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Sommaire 

Cette recherche concerne des étoiles jeunes (ou pré-série principale) formant 

des systèmes binaires à très courtes périodes (inférieures à environ 50 jours). Le 

but ultime de cette thèse est de trouver l'inclinaison orbitale de ces systèmes 

binaires, à l'aide de laquelle il devient alors possible de déduire, en utilisant des 

mesures de vitesses radiales, les masses absolues des étoiles. Ces masses peuvent 

ensuite être comparées aux prédictions théoriques de formation de systèmes stel-

laires multiples, et aux masses calculées pour ces étoiles à partir de modèles 

évolutifs, permettant ainsi de tester plusieurs théories et modèles existants. 

Des modèles analytiques, en particulier le modèle "BME" , ont été développés 

pour trouver l'inclinaison orbitale de systèmes binaires à partir d'observations des 

variations polarimétriques périodiques causées par le mouvement orbital circulaire 

de deux étoiles entourées d'enveloppes constituées d'électrons. 

Deux douzaines d'étoiles binaires jeunes à courtes périodes, la presque totali-

té de ce type d'objets observables de l'Hémisphère Nord, ont donc été sélection-

nées et observées entre 1994 et 1999 à l'Observatoire Astronomique du Mont Mé-

gantic (QC) à l'aide du polarimètre La Belle et La Bête. Ces données constituent 

les premières courbes polarimétriques jamais obtenues pour ce type d'étoiles. 

Cependant, les conditions qui prévalent dans les systèmes binaires jeunes 

sont différentes de celles étudiées par les modèles analytiques. Les étoiles jeunes 

sont entourées de grains de poussière et non d'électrons; ces deux diffuseurs ont 

des propriétés polarisantes différentes. De plus, la plupart des étoiles binaires 

jeunes ont des orbites excentriques, et non circulaires. Certaines modifications au 
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modèle BME ont été déjà effectuées, mais aucune ne tient compte à la fois de la 

diffusion sur des grains de poussière et des orbites excentriques. Par conséquent, 

le modèle BME ne peut pas a priori être utilisé. 

Des simulations numériques ont alors été entreprises pour voir si le modèle 

fonctionne quand même dans le cas de la diffusion sur des grains de poussière 

et des orbites excentriques. Heureusement, c'est généralement le cas, à l'intérieur 

de certaines limites. Ces simulations ont également permis de comprendre quels 

paramètres (inclinaison ou excentricité orbitale, géométrie de l'enveloppe circum-

binaire, etc.) influencent le niveau et l'amplitude des variations polarimétriques. 

Par contre, ces simulations ont montré que, pour pouvoir utiliser le modèle BME, 

les données doivent être de très bonne qualité, avec des erreurs d'observation 

faibles, des variations amples et surtout avec peu de bruit (peu de dispersion 

autour de la courbe moyenne). 

Les observations polarimétriques effectuées ont montré que certaines étoiles 

jeunes présentent des variations périodiques, ce qui n'avait jamais été observé au-

paravant. Plusieurs caractéristiques de ces courbes polarimétriques (amplitude, 

présence de variations simplement et doublement périodiques) peuvent être di-

rectement reliées aux résultats obtenus des simulations numériques, par exemple 

à l'excentricité orbitale. De plus, les variations sont en général moins claires et 

moins prononcées que pour les objets étudiés jusqu'ici (étoiles chaudes ou évo-

luées), probablement à cause de la nature des diffuseurs (poussières) et à leur 

distribution spatiale. Les modulations sont également entachées de variations 

non-périodiques qui rajoutent du bruit, rendant l'utilisation du modèle BME 

plus difficile. Une solution possible consiste à obtenir les données sur un court 

intervalle de temps (une à quatre semaines) pour s'affranchir des modifications à 

la surface des étoiles (taches, accrétion) et dans le milieu circumstellaire (appari-

tion, disparition et mouvement de condensations) qui sont en partie responsables 

des variations non-périodiques indésirables. 
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Chapitre 1 

Polarisation de la lumière 

Les astronomes sont des chercheurs particuliers qui n'ont pas un accès direct 

aux objets qu'ils étudient. A cause des distances astronomiques qui nous séparent 

des étoiles et galaxies, l'astronomie est une science qui se fait à distance. Le seul 

(ou presque) outil permis pour comprendre notre univers est la lumière émise par 

les astres. Ce sont les caractéristiques de cette lumière (direction d'où elle pro-

vient, intensité, longueur d'onde, variabilité temporelle, distribution spatiale, etc.) 

qui fournissent la vaste majorité de l'information utilisée par les astronomes (le 

reste provenant d'échantillons de roches lunaires ou de météorites, par exemple). 

Cependant, une des propriétés de la lumière est moins exploitée que les autres, 

et c'est sa polarisation, peut-être parce qu'avant que l'on fasse les premières dé-

tections de lumière polarisée provenant d'étoiles (polarisation circulaire: Babcock 

1947; polarisation linéaire: Hall 1949, Hiltner 1949), on ne se doutait pas de l'exis-

tence d'un tel phénomène. De nos jours, les astronomes savent de plus en plus 

comment tirer partie des informations contenues dans la polarisation de la lu-

mière. Cette polarisation se révèle être un outil très puissant, outil utilisé pour la 

présente recherche. 

1.1 La polarisation de la lumière 

1 

La lumière est une onde électromagnétique transversale dont les vecteurs 

électrique et magnétique sont perpendiculaires l'un à l'autre, et à la direction de 



2 

propagation. En général, on peut ne considérer que le champ électrique de l'onde 

puisque c'est celui-ci qui est détecté par les instruments de mesure. 

Représentons donc une onde électromagnétique (sinusoïdale) par ses deux 

composantes orthogonales de champ électrique Ex  et Ey, de même fréquence w 

et se déplaçant dans la même direction z: 

Ex  (z, 	= Eox  cos(kz — wt) x 	 (1.1) 

E(  z, 	= Eoy  cos(kz — wt + f) y 	 (1.2) 

Selon les amplitudes Eox  et E0 , et la différence de phase e, on peut ainsi 

obtenir une onde polarisée: 

— elliptiquement: si Eox , Eoy  et e ont des valeurs quelconques 

— linéairement: si les deux composantes sont en phase ou déphasées de 1800 , 

c'est-à-dire que e = 00 ou e = 180° 

— circulairement: si le déphasage est de 90° et les deux amplitudes sont égales, 

c'est-à-dire que Eo, = Eoy  et e = 90° 

La figure 1.1 montre des exemples d'ondes polarisées linéairement et circu-

lairement. La lumière est polarisée dès qu'il y a une préférence pour le plan de 

vibration de l'onde, ou pour le sens de rotation. 

La lumière dite naturelle est une superposition de trains d'onde très courts 

et polarisés; mais ces trains d'onde individuellement polarisées sont impossibles 

à discerner les uns des autres, ce qui rend l'onde détectée non-polarisée. 



Y 

3 

 

> 

 

Y 

Y 

o 
Figure 1.1 - Représentation d'ondes électromagnétiques polarisées dans un sys-

tème d'axes XYZ (à gauche), et selon ce que voit un observateur placé sur l'axe 

Z et regardant l'origine (à droite). De haut en bas: polarisation linéaire horizon-

tale, polarisation linéaire verticale, polarisation circulaire gauche (ou négative) et 

polarisation circulaire droite (ou positive). Figure inspirée de Shurcliff e.4 Ballard 

(1964). 

1.2 Les paramètres de Stokes 

La lumière peut être caractérisée complètement par quatre paramètres. En 

effet, si on représente un faisceau de lumière général (polarisé elliptiquement) 

par une ellipse comme le montre la figure 1.2, on constate que quatre quantités 
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seulement sont nécessaires pour représenter cette ellipse: un angle pour son orien-

tation par rapport à un système d'axes de référence, la grandeur du petit axe et 

celle du grand axe, et le sens dans lequel l'ellipse est parcourue (horaire ou anti-

horaire). Il est à noter que la phase de l'onde n'est pas considérée. 

Figure 1.2 - Faisceau quelconque de lumière, polarisé elliptiquement, et représenté 

par une ellipse de petit axe a sin 0, grand axe a cos 0, orientation 0 et parcourue 

dans le sens horaire. Figure inspirée de van de Hulst (1981), page 42. 

La représentation mathématique de la lumière la plus utilisée est celle des 

paramètres de Stokes, élaborée en 1852 par Sir George Gabriel Stokes. Ces para-

mètres sont additifs, ce qui facilite la combinaison (l'addition) de plusieurs fais-

ceaux, et invariants sous les rotations de coordonnées, ce qui est très approprié 

aux observations astronomiques. Les quatre paramètres de Stokes sont: / pour 

l'intensité totale du faisceau, Q et U pour sa polarisation linéaire, (Q pour la 

polarisation horizontale et verticale, U pour la polarisation à 45° et 135°), et 

finalement V pour sa polarisation circulaire. Il est à noter que I > 0, mais Q, 

U, et V peuvent être positifs ou négatifs. De plus, la convention de signe pour 

la polarisation circulaire est ambigüe; la convention de Serkowski (1962) est celle 

qui est la plus souvent utilisée: V est positif pour une onde qui tourne dans le 

sens horaire tel que vu par un observateur qui regarde le faisceau qui s'approche 

de lui. 
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Les paramètres de Stokes peuvent être placés dans un vecteur colonne, que 

l'on appellera un vecteur de Stokes: 

(1.3) 

V 

L'ensemble des paramètres répond à la condition générale suivante: /2  > 
Q2 ± 	v T 72 , c'est-à-dire que pour un faisceau entièrement polarisé, /2  = Q2  + 

U2  + V2, et pour un faisceau partiellement polarisé, /2 > Q2 ± 	-v2 un  

faisceau polarisé linéairement seulement aura Q 0, U 0, V = 0, tandis qu'un 

faisceau polarisé circulairement aura Q = U = 0, et V 0 

La correspondance entre les paramètres de Stokes et les paramètres décrivant 

l'ellipse de la figure 1.2 est la suivante: si tan ,8 est le rapport des axes de l'ellipse, 

alors (van de Hulst 1981): 

/ 	 a2 

a2  cos 2,3 cos 20 

a2  cos 2,8 sin 20 

\ V 	 a2  sin 2,3 

(1.4) 
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1. 3 V e ct e u r s d e St o k e s p o u r c e rt ai n s ét at s si m pl e s d e p ol a ri s ati o n 

V oi ci q u el q u e s e x e m pl e s si m pl e s d e v e ct e ur s d e St o k e s p o ur d e s ét at s d e 

p ol ari s ati o n p arti c uli er s: 

— L u mi èr e n o n- p ol aris é e: 	 — P ol aris ati o n li n é air e q u el c o n q u e: 

[J11-P] = 

\ 0 j  

— P ol aris ati o n li n é air e h ori z o nt al e: 

V a 2  + b2  

a 
[ P L] = 

0 

— P ol ari s ati o n li n é air e v erti c al e: 

O  

o 

/ 

1 	 - 1 
[ P, C]t  

o j   

— P ol ari s ati o n li n é air e à + 4 5 °: 

° 
— P ol aris ati o n li n é air e à — 4 5 °: 

[ P L ] = 

(  	 \ 
7  1 \ 	 1 

0 	 0 
= 	 [ P £] _ 4 5. = 

1 	 —1 

\ ° / 	 \  0  j 

— P ol ari s ati o n cir c ul air e dr oit e 	 — P ol aris ati o n cir c ul air e g a u c h e 

   

   

[ P C] + = 

 

[ P C] _ = 

   



/ n 2 u 2 
P  =  v 	  

1 
0 	 —

2 
ar ct a n 

( 1. 5) 	
Q = P c os 2 0 	 ( 1. 7) 

( 1. 6) 	 U =  P  si n 2 0 	 ( 1. 8) 
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1. 4 P ol a ri s ati o n li n é ai r e e x p ri m é e d a n s l e pl a n d u ci el 

A u li e u d' utilis er l es p ar a m ètr es d e St o k es Q et LI p o ur d é crir e l a p ol aris ati o n 

li n é air e, o n utilis e s o u v e nt l' a m plit u d e d u v e ct e ur d e p ol aris ati o n P, e x pri m é e e n 

%, et s o n a n gl e d e p o siti o n 0, m e s ur é à p artir d u n or d e n all a nt v er s l' e st. L a 

tr a nsf or m ati o n e ntr e l es d e u x s yst è m es d e c o or d o n n é es est l a s ui v a nt e: 

  

 

2 0 

  

  

Fi g ur e 1. 3 - P ol aris ati o n li né aire re prése ntée d a ns le pl a n d u ciel ( à g a uc he) et 

d a ns le pl a n Q U ( à dr oite). 

