fond riche
NGC 6544 1x20s +2x240 s Extinction trés variable...
NGC 6809 (M55) 1x20s+2x240s Amas brillant, bon champ
Champ vers M2  1x20s +2x240 s Champ vide proche de M2
NGC 6752 1x20s +2x240 s AG treés étendu, champ propre
NGC 6541 1x20s +2x240 s AG assez petit, champ modéré
NGC 6681 (M70) 1x20s +2x240s Objet peu étendu, champ propre
NGC 6656 (M22) 1x20s +2x240s Brillant mais fond trop dense
NGC 6717 1x20s +2x240 s AG faible tres proche d’un phare
NGC 6723 1x20s + 2x240s  Bel AG mais dans nébulosités CrA

FIG. 3.13 — Pose en B de 4 min sur 'amas proche NGC 6397 avec la caméra WFI. Tous les
AGs ont été décalés sur le CCD #55 afin que leur centre ne tombe pas sur les interstices.




Chapitre 4

Naines sphéroidales

4.1 Lien avec les amas globulaires?

Certains amas globulaires sont particulierement massifs avec des magnitudes abso-
lues visuelles dépassant My = —10. Dans la Galaxie, c’est le cas d’Omega du Centaure,
avec une estimation de My ~ —10.2, valeur que certains considérent comme trop impor-
tante pour un AG “normal”. Citons aussi le cas remarquable de I'amas globulaire G1 dans
Messier 31 qui assemble plus de 107 M, (Meylan et al. [2001]). Les luminosités élevées
de ces rares objets recouvrent pratiquement celles des galaxies les moins lumineuses, et la
présence probable de plusieurs populations stellaires dans les AGs géants a récemment
laissé a penser qu'il y avait 1a un lien a faire avec les galaxies naines sphéroidales ou
plus vraisemblablement les naines elliptiques, en particulier celles déja nuclées dE(n).
Le fait que le 2° AG le plus massif de la Galaxie, M54, occupe le centre de Sgr la galaxie
naine du Sagittaire peut renforcer cette hypothese. En fait, la plupart des AGs trés massifs
(exemples de NGC 6388 ou méme NGC 6441) pourraient étre ce qu'il reste d"une galaxie
naine elliptique détruite par friction dynamique lors des passages a travers le Disque et
dans les zones denses du Bulbe (voir Majewski et al. [1999] ou Hilker & Richtler [2000]).

41.1 w du Centaure

Avec ses ~ 7.10% M, un aplatissement relativement élevé (ellipticité e ~ 0.12), ainsi
qu’une orbite proche du Plan galactique et rétrograde (groupe de NGC 362 et de M56),
w du Centaure (= NGC 5139) est clairement un objet & part dans la Galaxie. On pourrait
penser qu’il représente une classe de transition vers les galaxies les moins lumineuses.
Cependant, en utilisant un diagramme de Kormendy (u,.), oti 1 est la brillance sur-
facique (bande V') maximale et . le rayon de coeur de 1'objet, w Cen se place clairement
dans la classe globulaire — ce qui n’exclut en rien ses origines possibles de galaxie naine.

En fait, si on regarde un diagramme couleur-magnitude assez profond de 1’objet,
V —1I,V représenté ici en FIG. 4.1, la branche horizontale (clairement bleue) et la séquence
principale — méme si cette derniére est un peu trop large pour pouvoir étre seulement
expliquée par les erreurs photométriques — paraissent vraiment assez typiques de I’AG
Galactique “moyen”. Les images de w Cen ont été récupérées a I'ESO, elles font partie
des premiéres données de la caméra WF/ prises pour la phase d’essais au mois de janvier
1999 (pour laquelle nous avions proposé des cibles). L'extraction des sources a été réalisée
avec le logiciel DoPHOT (site http://arcturus.mit.edu/~schech/dophot.html,
voir aussi l'article de Schechter et al. [1993]) dont quelques paramétres (erreurs pho-
tométriques et qualité de I'ajustement de la fonction d’appareil) sont présentés FIG. 4.2.