C o m m e e n astr o n o mi e l a c o n v e nti o n est d e m es ur er l es a n gl es d e f a ç o n à c e 

q u'il s a u g m e nt e nt d a n s l e s e n s a nti- h or air e, o n d éfi nit l e p ar a m ètr e U p o ur q u'il 

s oit c o m p ati bl e a v e c c ett e c o n v e nti o n; ai nsi, Q e st p o sitif p o ur u n a n gl e d a n s l a 

dir e cti o n n or d-s u d ( 0 0 ), et n é g atif p o ur l a dir e cti o n e st- o u e st ( 9 0 °); U, q u a nt à 

l ui, e st p o sitif p o ur u n a n gl e d e 4 5 ° et n é g atif p o ur u n a n gl e d e 1 3 5 °. D a n s l e 

pl a n Q U -, l e s a n gl e s v o nt d o n c d e 0 ° à 3 6 0 °, t a n di s q u e d a n s l e pl a n d u ci el, c e s 

a n gl es s o nt c o m pris e ntr e 0 0  et 1 8 0 °. 
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1.5 Les matrices de Mueller 

L'utilisation de vecteurs pour représenter un faisceau de lumière permet 

d'utiliser des matrices, appelées matrices de Mueller, et de dimensions 4x4, pour 

effectuer des transformations sur ce faisceau. Par exemple, des matrices sont uti-

lisées pour représenter l'effet de composantes optiques (polariseurs, lames quart 

d'onde, etc.) ou de diffuseurs (grains de poussières, électrons, etc.) sur la polari-

sation de la lumière. La valeur de chaque élément de la matrice dépend des pro-

priétés de la composante optique ou des diffuseurs. Pour trouver l'effet d'une 

composante optique ou d'un diffuseur sur un faisceau de lumière, il suffit alors 

simplement de multiplier une matrice par un vecteur. Par exemple, si on fait 

passer un faisceau de lumière représenté par un vecteur Pre./De.en à tra-

vers une première composante optique représenté par une matrice [011, puis à 

travers une deuxième notée [02], le faisceau sortant, représenté par le vecteur 

[SORTANT] se calcule de la façon suivante (puisque les matrices de Mueller ne 

commutent pas, noter l'ordre des matrices): 

[SORTANT] = [02 ][01 ][1.111-  CID g N-7] 	 (1.9) 

Par exemple, la matrice représentant un polariseur linéaire orienté horizon- 

talement est (Tinbergen 1996): 

1 1 0 0 

1 1 1 0 0 
(1.10) 

2 0 0 0 0 

0 0 0 0 ) 

L'effet de ce polariseur sur un faisceau de lumière non-polarisé de paramètres 



9 

d e St o k e s /, Q = 0, U = 0, et V = 0, s er a d o n c: 

1 -1 \  ( 1  	 i 	 o 	 o \ 

i l o o  
( 1. 1 1) 

u 2 0 	 0 	 0 	 0 0 0 

1 71 1 \ O 	 0 	 0 	 0 )  \ O /  

O n c o n st at e q u e l'i nt e n sit é d u f ai s c e a u e st di mi n u é e d e m oiti é (/' 	 et 

q u'il e st p ol a ri s é li n é ai r e m e nt à 1 0 0 % (/' = Q' = . 1 ") d a n s l a dir e cti o n h ori z o nt al e 

( Q' 	 0, U = V' = 0 ). 

1. 6 M é c a ni s m e s d e p ol a ri s ati o n 

Pl u si e ur s pr o c e s s u s p h y si q u e s s o nt s u s c e pti bl e s d e p ol ari s er l a l u mi èr e: pr o-

c e s s u s d e diff u si o n ( s ur d e s él e ctr o n s, m ol é c ul e s, p arti c ul e s, et c.), a b s or pti o n 

di c hr oï q u e, r éfl e xi o n s ur d e s s urf a c e s s oli d e s, eff et H a nl e ( diff u si o n r é s o n n a nt e 

d' él e ctr o n s li é s d a n s u n c h a m p m a g n éti q u e), eff et m a g n ét o- br e m s str a hl u n g, é mi s-

si o n s y n c hr otr o n, eff et Z e e m a n ( e n pr é s e n c e d' u n c h a m p m a g n éti q u e). V oir S er-

k o w s ki ( 1 9 7 4) et Ti n b er g e n ( 1 9 9 6) p o ur pl u si e ur s a utr e s e x e m pl e s. 

E n g é n é r al, d è s q u' o n o b s e r v e u n e sit u ati o n o ù il y a u n e a s y m ét ri e, il y 

a d e f ort e s c h a n c e s q u e d e l a l u mi èr e p ol ari s é e s oit pr é s e nt e ( Ti n b er g e n 1 9 9 6), 

m ê m e si c ett e p ol ari s ati o n e st tr o p f ai bl e p o ur êtr e m e s ur é e a v e c l e s i n str u m e nt s 

a ct u el s. L or s q u e l' a s y m étri e e st d e n at ur e s c al air e ( p ar e x e m pl e, l a v al e ur d' u n 

c h a m p m a g n éti q u e l o n git u di n al q ui d o n n e li e u à l' eff et Z e e m a n), l a p ol ari s ati o n 

r é s ult a nt e s er a cir c ul air e. Si l' a s y m étri e e st d e n at ur e v e ct ori ell e, a v e c u n e m a g ni-

t u d e et u n e ori e nt ati o n ( n u a g e n o n s p h éri q u e d e diff u s e ur s, gr ai n s n o n- s p h éri q u e s 

ali g n é s, n u a g e s p h éri q u e d e diff u s e ur s ill u mi n é p ar u n e s o ur c e d e l u mi èr e n o n i s o-

tr o p e, et c.), l a p ol ari s ati o n r é s ult a nt e s er a li n é air e. C o m m e l' a n ot é Ti n b er g e n, 

l a pr é s e n c e d' u n e a s y m étri e m a cr o s c o pi q u e n' e st p a s u n e g ar a nti e d e p ol ari s a-

ti o n, c ar il f a ut e n pl u s u n pr o c e s s u s mi cr o s c o pi q u e p o ur c a u s er l a p ol ari s ati o n 
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de la lumière. Néanmoins, cette notion d'asymétrie peut être utile pour dépister 

la présence de polarisation. 

Dans le cas des observations polarimétriques effectuées dans le cadre de 

cette recherche, deux mécanismes contribuent à polariser la lumière: l'extinction 

dichroïque et la diffusion. 

L'extinction dichroïque est due à l'absorption sélective de lumière par des 

grains de poussières interstellaires allongés et alignés par un champ magnétique 

(voir la figure 1.4). La composante de la lumière polarisée parallèlement au grand 

axe de ces grains sera absorbée, alors que la composante polarisée perpendiculai-

rement passera sans être absorbée. La polarisation résultante, dite interstellaire, 

sera donc perpendiculaire à l'orientation des grains. Si on observe qu'une étoile est 

polarisée, il peut donc s'agir de polarisation extrinsèque, d'origine interstellaire, 

et non intrinsèque; cette étoile serait alors située derrière des grains de poussières. 

Figure 1.4 - Polarisation d'origine interstellaire causée par des grains de pous-

sières allongés et alignés par un champ magnétique B, perpendiculairement à 

celui-ci. La lumière polarisée parallèlement au grand axe des grains est absor-

bée, alors que celle polarisée perpendiculairement n'est pas absorbée. Illustration 

inspirée de Shu (1982). 

En ce qui concerne les étoiles jeunes, qui sont entourées de disques et d'enve- 
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l o p p e s d e p o u s si èr e s et/ o u d' él e ctr o n s, l e s pr o c e s s u s d e diff u si o n s o nt c e u x q ui 

s o nt l e pl u s s u s c e pti bl e s d e p ol ari s er l e ur l u mi èr e. L e s ét oil e s j e u n e s l e s pl u s fr oi d e s 

( d u t y p e T T a ur e s er o nt aff e ct é e s p ar l a diff u si o n s ur d e s gr ai n s d e p o u s si èr e, 

pr o c e s s u s q ui e st tr ait é e p ar l a t h é ori e d e Mi e, q ui s u p p o s e c e p e n d a nt q u e l e s 

gr ai n s d e p o u s si èr e s s o nt s p h éri q u e s. P o ur l e s ét oil e s j e u n e s pl u s c h a u d e s ( d u 

t y p e A e/ B e d e H er bi g), l a diff u si o n s ur d e s él e ctr o n s p e ut é g al e m e nt j o u er u n 

r ôl e i m p ort a nt. Et u di o n s d o n c l e s m atri c e s d e M u ell er d e c e s d e u x pr o c e s s u s d e 

diff u si o n, m atri c e s q ui s er o nt utili s é e s ult éri e ur e m e nt p o ur ét a blir l e s é q u ati o n s 

s er v a nt à c al c ul er, à l' ai d e d e m o d èl e s n u m éri q u e s, l a p ol ari s ati o n pr o d uit e p ar 

u n s y st è m e bi n air e e nt o ur é d e m ati èr e cir c u m st ell air e ( C h a pitr e 5). 

1. 6. 1 Di f f u si o n d e T h o m s o n 

L a diff u si o n s ur d e s él e ctr o n s e st a p p el é e diff u si o n d e T h o m s o n. S oit a -0 , l a 

s e cti o n effi c a c e d e diff u si o n d e l' él e ctr o n, r, l a di st a n c e e ntr e l' él e ctr o n et l' o b s er-

v at e ur, et x, l' a n gl e d e diff u si o n, c' e st- à- dir e l' a n gl e e ntr e l a s o ur c e d e l u mi èr e, 

l' él e ctr o n et l' o b s er v at e ur. L a m atri c e d e M u ell er q ui r e pr é s e nt e u n e diff u si o n d' u n 

a n gl e x e st ( v a n d e H ul st 1 9 8 1): 

	

1   1 + c 0 s2  x 1 — c 0 s2  x 	 0 	 0 

0 -0 	 1 - C O S 2  X 1 + C O S2  X 
( 1. 1 2) r 2  

2 c o s x 0 	 0 	 0 

0 	 0 	 0 	 2 c os x 

L' eff et d e l a diff u si o n d' u n f ai s c e a u d e l u mi èr e n o n- p ol ari s é s ur u n él e ctr o n 

e st d o n c: 

(  /'  	 \ 

Q' 

u 

\ v i  l  

_ 	 a o 
— 	 r 2  

( 1 + c 0 s2  x 

1 — c 0 s 2  X  

0 

\ 	 0 

1 — c 0 5 2  x 

1 +  c 0 s 2  x 

0 

0 

0 

0 

2 c os x 

0 

0 

0 

0 

2 c o s x i 

( I ̀  
0 

0 

\ 0 j 

( 1. 1 3) 



Uo 
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Le faisceau diffusé 
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( Ix (1 + cos2  x) \ 
I x (1 — cos2  x) 

(1.14) 
0 

0 
(1.15) 

est donc polarisé linéairement (Q 	0), et le taux de 

polarisation P sera fonction de l'angle de diffusion x: 

Q' 	1 — cos2  x 
P = — = 	 

I' 	1 + c0s2  x 
(1.16) 

Si l'observateur est placé à x =- 900 , la polarisation est de 100%, alors que s'il 

est placé à x = 1800  (l'électron étant entre la source de lumière et l'observateur), 

la polarisation est nulle. Le pourcentage de polarisation ne dépend donc que de 

l'angle de diffusion x. 

1.6.2 Diffusion de Mie 

La diffusion sur des grains de poussières est plus complexe à traiter que 

la diffusion sur des électrons. Alors que le pourcentage de polarisation dans ce 

dernier cas ne dépend que de l'angle de diffusion x, celui de la diffusion sur des 

grains de poussières dépend des propriétés physiques et optiques des grains (forme 

et dimensions des grains, et indice de réfraction complexe), de la longueur d'onde 

d'observation et de l'angle de diffusion. La forme et la composition chimique d'un 

grain de poussière pouvant varier à l'infini, les effets diffusants de chaque type de 

grain doivent être calculés séparément. 

La forme générale de la matrice de diffusion d'une particule s'exprime sous 
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l a f or m e s ui v a nt e ( v a n d e H ul st 1 9 8 1, p. 4 7) à l' ai d e d e 1 6 él é m e nt s d e m atri c e: 

( a i  b1  b3  b5  

c l  a 2  b4 
( 1. 1 7) 

C 3 C 4 a 3  b2  

C5  C 6 C 2 a 4 / 

C ett e m atri c e p e ut êtr e si m plifi é e si o n p e ut s u p p o s er q u e l e n u a g e d e dif-

f u s e ur s c o nti e nt d e s p arti c ul e s t o ut e s i d e nti q u e s l e s u n e s a u x a utr e s, a y a nt d e s 

pr o pri ét és d e s y m étri e p arti c uli èr es, et ori e nt é es s p ati al e m e nt s el o n d es dir e cti o ns 

diff ér e nt e s m ai s n o n ar bitr air e s. P ar e x e m pl e, si o n p e ut s u p p o s er q u e l e n u a g e s 

n e c o nti e nt q u e d es p arti c ul es ori e nt é es d e 4 f a ç o ns diff ér e nt es t el q u'ill ustr é s ur 

l a fi g ur e 1. 5, al or s l a m atri c e d e diff u si o n p e ut s' e x pri m er à l' ai d e d e 6 él é m e nt s 

s e ul e m e nt: 
(  

	

ai b 1  	 0 	 0 \ 

a 2  0  0  

0  0  a 3  b 2  

	

\  0  0  	 a 4 

( 1. 1 8) 

a 
	

d 

Fi g ur e 1. 5 - U ne p artic ule et q u atre orie nt ati o ns s p ati ales différe ntes q ui per-

mette nt de si m plifier l a m atrice de M ueller. Sc hé m a tiré de v a n de H ulst ( 1 9 8 1), 

. P. 
	 8. 

L e c al c ul d es él é m e nts d e m atri c e d oit f air e a p p el à d es t h é ori es a n al yti q u es 

o u à d e s si m ul ati o n s n u m éri q u e s. L a s e ul e t h é ori e a n al yti q u e p er m ett a nt d e c al-

c ul er l e s eff et s diff u s a nt s d e gr ai n s d e p o u s si èr e s e st c ell e d e Mi e, q ui ét u di e l e s 
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grains de forme sphérique seulement. On peut également traiter des grains de 

forme cylindrique et infiniment allongés de façon analytique. Pour des formes 

plus complexes, il existe des traitement approximatifs. 

Trois suppositions sont contenues dans la théorie de Mie. Tout d'abord, 

à propos des grains, on suppose qu'ils sont sphériques, qu'ils ont un indice de 

réfraction complexe et isotrope, et qu'ils diffusent la lumière selon les équations 

de Maxwell. Ensuite, les diffusions doivent être indépendantes les unes des autres, 

c'est-à-dire que les propriétés diffusantes des grains ne sont pas influencées par la 

présence des grains voisins. Finalement, on ne considère que la diffusion simple 

(par opposition à la diffusion multiple). 

Les particules sphériques étant très symétriques, la matrice de diffusion de 

Mie, notée [MIS], n'a que quatre éléments indépendants: 

s11 S12 

812 811 0 	0 

0 0 533 —s34 

O 	S34 	S33 j 

Si on note par S1  et 82 les amplitudes des champs électriques respectivement 

perpendiculaire et parallèle au plan de diffusion, dans le cas de particules sphéri-

ques, on a: 

S11 	 + 1S21 2) (1.20) 

1 
012 	iaS212  — 15'11 2) (1.21) 

533 -= Re(SA) 	(1.22) 

834 = Re(S2S) 	(1.23) 

Les amplitudes 15'11 2  et 1S2 1 2, aussi appelées intensités de van de Hulst, sont 

calculées à l'aide des formules suivantes: 

Soit: 

(1.19) 
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a: l e r a y o n d u gr ai n d e p o ussi èr e s p h éri q u e 

m: l'i n di c e d e r éfr a cti o n c o m pl e x e d u gr ai n 

A: l a l o n g u e ur d' o n d e d' o bs er v ati o n 

0: l' a n gl e d e diff usi o n 

P: l e s p ol y n ô m e s d e L e g e n dr e 

' On  et (n : d es f o n cti o ns d e Ri c c ati- B ess el 

Al ors: 
2 7ra 

x = 	  
A 

( 1. 2 4) 

0'7, (m x)e n ( x)  — m en  ( m x)e'n  ( x) 

a '  	 n  ( m x)(n  ( x) — me n  ( m x) (1  ( x ) 

b 	
Tr =  o y ( m x) o n,( x) — zpri( r n x) y( x) 

n   	 n 
7 n 0 ( 771x)( n( z) — eri( m x)(( x) 

1 
7rn  = 

si n 0
P 7 1 (cos 0) 

(1 .2 5 ) 

(1 . 2 6) 

( 1 . 2 7) 

T n =:- —
d 

P
i 
(c os 0) 

c 1 0 n 
( 1. 2 8) 

' 2 n  +  1   
S i  ( 0) = E 	 ( an 7rn  + bro -n ) 

7.„= .1.  n( n + 1) 
( 1. 2 9) 

" 2 n + 1  
8 2( 0) = E 

ri =-1 7 7,( / /, ± 1) ( b n 7 n  + a n T n)  
( 1. 3 0) 
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P o ur u n e diff u si o n, il f a ut d o n c utili s er l e pr o d uit m atri ci el s ui v a nt: 

\ 

Qi 

( s 1 1 S 1 2 

s 1 2 	 s 1 1 

o n ç ,  

0 

0 

L.,3 3 

0 

0 

— s 3 4 

/  

( 1. 3 1) 
k 2 T 2  

1 7 1 	 0  O  S  S  - 3 4 — - 3 3 / 

o ù  k  =  • 

P o ur tr ait er l e s diff u s e ur s d a n s l e ur e n s e m bl e, il f a ut utili s er l a pr of o n d e ur 

o pti q u e d' e xti n cti o n 7 -„ t. U n e fr a cti o n é g al e à é r e s t  d u f ai s c e a u s ort dir e ct e m e nt 

d u n u a g e d e diff u s e ur s, al or s q u e l a fr a cti o n r e st a nt e, 1 — e r e x e  e st diff u s é e. P o ur 

u n e d e n sit é d e c ol o n n e N l a pr of o n d e ur o pti q u e d' e xti n cti o n e st: 

12 

T e xt =  f  Nir a 2  Q e xt d 1 

11 

o ù Q e xt  e st l a s e cti o n effi c a c e d' e xti n cti o n. 

( 1. 3 2) 

T o ut c o m m e l e s i nt e n sit é s d e v a n d e H ul st, l e s s e cti o n s effi c a c e s d e diff u si o n 

Q „ a , d' e xti n cti o n Q e xt  et d' a b s or pti o n Q a bs  s o nt é g al e m e nt c al c ul é e s à l' ai d e d e s 

f o n cti o n s pr é s e nt é e s a u x é q u ati o n s 1. 2 4, 1. 2 5 et 1. 2 6: 

2 
g s c a  = E  ( 2 n + 1)( 1 4 2  + lb.12) 

n = 1 

( 1. 3 3) 

2 
Q e xt = 	 R e( a n  + bn,) 

x  n =i  

( 1. 3 4) 

Q a b s = Q e x t Q s e a ( 1. 3 5) 
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Chapitre 2 

La Belle et la Bête: le polarimètre de l'Université de 

Montréal 

Ce chapitre se veut une description générale' de l'instrument affectueuse-

ment baptisé La Belle et La Bête (Manset & Bastien 1995) qui a été utilisé 

pour obtenir les données nécessaires à ce projet. Construit vers la fin des années 

1970 sous la direction de Peter Martin (Université de Toronto, David Dunlap 

Observatory) et John Landstreet (Université Western Ontario), cet appareil a 

ensuite été envoyé à l'observatoire du télescope Canada-France-Hawaii, où il ne 

fut cependant jamais utilisé. En 1993, Pierre Bastien, du département de physique 

de l'Université de Montréal, s'est porté acquéreur de l'instrument, dans le but 

de remplacer celui qui était alors en service à l'Observatoire du mont Mégantic 

(OMM). Le projet de maîtrise de l'auteur a consisté à remettre en fonction le 

polarimètre et à l'adapter pour qu'il puisse être utilisé à l'OMM. 

2.1 Description de l'instrument 

Ce polarimètre fut construit sur le modèle de celui de Angel et Landstreet 

(Angel & Landstreet 1970). C'est un instrument à deux canaux, contrôlé par un 

ordinateur Macintosh (La Belle), ayant un prisme de Wollaston comme analyseur, 

1. Une description très détaillée de l'instrument se trouve dans La Bête, Manuel de référence, 

N. Manset, 1998. Un chapitre du Manuel d'opération de l'Observatoire Astronomique du mont 

Mégantic (Lamontagne et al. 1997) contient également le mode d'emploi de cet appareil. 

18 
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une cellule de Pockels comme modulateur, une lame quart d'onde optionnelle et 

deux tubes photomultiplicateurs (PMTs) RCA Ga-As comme détecteurs. Diverses 

combinaisons de filtres et filtres neutres peuvent être utilisées. Cet instrument est 

en service à l'OMM depuis 1994. La figure 2.1 montre un schéma de La Bête, la 

partie de l'instrument qui s'installe au télescope. 

Les sections qui suivent traitent tout d'abord des caractéristiques optiques, 

mécaniques et électroniques de l'instrument, puis du programme de contrôle et 

d'acquisition des données. Une analyse de la performance de l'instrument ainsi 

que de ses points forts et points faibles suit. Quelques projets menés à l'aide de 

cet instrument sont ensuite brièvement exposés pour illustrer la versatilité et les 

différentes utilisations possibles de l'instrument. Finalement, quelques améliora-

tions possibles sont mentionnées. 

Figure 2.1 - Vue générale de la partie de La Bête, le polarimètre de l'Université 

de Montréal, qui s'installe au télescope de l'Observatoire Astronomique du mont 

Mégantic. 
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2.1.1 Optique 

La Belle et La Bête est utilisé avec le télescope de 1.6 mètres de l'OMM. 