69



70 CHAPITRE 4. NAINES SPHEROIDALES

_NGC 5139, CCD 6 WFI

16

20+

22

24

=i —T T T T

-2 -1 0 1 2
V-1

NGC 5139, CCD 6 WFI

40007

3000

Y (pixels)
N
S
S
1

s J X : ol B 7 & T ¥
0 500 1000 1500 2000
X (pixels)

FIG. 4.1 — Diagramme V — I,V de w Centauri basé sur un seul CCD de la caméra WF/
dont on peut voir le comptage au-dessous (des vides de détection apparaissent autour
des étoiles saturées). Les temps de pose en V' et en I sont de 200 s et 150 s respectivement.
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FIG. 4.2 — Les quelques 64 000 sources du seul CCD #55 de la caméra WF/ pointé vers
une zone au Sud-Est du centre de w Cen, sur une pose test de 200 s en V au télescope de
2m20 de La Silla, ont été extraites avec DoPHOT pour donner le CMD V' — I,V présenté
dans la figure précédente. On peut voir que les erreurs photométriques (en haut) restent
raisonnables jusqu’a la limite de détection vers V' ~ 23 (saturation en-deca de V ~ 13.5).

Par contre, sur des données moins profondes ot la branche des géantes rouges (RGB
pour abréger) n’est pas saturée, il apparait un phénomene intéressant : cette RGB est trés
large alors qu’a ces magnitudes la on ne s’attend pas a de fortes erreurs photométriques.
Pancino et al. [2000] ont pu détecter une RGB double, voire quadruple pour Rey et al.
[2001]. En outre, la plus peuplée des branches parait plus jeune de quelques Gyr. Cette
co-existence de plusieurs populations stellaires au sein d’un méme objet renforce 1'hy-
pothése d"une origine de galaxie naine pour w Cen — & moins que I’amas ait accrété des
étoiles lors de son orbite. Rappelons pour finir cette bréve section que ’on découvre en-
core régulierement des naines dans le Groupe Local (chap. 5), avec I’exemple récent de
Cetus (Sarajedini et al. [2001]), ou dans son environnement (Karachentsev et al. [2001]).
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FIG. 4.3 — Leo I : image WF/ résultant de I'empilement de dix poses en I décalées.

4.2 Exemplede Leol

Durant la méme nuit du 16 au 17 mars 1999 au télescope ESO/MPI de 2m20 équipé
de la caméra WFI (revoir le chapitre précédent sur les amas globulaires), treize poses
individuelles sur la galaxie naine sphéroidale Leo I (= UGC 5470, dSph satellite de notre
Galaxie) ont été prises dans chacune des bandes V' et I. On a réutilisé deux fois le motif
habituel des cinq poses centre/coins d'un carré, en décalant simplement de 45" vers le
Nord & deux reprises (a la fin de chaque séquence de pavage, la derniére étant tronquée
a 3 poses). Bien que la position de la galaxie soit loin d’étre idéale depuis La Silla (avec
§Leol ~ 4+12°) — mais aussi et surtout car Leo! est située a proximité immédiate (20’
au Nord a peine) de Regulus, étoile de magnitude V' ~ 1.4 — les images sont de bonne
qualité a 'exception des trois derniéres expositions en I de la séquence de pavage finale
qui ont di étre intégrées a plus grande masse d’air. Un gros probléme de suivi a alors
provoqué un allongement sensible des objets. Ces images n’ont pas été utilisées pour la
coaddition en I qui correspond tout de méme a un temps total d’exposition de 50 min.
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La FIG. 4.3 montre le résultat de la coaddition de la dizaine des meilleures poses en
I'sur Leol. Les différences entre les CCDs sont quasiment invisibles grace a I'utilisation
d’une PLU réalisée en prenant la médiane de multiples images de champs célestes (tech-
nique du “super flat”), et les fortes franges initiales ont été soustraites. Une grosse mais
faible image fantdme (3/4 d’anneau) due a la proximité immédiate de o Leonis occupe la
moitié inférieure du champ, de méme qu’une forte diffraction due a la branche N-S de
Iaraignée. Un probléme demeure avec un fond de ciel légérement plus faible au centre
du champ, o1 I'on a en moyenne ~ 1470 ADUs i.e. 2% plus bas que dans le reste du
champ. Cela vient du fait que toutes les poses utilisées pour créer le motif de franges
présentent des traces d’objet dans la région centrale, qu’il est quasiment impossible d’en-
lever totalement méme avec des seuils trés bas et une zone de rejet étendue a un rayon
de 20 pixels autour de chaque pixel éliminé (“growing radius” de la procédure MSCSTACK
d’IRAF/MSCRED, cf. annexe) qui augmente déja considérablement les temps de calcul.