Le télescope focalise la lumière, et le polarimètre reçoit un faisceau convergent 

de rapport focal f/8. Ce faisceau traverse ensuite les composantes optiques du 

polarimètre, dans l'ordre suivant: (voir également les figures 2.2 et 2.3): 

• diaphragme ou prisme polarisant ou miroir 

• filtres neutres (facultatifs) 

• lentille collimatrice 

• lame quart d'onde (facultative) ou polariseur circulaire (facultatif) 

• cellule de Pockels 

• prisme de Wollaston 

• filtre 

• filtres interférentiels (facultatifs) 

• obturateur 

• lentilles de Fabry 

Les photons sont ensuite détectés par deux PMTs, dont les signaux sont 

filtrés et amplifiés avant d'être envoyés à des compteurs. 

Le prisme de Wollaston est un cristal qui, à cause de sa structure aniso-

trope, sépare la lumière incidente polarisée linéairement en deux faisceaux de 

polarisations orthogonales. C'est un analyseur. 

La cellule de Pockels, qui est optiquement alignée par rapport au prisme de 

Wollaston, est un retardateur variable. Soumise à des tensions de l'ordre de 1000-

2000 volts, elle agit comme une lame quart d'onde; elle transforme donc la lumière 

incidente polarisée circulairement en lumière polarisée linéairement, et vice versa. 

Les tensions doivent être ajustées en fonction de la longueur d'onde d'observation 

et de la température du cristal. Celle-ci, qui est lue par l'ordinateur, est contrôlée 

par des résistances chauffantes, ce qui garde la cellule à une température relati- 
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Figure 2.2 - Vue détaillée de l'inté-

rieur de La Bête et des composantes 

optiques. (1) Chariot des diaphragmes, 

qui permet d'utiliser un diaphragme, 

le miroir (utilisé conjointement avec 

une lumière interne) ou un prisme po-

larisant (2) Roue à filtres neutres (3) 

Lentille collimatrice (4) Roue à laines 

quart d'onde (5) Cellule de Pockels 

(6) Prisme de Wollaston (7) Tiroir à 

filtres (8) Filtres interférentiels incli-

nables (.9) Obturateur (10) Lentilles de 

Fabry. 
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DI A P H R A G M E S 

L E N TI L L E C O L LI M A T RI C E 

L A M E Q U A R T D' O N D E 

C E L L U L E D E P O C K E L S 

P RI S M E D E W O L L A S T O N 

FI L T R E S 

F E L T E S I N T E R F E R E N TI E L S 

	 O B T U R A 	I E U R 

L E N TI L L E S D E F A B R Y 

P H O T O M U L TI P LI C A T E U R S 

2 2 

Fi g ur e 2. 3 - S c h é m a d e l' o pti q u e d e L a B êt e. 

v e m e nt c o n st a nt e et à q u el q u e s d e gr é s a u- d e s s u s d e 0 ° C, et f a cilit e l' aj u st e m e nt 

d e l a h a ut e t e n si o n. 

L a p ol a rit é d e l a h a ut e t e n si o n e st i n v e r s é e pl u si e u r s f oi s p a r s e c o n d e à 

l' ai d e d' u n e o n d e c a r r é e. C ett e m o d ul ati o n r a pi d e d u si g n al 	 H z) p er m et 

d e c o m b attr e l e s eff et s d e l a t ur b ul e n c e at m o s p h éri q u e, ai n si q u e l e s l e nt s c h a n-

g e m e nt s d e s c ar a ct éri sti q u e s d e s d ét e ct e ur s et l e s err e ur s d e g ui d a g e ( S er k o w s ki 

1 9 6 2). 

L or s q u' o n v e ut m e s ur er l a p ol ari s ati o n cir c ul air e d' u n o bj et, c ell e- ci e st t o ut 

d' a b or d tr a n sf or m é e e n p ol ari s ati o n li n é air e p ar l a c ell ul e d e P o c k el s. C ett e p ol ari-

s ati o n li n é air e p e ut e n s uit e êtr e a n al y s é e p ar l e pri s m e d e W oll a st o n. C e p e n d a nt, 

p o u r t r a v aill e r e n p ol a ri s ati o n li n é ai r e, il f a ut aj o ut e r u n e a ut r e l a m e q u a rt 

d' o n d e, q ui s e tr o u v e d a n s l a r o u e à l a m e s q u art d' o n d e, et p e ut ai n si êtr e f a ci- 
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lement mise dans ou ôtée du faisceau. 

Les diaphragmes permettent d'isoler les étoiles observées ou d'inclure plus 

ou moins de ciel (ou des nébulosités) dans la mesure. Six diaphragmes sont dis-

ponibles. Leur diamètre physique est compris entre 0.343 et 1.930 mm, ce qui 

correspond à des diamètres, en secondes d'arc, de 5/1.52, 81:18, 1063, 15:54, 2249 

et 3108, lorsque le télescope est utilisé en configuration f/8. 

Au lieu d'utiliser un diaphragme, on peut sélectionner un prisme polari-

sant (pour mesurer avec quelle efficacité le polarimètre peut détecter la polarisa-

tion) ou un miroir, qui est alors utilisé conjointement avec une source de lumière 

interne d'intensité variable (pour effectuer des tests). 

La lentille collimatrice reçoit le faisceau convergent f/8 du télescope et 

transmet un faisceau parallèle au reste du système optique. On peut utiliser soit 

des filtres ordinaires (dont la liste est donnée dans la Table 2.1) soit des filtres 

interférentiels inclinables qui permettent de balayer des raies spectrales. Les 

lentilles de Fabry reçoivent des faisceaux parallèles et focalisent les images sur 

les PMTs. Ces lentilles étant situées avec les PMTs dans une boîte froide refroidie 

à —70°C par de la glace sèche, elles sont chauffées pour empêcher toute formation 

de givre. 

Une analyse détaillée de l'optique par matrices de Mueller est présentée dans 

les sections suivantes. 

2.1.1.1 Matrice de Mueller du prisme de Wollaston 

Les paramètres de Stokes I' , Q', U et V' d'un faisceau ayant passé à travers 

un analyseur dont le plan principal (de transmission) est orienté selon un angle 0 

dans le plan du ciel sont reliés aux paramètres de Stokes I, Q, U et V du faisceau 
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N O M 	 T Y P E 	 3, 1 A p m T A A P NI T t hI A X 

( Å )  ( Å )  ( Å )  	 ( Å )  ( % )  

3 6 5 0( 1 0 0) 	 c o m èt e ( c o nti n u) 

3 8 7 0( 5 0) 	 c o m èt e ( C N) 

4 0 6 0( 7 0) 	 c o m èt e ( C 3 ) 

4 2 6 0( 6 5) 	 c o m èt e ( C O) 

4 8 4 5( 6 5) 	 c o m èt e ( c o nti n u) 

6 8 4 0( 9 0) 	 c o m èt e ( c o nti n u) 

7 0 0 0( 1 7 5) 	 c o m èt e ( H 2O )  

4 8 8 1( 1 0) 	 i nt erf ér e nti el 

4 8 8 1( 1 0) 	 i nt erf ér e nti el 

6 5 9 0( 1 0) 	 i nt erf ér e nti el 

8 5 9 0( 1 0) 	 i nt erf ér e nti el 

R G 6 4 5 	 b a n d e l ar g e 

R G 6 9 5 	 b a n d e l ar g e 

R G 7 8 0 	 b a n d e l ar g e 

R G 8 3 0 

4 3 0 0( 8 0 0) 	 i nt erf ér e nti el 

5 9 0 0( 8 0 0) 	 i nt erf ér e nti el 

7 6 0 0( 8 0 0) 	 i nt erf ér e nti el 

B G 4 0 + G G 4 9 5 b a n d e V 

B G 1 2 + B G 3 9 + b a n d e B 
G G 3 8 5 

3 6 5 0 1 0 0 2 5 

3 8 7 0 5 0 2 0 

4 0 6 0 7 0 4 0 

4 2 6 0 6 5 4 6 

4 8 4 5 6 5 5 0 

6 8 4 0 9 0 7 9 

7 0 0 0 1 7 5 8 3 

4 8 8 1 1 0 

4 8 8 1 1 0 

6 5 9 0 1 0 

8 5 9 0 1 0 

7 6 6 1 2 4 1 1 9 0 

7 9 1 0 1 9 1 1 9 0 

8 3 3 0 1 0 8 2 8 5 

8 5 8 4 6 3 0 7 5 

4 3 0 0 8 0 0 4 4 0 2 7 5 6 6 5 

5 9 0 0 8 0 0 5 8 9 0 6 4 1 7 5 

7 6 0 0 8 0 0 7 6 0 7 9 1 6 8 0 

5 4 8 0 1 0 6 2 6 5 

4 3 5 0 9 8 6 5 0 

T a bl e a u 2. 1 - Liste des filt res dis p o ni bles ai nsi q ue le u rs c a r acté risti q ues: les 

l o n g ue ur d' o n de ce ntr ale A et l ar ge ur à mi- h a ute ur 3. À ( des filtres se ule me nt), les 

l o n g ue ur d' o n de ce ntr ale A pivi T et l arge ur à mi- h a ute ur A A p m T  i ncl u a nt l a c o ur be 

de se nsi bilité des P M Ts, et le p o urce nt a ge m a xi m u m de tr a ns missi o n des filtres 

t m A x, i ncl u a nt l a se nsi bilité des P M Ts. 



incident de la façon suivante (voir par exemple Serkowski 1962, page 295): 

sin 20 0 \ / / \ 

	

sin 40 0 	Q 

	

sin2  20 0 	U 

	

0 	0 	i \ Y / 

Supposons, sans perdre de généralité, que l'axe rapide du prisme de Wollas-

ton (qui est un analyseur) est orienté selon 0 = 00. La matrice qui représente cet 

axe du prisme est alors: 

, 	1 
[WRapide] — —2 

(1 1 o o \ 
1 1 0 0 

0 0 0 0 
(2.2) 

  

La matrice qui représente l'axe lent du prisme de Wollaston, orienté selon 

0 = 900  (à 90° par rapport à l'axe rapide) est: 

 

/ 1 —1 o o 
—1 1 0 0 

0 0 0 0 

0 	0 0 0 I 

 

1 
[wLent] = i  

 

(2.3) 

 

\ 

 

Pour le prisme de Wollaston, chaque axe correspond à un faisceau sortant, 

donc à un PMT. Par exemple, adoptons que l'axe rapide correspond au PMT1 

et l'axe lent au PMT2. 

2.1.1.2 Matrices de Mueller des retardateurs 

25 

(2.1) 

( / \ ( 	1cos 20 

Q' 1 cos 2ç cos2  20 

U' = 2 sin 2çb -1§. sin 40 

V' 0 0 

Les paramètres de Stokes I', Q' , U' et V' d'un faisceau ayant passé à travers 

un retardateur de retardement T et dont l'axe optique est orienté selon un angle '0 



0 

0 

+ 	cos 40 

0 

sin 40 
[À/4]0  -= 

0 sin 40 — 	cos 40 

O sin 2e — cos 2e 

0 

— sin 20 

cos 2e 

O ) 

(2.6) 

1 o o 

0 C0S2 2,0 cos 2e sin 2e 
= 

0 cos 20 sin 20 sin2  20 

\ 0 sin 20 — cos 2e 

o 

_ sin 2'0 	
(2.7) 

cos 20 

o , 

26 

dans le plan du ciel sont reliés aux paramètres de Stokes I, Q,U et V du faisceau 

incident de la façon suivante (voir par exemple Serkowski 1962, page 297): 

/ /' 	\ 

Q 
U' 

\ V' j 

/ 1 

0 

0 

0 

0 

G + H cos 40 

H sin 40 

sin T sin 20 

0 

H sin 40 

G — H cos 4e 

— sin T cos 20 l 

0 

—sin 7-  sin 20 

sin 7-  cos 20 

cos T 

Q 

U 

\ V  l 

Où: 
1 	 1 

G = —2 (1 ± cos 7-) et H = —2 (1 — cos (2.5) 

Le retard de phase (ou retardement) pour une lame quart d'onde étant de 

T = 900, la matrice représentant un tel retardateur orienté de façon générale selon 

un angle 0 est: 

ou encore, en utilisant des identités trigonométriques: 

Pour la lame quart d'onde achromatique du polarimètre, la position n'est 

pas connue; on garde donc la matrice exprimée en fonction de 0 (Équation 2.7). 

La cellule de Pockels étant orientée à 45° par rapport au prisme de Wollaston 

(par une procédure d'alignement de la cellule de Pockels) et agissant comme une 
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l a m e q u art d' o n d e, o n p e ut utili s er l' é q u ati o n 2. 7 e n r e m pl a ç a nt l p p ar 4 5 °: 

(  1 0 0 0 \ 

0 0 0 —1 
[ P +] = [ À/ 4 ] 4 5 0 = ( 2. 8) 

0 0 1 0 

\
O 

1 0 0 i 

L or s q u e l a p ol arit é d e l a c ell ul e d e P o c k el s e st i n v er s é e, c el a c orr e s p o n d à u n e 

r ot ati o n p h y si q u e " virt u ell e " d e l a c ell ul e d e 9 0 °; o n p e ut d o n c pr e n dr e l a m atri c e 

p o ur l a l a m e q u art d' o n d e d a n s l a q u ell e o n r e m pl a c e g,b p ar 4 5 ° + 9 0 ° = 1 3 5 °: 

/ i  	 o o o \ 

[ P -] = [ A / 41 1 3 5 0 = 
0 0 0 1 

( 2. 9) 
0 0 1 0 

\ 1 3 — 1 0 0 i 

2. 1. 1. 3 A n al y s e d e l' o pti q u e p a r m at ri c e s d e M u ell e r 

E n p ol ari s ati o n li n é air e, o n utili s e u n e l a m e q u art d' o n d e ( ori e nt é e d e f a ç o n 

ar bitr air e s el o n u n a n gl e 0), s ui vi e d e l a c ell ul e d e P o c k el s p ui s d u pri s m e d e 

W oll a st o n, d o nt o n s u p p o s er a q u e l' a x e r a pi d e e st ori e nt é s el o n 0 = 0 °. C o n si d é-

r o n s l e P M T 1, q ui, p ar e x e m pl e, c orr e s p o n dr ait à l' a x e r a pi d e d u W oll a st o n. P o ur 

o bt e nir l e s p ar a m ètr e s d e St o k e s d' u n f ai s c e a u p a s s a nt à tr a v er s c e s tr oi s c o m p o-

s a nt e s, il f a ut m ulti pli er l e v e ct e ur d u f ai s c e a u i n ci d e nt p ar l e s m atri c e s d e l a 

l a m e q u art d' o n d e, d e l a c ell ul e d e P o c k el s p ui s d u W oll a st o n (l e s m atri c e s n e 

c o m m ut e nt p a s!): 

- 	[ w R ] [ P +] [ À / 4] ( 2. 1 0) 
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/ 1 0 0 0 

= [ w R][ P +] 
0 C 0 S

2 2, 0 c os 2 e si n 2' 0 — si n 2 0 Q 

0 c os 2' 0 si n 2 0 si112  2' 0 c os 2r 0 U 

\ O si n 2 0 — c os 2 e 0 	 j \ V j 

= [ w R] 

1 

2 

1 

0 

\ 0 

/  1 1 0 0  

	

(  1 	 0 	 0 

	

0 	 0 	 0 

	

0 	 0 	 1 

	

\ 0 	 1 	 0 

1 

	

1 	 0 	 0 

	

0 	 0 	 0 

	

0 	 0 	 0 / 

—1 

0 \ 

0 

O  i  

i  

Q 

\ Q 

c os 

c os 2  

(  	 / 

Q c os 2  2 e + u c o s 2 0 si n 2 0 — V si n 

Q c o s 2 0 si n 2 0 + U si n 2  2 e + v c o s 

\ 	 Q si n 2' 0 -   U c o s 2 0 

/  	 1 

— Q si n 2 0 + U c o s 2 0 

2 e si n 2 e + U si n 2  2 0 + V c o s 2 0 

2 0 + u c os 2 e si n 2 e — V si n 2 0 i   

\ 

2 e 

2 0 

J 

D e m ê m e, l or s q u e 

7  P \ 

Q 

Uf 

\ V' i 

7  I '  \ 

Q' 

U' 

V I  1  \ 	 • 

1 

2 

P NI T 1,- 1- 

l a p ol arit é d e 

1 

2 

PI VI T 1,- 

7  I — Q si n 2 e + u  c o s 2 0 \ 

I -  Q si n 2,0 + u -  c os 2 0 

0 

\ 	 0 	 l  

l a c ell ul e d e P o c k el s e st i n v er s é e: 

7  I + Q si n 2 e — U c os 2 ,0  '  

I + Q si n 2 0 — U c o s 2 0 

0 

0 \ 

( 2. 1 1) 

( 2. 1 2) 

P o ur c h a q u e P M T, l e n o m br e d e p h ot o n s d ét e ct é s e st e n v o y é à u n c o m pt e ur 

( o u c a n al) diff ér e nt s el o n q u e l a p ol arit é d e l a c ell ul e d e P o c k el s ét ait p o siti v e 

o u n é g ati v e. P o ur l e P M T 1, l e c a n al 1 m e s ur e l'i nt e n sit é d u f ai s c e a u l or s q u e l a 

p ol arit é d e l a c ell ul e d e P o c k el s e st p o siti v e ( p ar e x e m pl e), et l e c a n al 2, l or s q u' ell e 

e st n é g ati v e. E n utili s a nt l e s é q u ati o n s 2. 1 1 et 2. 1 2, o n tr o u v e l'i nt e n sit é ( pr e mi er 
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él é m e nt d' u n v e ct e ur d e St o k e s) m e s ur é e p ar c h a c u n d e s d e u x c a n a u x, n ot é s C 1 

et C 2: 
1 

C 1 = —
2
( / — Q si n 2 0 + U c os 2' 0) 

1 
C 2 = — (I + Q si n 2r 0 — U c os 2 0) 

( 2. 1 3) 

( 2. 1 4) 

Fi n al e m e nt, l e p ar a m ètr e d e St o k e s Q s' o bti e nt e n f ais a nt l a diff ér e n c e s ur 

l a s o m m e d e c es d e u x c a n a u x: 

=
C 1 — C 2 _ .. (- 2 Q si n 2 e + 2 U c os 2 e)  

( 3‘E ),,,,, -,  	 ci + C 2 	 ( 2 /) 	
( 2. 1 5) 

— Q si n 2 0 + U c os 2 0 
=-  

	

	 ( 2. 1 6) 
I 

Il e st à n ot er q u e p ui s q u e l' ori e nt ati o n d e l a l a m e q u art d' o n d e n' e st p a s 

c o n n u e, l e p ar a m ètr e d e St o k es q u e l' o n m es ur e, n ot é Q', est e n f ait u n e c o m bi n ai-

s o n li n é air e d es p ar a m ètr es d e St o k es Q et U q u e l' o n v e ut m es ur er. O n c o nst at e 

q u e si, p ar e x e m pl e, l a l a m e q u art d' o n d e ét ait ori e nt é e à b = 4 5 °, o n m e s ur er ait 

Q ( à u n si g n e pr è s). U n e c ali br ati o n ( à l' ai d e d' ét oil e s st a n d ar d s) p er m ettr a d e 

r etr o u v er l e s p ar a m ètr e s Q et U d ésir és. 

P o ur p o u v oir m es ur er l' a utr e p ar a m ètr e d e St o k es, U' , il f a ut al or s t o ur n er 

l a l a m e q u art d' o n d e d e 4 5 ° e ntr e d e u x m es ur es. P o ur l a pr e mi èr e m es ur e, l a l a m e 

e st d o n c à l a p o siti o n e, et p o ur l a d e u xi è m e m e s ur e, à l a p o siti o n 0 + 4 5 °. O n a 

d o n c: 

Q 1P M T 1 = 
) P M T 1, 0 ° 

 

si n 2 1, b + U c os 2q, b 
( 2. 1 7) 

 

U P1  M T 1 
— Q si n[( 2( e + 4 5 °)] + U c o s[( 2( 0 + 4 5 °)]  

( 2. 1 8) 
( L ) P./ V/ T1,45° 
— Q cos 2 0 — U si n 2 e 

( 2. 1 9) 

L a p ol ari s ati o n P s' o bti e nt e n f ai s a nt l a s o m m e q u a dr ati q u e d e c e s d e u x 

t er m es: 
A  \ 	 2 	 1-( 3, 	 -12  

P 2 	 + 	 = 	 ± 	 ) 450] 
( 2. 2 0) 

Q IP M T 1 
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= Q2  si112  2'0 + U2  c0s2  20 — 2UQ cos 20 sin 2e + 	(2.21) 

Q2  c0s2  20 + U2  sin2  20 + 2UQ sin 2'0 cos 2e 

= Q2 ± u2 	 (2.22) 

On constate donc que la position 0 de la lame quart d'onde achromatique 

n'a pas besoin d'être connue. 

L'angle de polarisation est calculé selon l'équation 1.6. 

Les calculs pour le PMT2 se font de façon similaire. 

En pratique, on effectue, en plus des mesures à 0° et 45°, des mesures à 90° et 

135° pour éliminer certains effets indésirables, tel la conversion de la polarisation 

linéaire en polarisation circulaire, jusqu'au deuxième ordre inclusivement (voir 

l'appendice dans Ménard et al. 1988). Des mesures sont effectuées sur l'objet et 

sur le ciel, pour pouvoir soustraire la polarisation du fond de ciel (qui peut être 

causée par la présence de la Lune ou d'aurores boréales). Les détails des calculs 

sont données ci-dessous. 

2.1.1.4 Détails des calculs de polarisation linéaire 

1. Quantités mesurées 

Considérons, comme à la section précédente, un seul détecteur, PMT1, les 

comptes pour les canaux 1 et 2 (C1 et C2) et les 16 quantités mesurées lors 

d'une observation, sur l'étoile et sur le ciel: 

• position 0°: 	Etoile0C1 Etoile0C2 Ciel0C1 Ciel0C2 

• position 45°: 	Etoile45C1 Etoile45C2 Ciel45C1 Ciel45C2 

• position 90°: 	Etoile90C1 Etoile90C2 Ciel90C1 Ciel90C2 

• position 135°: Etoi/e135C1 Etoi/e135C2 Cie/135C1 Cie/135C2 

Soit les temps d'intégration pour chacune des mesures précédentes: 
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• position 0°: tEtoile0 	tCiel0 

• position 45°: tEtoile45 	tCie145 

• position 90°: tEtoile90 	tCie190 

• position 135°: tEtoile135 	tCie/135 

2. Différence sur la somme 

Cette première étape calcule des valeurs préliminaires des paramètres de 

Stokes Q (mesuré lorsque la lame quart d'onde est aux positions 0° et 90°), 

U (positions 45° et 135°) et I. 