Les premiéres tentatives pour I'extraction des sources avec DAOphot sur les images
sommeées ont été testées avec un seuil choisi volontairement trés bas, a 20 du fond de
Ciel estimé (rms ~ 2 ADUs). A ce niveau, de nombreuses fausses détections sont faites
dans les zones de plus faible S/B, en particulier sur les bords les plus externes ot seules
deux images en moyenne sont superposées a cause du motif de pavage choisi. Avec un
tel seuil trop bas, on peut ainsi voir (en FIG. 4.4) sur la distribution spatiale des sources ex-
traites de nombreuses détections de pics de bruits locaux (ou de cosmiques) sur les bords.

Un nouvel essai de détection a été tenté cette fois-ci avec une seuil plus raisonnable
de 30 (voir FIG. 4.5). Dans ce cas de figure, les détections sont plus stires méme si I’on
manque quelques sources faibles. Dans la suite, on na retenu que les objets possédant de
bons paramétres d’ajustement de la PSF (Chi et Sharp) — voir FIG. 4.2 pour le comporte-
ment de ces deux quantités. Il faudrait que DAOphot puisse utiliser, comme dans SEx-
tractor, des “cartes” de poids pour tenir compte d’un nombre non constant d’images
superposées avec pour conséquence un fond de ciel au rapport S/B clairement variable.

Apres analyse en rapport signal sur bruit dans le CMD initial comportant ~ 28 000
sources, la distribution spatiale de pres de 5600 membres sélectionnés est visible FIG. 4.7.
[In’y a pas de trace évidente d’extension de marée, mais nous sommes la encore limités
par le champ de la caméra WFI. Des données atteignant clairement la branche horizontale
de Leol permettraient d’étudier la répartition des étoiles moins massives (voir Held et
al. [2000] pour une premiére détection). La forme aplatie de la galaxie est par contre
bien mise en évidence sur les images de la caméra WFI qui sont adaptées a une étude
morphologique a moyen rayon. Une analyse plus fine du CMD obtenu pourra peut-étre
mettre en évidence un possible gradient dans les populations de Leo I (aller a la FIG. 4.10).

Prospective

Une étude plus profonde de Leol sur 2 101° serait donc particulierement intéressante
avec MEGACAM, considérant de plus la position zénithale de 1’objet a la latitude d’Hawai.
A condition que la caméra soit trés soigneusement diaphragmée pour éviter de fortes
réflections parasites de Regulus (quitte a décaler systématiquement les images vers le N).

Ajoutons que trois images prises avec la caméra WF/ sur deux autres naines, Carina
et Antlia n’ont pas pu étre utilisées, les objets étant visiblement trop faibles pour I'ins-
trument (un calculateur des temps d’exposition n’était pas disponible alors) vu le temps
limité dont nous disposions. On peut voir les images de ces essais en FIG. 4.8 pour la dSph
proche Carina, et 'exemple d'un seul CCD de la caméra WF/ incluant Antlia en FIG. 4.9.
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FIG. 4.4 — Fausses détections dues a un seuil choisi trop bas dans DAOphot du moins
pour les zones ou toutes les poses ne sont pas superposées, en particulier les coins de
I'image (13 poses V' de 220 s chacune additionnées). En bas, le CMD V — I,V résultant
montre clairement que ces “mauvaises” sources ont une magnitude anormalement faible.
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