Qlo  = Etoile0C1 — Etoile0C2 
Etoile0C1 + Etoile0C2 

no  = Ciel0C1 — Ciel0C2  
Ciel0C1 + Ciel0C2 

u145  _ Etoile45C1 — Etoile45C2 
Etoile45C1 + Etoile45C2 

u45 	Ci.e /45C1 — Cie/45C2 
Cze/45C1 + Cie/45C2 

Q190  = Etoile90C1 — Etoile90C2 
Etoile90C1 + Etoile90C2 

Cie/90C1 — Cie/90C2 
Cie/90C1 + Cie/90C2 

u-i135  Etoi/e135C1 — Etoile135C2 
Etoile135C1 + Etoile135C2 

u135 = Cie/135C1 — Cie/135C2 
Cze/135C1 + Cie/135C2 

PO = Etoile0C1 + Etoile0C2 

i0 = Ciel0C1 + Ciel0C2 

P45 = Etoile45C1+ Etoile45C2 

i45 = Cie/45C1 + Cie/45C2 

P90 = Etoile90C1 + Etoile90C2 

i90 = Cie/90C1 + Cie/90C2 

11135 = Etoile135C1 + Etoi/e135C2 

i135 = Cie/135C1 + Cie/135C2 

3. Correction pour le ciel - Pondération pour les temps 

Cette étape fait la soustraction du ciel et une pondération qui compense les 

temps d'intégration différents pour l'étoile et le ciel. Pour le paramètre de 

Stokes Q et son erreur o-(Q0): 
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Qo  = (r0 • Cf0) — (i0 • q0 • tEtoileOltCiel0)  
PO — i • tEtoileOltCiel0 

a(Q0) 
\ I PO + i0 • (tEtoile0)21(tCiel0)2\11+ (Q0)2  

= 110 — i0 • tEtoileOltCiel0 

Et de même pour U45, o-(U45), Q90, o-(Q90), U135 et o-(U135). 

4. Moyenne sur deux positions de La Bête 

Cette moyenne permet, en combinant les mesures de Q effectuées aux posi- 

tions 0° et 90°, et celles de U effectuées aux positions 45° et 135°, d'éliminer 

des effets instrumentaux indésirables, tel que présenté à la section précé- 

dente (voir Section 2.1.1.3, page 30). 

Q0/a2 (Q0) — Q9010-2 (Q90)  
— 	11 a-2(Q°) + 11 o-2(Q90) a(Q) 

  

1  
2  (Qo) + 1/0-2(Q90) 

  

Et de même pour U et o-(U). 

5. Calculs de la polarisation P, son erreur o-(P), l'angle de position 0 et son 

erreur o-(0) 

— si a(P) > P, alors P=0.0% 

si u(0)> 0, alors o-(0) = 57.30  (=1 radian) 

 

(Q • 0-(Q))2  + (U • 0-(U))2  

Q2  + U 2  

 

a(P) = Q2 ± U2 0-2 (p) 

0 	arctg( Qu ) 	o-(0) = 28.650  a(P)  

NOTE: La correction appliquée (soustraction de o-2(P)) permet de trouver 

la valeur la plus probable de la polarisation, compte tenu de la présence 

d'un biais statistique. Voir Serkowski (1962). 
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6. M o y e n n e d e s r é s ult at s o bt e n u s a v e c l e s d e u x P M T s 

P o ur c al c ul er l a v al e ur m o y e n n e d e l a p ol ari s ati o n p o ur l e s d e u x P M T s, 

o u m ê m e p o ur c al c ul er l a v al e ur m o y e n n e d e pl u si e ur s o b s er v ati o n s, il f a ut 

d' a b or d r et o ur n er a u x p ar a m ètr e s d e St o k e s. 

Ét a nt d o n n é P i, ai( P), Oi  et ai( 0): 

Q i  = Pi  c os( 2 0i) 	 U = P i  si n( 2 0i) 	 a = a -( Qi)  =  a ( U ) = o-  ( Pi ) 

E n s uit e o n p e ut c al c ul er l e s m o y e n n e s p o n d ér é e s d e s p ar a m ètr e s d e St o k e s: 
Q I Q 2 7 2. - 

Q E 1 / a n 

	

0 _2 	 1 	 2 
Q 	

\ 
- 2 -   E( 1 / o -i  ) 	

2 / D
)  a U 

Ul  U 2  

=  
c 7 —  7  1 	/ 2 -  „2  
E( 1 / o - ) 

et tr o u v er l a p ol ari s ati o n et s o n a n gl e d e p o siti o n c o m m e e x pli q u é a u p oi nt 

pr é c é d e nt. 

2. 1. 2 M é c a ni q u e et él e ct r o ni q u e 

L a B ell e et L a B êt e s e c o m p o s e d e pl u si e ur s m o d ul e s i n st all é s a u t él e s c o p e 

o u d a n s l a s all e d e c o ntr ôl e d e l' o b s er v at oir e. A u t él e s c o p e s'i n st all e nt L a B êt e 

( d o nt o n r etr o u v e u n e ill u str ati o n à l a fi g ur e 2. 1) et l a S plit B o x ( b oît e d e j o n cti o n 

e ntr e L a B êt e et l e s m o d ul e s él e ctr o ni q u e s sit u é s d a n s l a s all e d e c o ntr ôl e, et q ui 

p er m et e ntr e a utr e u n c o ntr ôl e l o c al d e s ci n q pr e mi er s m ot e ur s). D a n s l a s all e d e 

c o ntr ôl e, o n r etr o u v e L a B ell e (l' or di n at e ur d e c o ntr ôl e), l e s ali m e nt ati o n s ( + 5 

v, + 6 v, ± 1 2 v, ± 2 4 v), u n NI M BI N ( q ui c o nti e nt d e s m o d ul e s él e ctr o ni q u e s et 

l e s ali m e nt ati o n s d e h a ut v olt a g e), l e s c o m pt e ur s, u n m o d ul e d e c o ntr ôl e di git al 

( q ui p er m et d e lir e d e s i nf or m ati o n s di git al e s o u d' e n v o y er d e s c o m m a n d e s à l'i n s-

tr u m e nt), et l' él e ctr o ni q u e d e c o ntr ôl e d e s m ot e ur s 6 et 7. L' or di n at e ur c o ntr ôl e 

t o ut e l' él e ctr o ni q u e d e l' a p p ar eil gr â c e à d e u x i nt erf a c e s, u n e d e st a n d ar d I E E E 

( G PI B) et l' a utr e d e pr ot o c ol e 
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Les composantes optiques facultatives ou dont la position peut varier selon 

l'observation sont toutes contrôlées à l'aide de sept moteurs. Les moteurs 1 et 

4 sont utilisés pour incliner les filtres interférentiels par pas de 0.05°, lorsqu'on 

désire mesurer la polarisation dans des raies spectrales. Le moteur 2 contrôle 

une roue à lames quart d'onde qui contient toujours au moins une lame quart 

d'onde (généralement achromatique) et une position vide, pour pouvoir travailler 

en polarisation linéaire ou circulaire (avec ou sans la lame quart d'onde). Le 

moteur 3 contrôle un tiroir à filtres, qui peut contenir jusqu'à six filtres circulaires 

ou carrés de un pouce de diamètre. Le moteur 5 fait tourner tout le bas de 

l'instrument à partir de la cellule de Pockels inclusivement, aux positions 0°, 

45°, 90° et 135°, comme exposé à la section précédente. Le moteur 6 permet 

de sélectionner le miroir, le prisme polarisant ou un des six diaphragmes. Le 

moteur 7 permet d'utiliser les filtres à densité neutre pour atténuer l'intensité de 

la lumière d'objets trop brillants qui risqueraient d'endommager les détecteurs. 

Ces sept moteurs peuvent être contrôlés au besoin en mode local (en agissant sur 

les boutons de leur module de contrôle) mais leur utilisation se fait toujours en 

mode à distance (le contrôle est alors donné à l'ordinateur). 

Le contrôle des moteurs 1 à 5 se fait à l'aide d'un module appelé Split 

Box (boîte de jonction) qui génère les signaux de commande, et d'une interface 

digitale qui envoie les commandes à effectuer. Les moteurs 6 et 7 sont quant à 

eux contrôlés d'une autre façon, à l'aide d'amplificateurs qui génèrent les signaux 

et à un module Compumotor qui gère les commandes. 

Les photons détectés par les PMTs sont envoyés à des pré-amplificateurs et 

discriminateurs, puis à quatre compteurs de 32 bits (pouvant compter jusqu'à 232  

impulsions à une fréquence de 8 MHz) installés à l'intérieur de La Belle. 



35 

2.1.3 Programme de contrôle et d'acquisition des données 

Le programme de contrôle et d'acquisition des données est un code écrit en 

langage C et compilé à l'aide du logiciel Think C sur le Macintosh Centris650. 

Le programme fonctionne sur le principe des menus (menu principal, menu pour 

le contrôle des sept moteurs, menu pour les observations, etc.): plusieurs choix 

sont offerts à l'usager, et celui-ci décide ce qu'il faut faire en entrant l'entier qui 

correspond à l'option désirée. Ces menus, ainsi que les informations pertinentes 

à la tâche accomplie, sont affichés dans diverses fenêtres superposées dont la plus 

pertinente est toujours entièrement visible. 

Entre autre, lors du lancement d'une observation, une fenêtre affiche toutes 

les informations pertinentes à la mesure en cours: date et heure du début de la 

mesure, nom de l'objet, temps d'intégration demandé, temps écoulé, composantes 

optiques sélectionnées (présence/absence de la lame quart d'onde, filtre neutre, 

filtre, diaphragme, position de la lame quart d'onde), liste des étapes accomplies 

et à accomplir, températures (glace sèche, cellule de Pockels), comptes enregistrés 

par les quatre compteurs lors de la dernière seconde et comptes totaux, calculs 

préliminaires de la polarisation (pour chacun des PMTs, et pour les deux), taux 

de comptage sur l'objet observé, et rapport signal/bruit. 

Le programme installé sur La Belle permet essentiellement deux choses: 

contrôler l'instrument (moteurs, obturateur, etc.) et prendre les données (enregis-

trer les comptes et les sauvegarder dans des fichiers contenant toute l'information 

éventuellement utile à l'usager). 

Le contrôle de l'instrument se résume à ceci: 

• initialiser les deux interfaces et tous les modules électroniques avant d'utiliser 

l'instrument 

• bouger chacun des moteurs selon le choix de l'usager, ou automatiquement 

(par exemple, rotation du moteur 5 lorsque la prochaine mesure doit être effectuée 
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à la position de la lame quart d'onde suivante) 

• ouvrir et fermer l'obturateur à la demande de l'usager ou ouvrir l'obturateur 

automatiquement lorsqu'une intégration est demandée 

• lire la température de la cellule de Pockels, des lentilles de Fabry et du 

compartiment à glace sèche 

• lire les compteurs qui enregistrent les signaux des PMTs 

• à la sortie du programme, replacer les moteurs 3, 5, 6 et 7 à leur position de 

référence, fermer l'obturateur 

De plus, La Belle a un contrôle restreint des déplacements du télescope. En 

effet, un contrôleur conçu et construit par D. Nadeau et P. Vallée du Groupe 

d'Astronomie Infrarouge de l'Université de Montréal permet à un ordinateur 

d'effectuer des déplacements du télescope, sa mise au foyer, ainsi que plusieurs 

autres tâches normalement accomplies par le technicien d'observation. Lorsqu'uti-

lisé conjointement avec le polarimètre, le contrôleur de télescope est utilisé pour 

effectuer les déplacements entre le ciel et l'objet. Le mouvement est restreint à 

un mouvement relatif maximum de 300 secondes d'arc à la fois, en direction nord 

ou sud seulement. 

L'acquisition des données consiste à: 

• enregistrer les comptes dans les variables appropriées, selon ce qui est ob-

servé (ciel ou objet), le PMT utilisé (1 ou 2), et la position du moteur 5 

• sauvegarder ces comptes bruts pour utilisation ultérieure, si nécessaire 

• effectuer les calculs de polarisation selon les comptes disponibles à chaque 

étape d'une séquence: soustraire le ciel pour chaque paire ciel-étoile, calculer la 

polarisation pour chaque paire 0-45°, ou 90-135° 

• sauvegarder ces calculs 
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2.2 Performances 

Quelques caractéristiques de La Belle et La Bête sont présentées ci-après 

pour donner une idée des performances de l'instrument et pouvoir le comparer à 

d'autres. 

2.2.1 Efficacité de mesure de la polarisation 

La perfection n'étant pas de ce monde, les polarimètres ne sont en général pas 

capables de mesurer avec 100% d'efficacité la polarisation incidente, c'est-à-dire 

qu'un instrument peut, par exemple, mesurer 10% de polarisation linéaire pour 

une source qui est en fait polarisée à 12%. Pour compenser cette imperfection, une 

nuit d'observation commence toujours par la mesure de l'efficacité de l'instrument, 

en mesurant la polarisation d'un faisceau de lumière que l'on suppose polarisé à 

100%. On utilise pour cela un prisme polarisant, qui, même s'il n'est pas lui-même 

parfait, polarise la lumière à plus de 99%. 

Ce manque d'efficacité est dû principalement à l'imperfection de l'alignement 

de la cellule de Pockels par rapport au prisme de Wollaston, et au fait que les 

lames quart d'onde (la lame quart d'onde achromatique et la cellule de Pockels) 

n'agissent exactement comme des lames quart d'onde que pour des longueurs 

d'onde précises. L'utilisation de filtres couvrant plusieurs longueurs d'onde se 

traduit donc par des imperfections optiques. 

Le tableau 2.2 donne les efficacités minimales et maximales généralement 

mesurées pour différents filtres. On constate que plus le filtre est étroit, plus 

l'efficacité peut être élevée, et vice versa. Pour les filtres les plus rouges (RG645, 

RG780), l'efficacité est limitée par la tension la plus élevée que l'on peut appliquer 

à la cellule de Pockels sans risquer de l'endommager, soit 2200 volts. Lorsqu'il 

fait chaud (température ambiante > 5°C), la tension optimale se situe au-delà de 
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2 2 0 0 v olt s, c e q ui p o urr ait êtr e d a n g er e u x p o ur l e cri st al. E n s e li mit a nt à d e s 

t e nsi o ns i nf éri e ur es à 2 2 0 0 v olts, o n di mi n u e l' effi c a cit é, q ui t o m b e al ors s o us l es 

8 5 %. 

2. 2. 2 R é gl a g e d e l a t e n si o n d e l a c ell ul e d e P o c k el s 

C o m m e il a d éj à ét é m e nti o n n é, l a t e nsi o n q ui d oit êtr e a p pli q u é e a u x b or n es 

d e l a c ell ul e d e P o c k el s d é p e n d d e l a t e m p ér at ur e d u cri st al et d e l a l o n g u e ur 

d' o n d e d' o bs er v ati o n. E n utilis a nt pl usi e urs m es ur es d' effi c a cit é o bt e n u es a u fil d es 

a ns d a ns d es c o n diti o ns diff ér e nt es (t e m p ér at ur e a m bi a nt e et filtr es diff ér e nts), o n 

p e ut tr o u v er d es e x pr essi o ns e m piri q u es q ui p er m ett e nt d' esti m er l a t e nsi o n q u'il 

f a u dr a a p pli q u er à l a c ell ul e p o ur o bt e nir u n e effi c a cit é m a xi m al e. L e s r el ati o n s 

s ui v a nt es esti m e nt d e d e u x f a ç o ns diff ér e nt es l a v al e ur d e C atc h e r, l e n o m d o n n é 

à l a t e nsi o n d e l a c ell ul e d e P o c k els, e n f o n cti o n d e T, l a t e m p ér at ur e d e l a c ell ul e 

d e P o c k el s e n ° C, et A, l a l o n g u e ur d' o n d e d' o b s er v ati o n (l a l o n g u e ur d' o n d e 

c e ntr al e d u filtr e) e n À: 

C atc her ( v olts) 	 = 	 9 5. 9 + 1 2. 7 * T + 0. 2 7 * A ( 2. 2 3) 

C atc her ( v olts) 	 = 	 1 1 7. 4 + 0. 2 6 * 	 + 1 7. 0 * T ( 2. 2 4) 

P o ur c ert ai ns filtr es, il e xist e d es r el ati o ns s p é cifi q u es: 

Filtr e 4 3 0 0( 8 0 0): 	 C atc her 	 = 	 1 2 8 2. 8 + 1 1. 7 8 * T ( 2. 2 5) 

Filtr e V: 	 C atc her 	 1 4 7 4. 5 + 2 1. 5 9 * T ( 2. 2 6) 

Filtr e 5 9 0 0( 8 0 0): 	 C atc her 	 1 6 7 0. 7 + 1 8. 5 6 * T ( 2. 2 7) 

Filtr e 6 8 4 0( 9 0): 	 C atc her 	 1 9 4 0. 5 + 2 2. 5 0 * T ( 2. 2 8) 

Il f a ut c e p e n d a nt n ot er q u e c es r el ati o ns e m piri q u es o nt ét é o bt e n u es a v e c l a 

c ell ul e d e P o c k el s pr é s e nt e m e nt i n st all é e d a n s l e p ol ari m ètr e, et ell e s p o urr ai e nt 

êtr e l é g èr e m e nt diff ér e nt es p o ur u n e a utr e c ell ul e. 



Filtre A AA Efficacité 

4260(65) 4260 Å 65 À 93.4-94.5% 

4845(65) 4845 Å 65 À 93.1-97.8% 

6840(90) 6840 Å 90 À. 94.6-96.1% 

7000(175) 7000 À 175 À 90.6-92.2% 

RG645 7660 À 2410 À 74.3-91.6% 

RG780 8330 À 1080 À 73.2-80.4% 

B 4350 À 990 À 89.3-92.2% 

V 5480 À. 1060 À 90.3-90.8% 

aucun filtrea 86.9% 

Tableau 2.2 - Efficacité de mesure de la polarisation de La Bête pour différents 

filtres. 

a Lorsqu'aucun filtre n'est utilisé, ce sont les courbes de sensibilité des PMTs qui déterminent 

le domaine de transmission spectrale. Avec des PMTs Ga-As, la transmission maximale se situe 

dans le rouge. 
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2.2.3 Stabilité du chauffage de la cellule de Pockels 

Puisque le réglage de la tension de la cellule de Pockels dépend de sa tem- 

pérature et doit être ajustée lorsque celle-ci varie de plus de 	1°C, il est bon 

de savoir avec quelle stabilité la cellule de Pockels est tenue à une température 

précise à l'aide des résistances chauffantes. 

En janvier 1998, quelques séries de tests (500 lectures de température à 

toutes les secondes) ont été effectuées pour vérifier la distribution de la tempé-

rature de la cellule de Pockels lorsqu'elle est chauffée, pour des températures 

ambiantes (dans le dôme, ou salle du télescope) variant entre —15° et 0°C. Tout 

d'abord, la température moyenne de la cellule chauffée dépend légèrement de la 

température ambiante, comme le montre le tableau 2.3. Ceci est dû au fait que les 

résistances chauffantes ne sont pas aussi efficaces à basse qu'à haute température, 

mais n'a pas de conséquence pour les performances de l'instrument puisqu'il est 

rare que la température ambiante chute de 15°C lors d'une même nuit et que de 

toute façon, la variation de la température de la cellule de Pockels est inférieure 

à 1°C. 

La figure 2.4 présente la distribution de 500 lectures de température de la 

cellule de Pockels. On remarque la présence d'un double pic qui s'interprète de 

Tambiante TPockels 

°C 	°C 	°C 

-1 2.8 0.2 

-4 2.7 0.3 

-8 2.5 0.3 

-15 2.0 0.3 

Tableau 2.3 - Température moyenne Tp„kei s  et déviation standard a de la cellule 

de Pockels chauffée en fonction de la température ambiante T ambiante • 



2 0 j a n vi e r 1 9 9 8 

N = 5 0 0 l e ct u r e s 

T d o m  = — 1 ° C 

T pock.,. = 2. 8 ° C 

a = 0. 2 ° C 

4 1 

l a f a ç o n s ui v a nt e: l ors q u e l a t e m p ér at ur e est i nf éri e ur e à u n c ert ai n s e uil (r é gl é 

él e ctr o ni q u e m e nt), l es r ésist a n c es c h a uff a nt es e ntr e nt e n f o n cti o n et c h a uff e nt 

l a c ell ul e j u s q u' à l a t e m p ér at ur e di ct é e p ar l' él e ctr o ni q u e. L or s q u e c ell e- ci e st 

att ei nt e, l es r ésist a n c es n e c h a uff e nt pl us, l a t e m p ér at ur e r est e u n c ert ai n m o m e nt 

à l a m ê m e v al e ur p uis r e d es c e n d d o u c e m e nt j us q u' à c e q u e l e s e uil s oit d e n o u v e a u 

att ei nt. L es r ésist a n c es s e r e m ett e nt à c h a uff er, l a t e m p ér at ur e st a g n e u n c ert ai n 

m o m e nt et r e m o nt e. L a p éri o d e e ntr e d e u x t e m p ér at ur es m a xi m al es est d e l' or dr e 

d e 3 0- 4 0 s e c o n d es. 

1 2 0 

1 0 0 

8 0 

6 0 

4 0 

2 0 

2. 4 	 2. 6 	 2. 8 	 3 	 3. 2 
T E M P E R A T U R E d e l a C E L L U L E d e P O C K E L S ( C) 

Fi g ur e 2. 4 - Distri b uti o n de 5 0 0 lect ures de l a te m pér at ure de l a cell ule de P oc kels 

c h a uffée p ar ses résist a nces c h a uff a ntes al ors q ue l a te m pér at ure d a ns le d ô me 

ét ait de — 1 ° C. 

L e s y st è m e d e c h a uff a g e d e l a c ell ul e e st d o n c a d é q u at: il p e ut g ar d er l a 

t e m p ér at ur e d e l a c ell ul e à u n e t e m p ér at ur e r el ati v e m e nt c o nst a nt e, c e q ui p er m et 

d e g ar d er l e m ê m e r é gl a g e d e l a t e nsi o n d e l a c ell ul e d e P o c k els p e n d a nt u n e tr ès 
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longue période. 

2.2.4 Bruit de fond et rapport signal/bruit 

Le bruit de fond du polarimètre se mesure lorsque les PMTs sont refroidis 

et que l'obturateur est fermé. C'est donc une indication des signaux parasites 

qu'envoient les détecteurs alors qu'aucune lumière ne leur parvient. Lorsque la 

température des PMTs est de —70°C, le bruit de fond est en général de l'ordre 

ou inférieur à un coup par seconde par PMT, ce qui est négligeable, et implique 

que la précision des mesures ne dépend pas du bruit des détecteurs. 

Lorsqu'on parle de rapport signal sur bruit (S/B), le bruit est alors défini 

comme étant le taux de comptes mesuré sur le ciel, et le signal, celui mesuré sur 

1 ' ob jet. 

2.2.5 Temps d'intégration 

Pour donner une indication des taux de compte auxquels un observateur peut 

s'attendre, le tableau 2.4 indique, pour plusieurs étoiles de magnitudes différentes, 

les taux de comptage qui ont été mesurés avec La Belle et La Bête. On remarque 

que même si les données ont été classées en ordre décroissant de luminosité, les 

taux de comptes ne diminuent pas de façon progressive. Plusieurs facteurs peuvent 

expliquer ce fait: 1/ lors des observations, les conditions du ciel n'étaient peut-

être pas parfaites, 2/ la masse d'air n'était pas identique dans tous les cas, 3/ les 

étoiles pourraient elles-mêmes présenter des variations photométriques et 4/ les 

PMTs et pré-amplificateurs / discriminateurs utilisés n'étaient pas toujours les 

mêmes d'une fois à l'autre. Il est également à remarquer que puisque les PMTs 

sont plus sensibles dans le rouge que dans le bleu, une étoiles qui aurait les mêmes 

magnitudes B et I n'auraient pas le même taux de comptage dans les filtres B 

et I. 



Nom de l'étoile V Filtre neutre 

(mag) 

Magnitude 

apparente 

Taux de 

compte (Hz) 

99 Her AB 5.0 2 7.0 190 000 

HD 222568 7.7 7.7 87 000 

HD 3940 7.3 1 8.3 183 000 

77 Cep 3.4 5 8.4 84 000 

HD 5776 8.1 0.5 8.6 136 000 

1, Peg 3.8 5 8.8 39 000 

HD 4841 6.9 2 8.9 95 000 

BD +59° 389 9.1 9.1 73 000 

0 Com 4.3 5 9.3 35 000 

BD +25° 727 9.5 9.5 42 000 

BD +64° 106 10.3 10.3 23 000 

HD 251204 10.3 10.3 19 000 
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Tableau 2.4 - Taux de compte dans le filtre V pour plusieurs étoiles. 
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2.2.6 Stabilité des mesures de polarisation 

Comme il sera exposé plus loin, les observations polarimétriques d'étoiles 

binaires jeunes montrent parfois des variations soudaines atypiques: la polarisa-

tion ou l'angle de polarisation peuvent être beaucoup plus élevés ou plus bas 

que l'ensemble des autres données. Ces variations sont-elles dues à un problème 

instrumental ou les étoiles elles-mêmes sont-elles responsables de ces comporte-

ments? 

Pour répondre à cette question, on peut se servir de l'ensemble de toutes 

les données, autres que celles d'étoiles jeunes, prises avec La Belle et La Bête et 

vérifier si ces autres observations montrent elles aussi des variations anormales. Si 

c'est le cas, alors les observations bizarres peuvent probablement être attribuées 

à l'instrument. 

L'ensemble des données utilisées comprend des observations d'étoiles stan-

dards polarisées et non-polarisées prises entre l'automne 1994 et l'été 1999, un 

ensemble de données prises spécialement pour répondre à la question qui nous 

concerne présentement, ainsi que de nombreux suivis de divers objets effectués 

par A. Moffat de l'Université de Montréal dans le cadre de ses projets de recherche 

avec le polarimètre. 

Les données des étoiles standards non-polarisées (c'est-à-dire dont la polari-

sation est très faible, en général 0.02%) peuvent être examinées pour repérer des 

valeurs de polarisation qui seraient statistiquement nettement supérieures à 0.0%; 

il est inutile de chercher des valeurs d'angle de position anormaux puisque pour 

ces étoiles très peu polarisées, l'angle de polarisation est très mal déterminé de 

toute façon. Vingt-cinq étoiles, observées entre une et 25 fois, constituent l'échan-

tillon. Pour toutes les étoiles observées plus de trois fois (14 objets), une seule 

donnée, sur 84, serait possiblement statistiquement trop élevée (ry Boo, observée 

le 3 mai 1995); la valeur obtenue, 0.11 ± o.03% pourrait cependant être statisti- 
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quement nulle à 3a. Deux données trop élevées ont été prises la même nuit alors 

qu'un problème avec l'un des deux détecteurs était connu; deux autres données 

ont été accompagnées de problèmes techniques repérés dès la prise de la mesure. 

Deux étoiles observées chacune une seule fois présentaient des polarisations un 

peu trop élevées; les ayant rejetées comme étant probablement faiblement pola-

risées, elles n'ont pas été observées à nouveau, et il n'est donc pas possible de 

vérifier la cause de ces valeurs douteuses. L'ensemble des données de standards 

non-polarisées ne semble donc pas affecté par des problèmes instrumentaux. 

Les données des étoiles standards polarisées peuvent être examinées pour 

trouver des valeurs de polarisation ou d'angle de polarisation anormaux. Pour 

une étoile donnée, il faut cependant comparer des observations prises avec le 

même filtre, puisqu'il est connu que la polarisation (et parfois l'angle de polari-

sation) de ces étoiles varie en fonction de la longueur d'onde. Il faut également 

noter qu'il n'est pas rare qu'un objet classifié non variable présente des varia-

tions lorsqu'un ensemble suffisamment élevé de mesures est recueilli (voir par 

exemple, Bastien et al. 1988). Vingt-huit étoiles standards polarisées constituent 

l'échantillon, dont treize ont été observées plus de trois fois, pour un total de 

53 observations. Les valeurs de polarisation montrent une dispersion générale, 

mais aucun point nettement au-dessus ou au-dessous des autres. Aucune mesure 

d'angle de polarisation n'est anormale. Des tests statistiques de variabilité (voir 

Chapitre 6) ont été effectués pour les étoiles pour lesquelles un nombre suffisant 

de données existe. Six étoiles sur huit seraient variables en polarisation; trois sur 

huit seraient variables ou possiblement variables en angle de polarisation. Ces 

variations sont très faibles, et en fait l'ensemble des données pour les standards 

polarisées ne montre pas de donnée bizarre, et ne semble donc pas affecté par des 

problèmes d'ordre instrumental. 

Une étoile brillante polarisée a été suivie pendant quelques heures pour ob-

tenir sept données. Aucune observations anormale n'est à signaler. 
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Cinq ensemble de données (non-publiées) obtenues par A. Moffat constituent 

autant d'échantillons pouvant être examinés pour trouver des observations qui 

seraient anormales. L'objet SS Cyg a été observé 45 fois au cours d'une même 

nuit de août 1997, et 41 fois une même nuit d'octobre 1997; aucune observation 

bizarre n'est à signaler. L'étoile binaire WR 151 a été observée sept fois en deux 

nuits non-consécutives (août 1997), et huit fois sur quelques nuits en octobre 1997. 

Le premier ensemble de données présente un point nettement plus haut (à 7.7%) 

que la moyenne des autres points (6.3%); cependant, cette anomalie pourrait 

être imputée à des conditions d'observation (présence de la Lune, illuminée à 

80%, et d'absorption variable, sous forme de brume ou de nuages fins) reconnues 

comme pouvant fausser des données. Le deuxième ensemble de données présente 

un point trop bas en polarisation, qui est dû à une erreur d'identification de l'objet 

observé. Le dernier ensemble est constitué de 20 mesures effectuées la même nuit, 

en octobre 1997, sur RX And; aucune anomalie n'est à signaler. Ce total de 121 

observations ne présente aucune anomalie qui pourrait être reliée à un problème 

instrumental. 

Ces huit échantillons montrent donc que le polarimètre est un instrument 

stable qui ne cause pas, à notre connaissance et selon les vérifications effectuées, 

d'observations "bizarres" (polarisation ou angle de polarisation nettement diffé-

rents de la moyenne d'un ensemble de données). 

2.3 Points forts et points faibles 

Comme tout instrument, La Belle et La Bête a ses qualités et ses défauts. Ses 

qualités, ou points forts, facilitent son utilisation, permettent un large éventail 

de configurations et évitent autant que possible les manoeuvres dangereuses. Les 

défauts diminuent son efficacité. 
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2.3.1 Points forts 

Voici une énumération des points forts de cet instrument: 

1. pour pouvoir satisfaire les exigences de projets différents, l'usager a un choix 

de six diaphragmes, de diamètres très petits (5".52) à très grands (31".08); 

ce choix se fait à distance et rapidement. 

2. l'usager a un choix de six filtres pour chaque tiroir installé; ce choix se fait 

à distance et rapidement. Le changement des tiroirs à filtres, qui sont au 

nombre de quatre, est également très facile et rapide, puisque l'instrument 

n'a pas besoin d'être ouvert, et qu'aucun instrument (tournevis, etc.) n'est 

requis. 

3. l'usager peut rapidement passer du mode polarisation linéaire à celui circu-

laire. 

4. l'usager a le choix de cinq filtres neutres pour pouvoir observer des objets 

brillants et faibles; ce choix se fait à distance et rapidement. 

5. l'usager peut effectuer un. balayage d'une raie spectrale à l'aide des filtres 

interférentiels. Une routine contrôle et gère le déplacement des filtres sans 

que l'usager doive intervenir. 

6. des séquences d'observation ont été écrites pour minimiser les commandes 

que doit envoyer l'usager: le temps d'intégration sur l'objet est entré une 

seule fois, le temps d'intégration sur le ciel est automatiquement calculé 

après une intégration courte pour optimiser le temps de télescope, l'instru-

ment est automatiquement tourné aux bonnes positions (0° à 135°) aux bons 

moments, les déplacements entre le ciel et l'objet peuvent être effectués par 

le contrôleur de télescope ou par le technicien d'observation, l'obturateur se 

ferme automatiquement lorsqu'un des deux PMTs enregistre plus de 200 000 

comptes en une seconde (pour protéger les détecteurs). 
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7. dans une séquence d'observation, le moteur 5 est tourné automatiquement 

à la bonne position au bon moment. 

8. avant chaque intégration, le programme vérifie que l'obturateur est bel et 

bien ouvert. 

9. chaque intégration peut être interrompue pour être continuée plus tard, 

recommencée ou abandonnée. 

10. lorsque l'usager choisit un autre filtre, le programme lui rappelle de changer 

la tension sur la cellule de Pockels. 

11. la cellule de Pockels est chauffée pour que sa température soit gardée cons-

tante, ce qui évite d'avoir à ajuster la tension lorsque la température am-

biante varie trop. 

12. l'usager peut effectuer des lectures de la température de la cellule de Pockels, 

ce qui lui permet de remesurer l'efficacité seulement si cette température a 

changé de façon notable. 

13. l'usager peut effectuer une lecture du compartiment à glace sèche, ce qui 

lui permet de prévoir quand il devra remettre de la glace. 

14. il est possible d'effectuer des intégrations individuelles sans utiliser une sé-

quence complète. 

15. il est possible d'effectuer une intégration avec obturateur fermé, pour mesu-

rer le bruit de fond. 

16. lorsque l'usager demande de quitter le programme, une confirmation est 

demandée, au cas où l'usager un peu trop fatigué ait fait une faute de 

frappe. 

17. l'alignement de la cellule de Pockels se fait facilement, grâce à une série de 

vis et d'anneaux bien placés, faciles d'accès et faciles à ajuster. 
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18. les diaphragmes sont percés dans une plaque de plexiglas aluminisée, ce qui 

permet d'utiliser le système de visualisation du télescope pour repérer les 

objets. 

19. l'aluminium de la plaque des diaphragmes a été ôté près des trous, parce 

que la polarisation de la lumière d'une étoile qui tomberait à moitié dans le 

trou et à moitié en dehors serait faussée (P. Bastien, communication privée). 

20. les effets du seeing et de la transparence variables de l'atmosphère sont 

atténués grâce à la modulation de la tension de la cellule de Pockels. 

21. les compteurs 32 bits permettent d'accumuler jusqu'à 232  (plus de quatre 

milliards) impulsions (photons), ce qui est amplement suffisant. 

2.3.2 Points faibles 

Voici une énumération des points faibles de l'instrument: 

1. La Belle et La Bête est un instrument relativement compliqué à installer. 

2. les spécifications de la lentille collimatrice ne sont pas connues; celle-ci est 

difficile à centrer par rapport à l'axe optique de l'instrument et à placer 

selon la longueur focale. 

3. la cellule de Pockels est une composante optique fragile et onéreuse. On doit 

éviter les chocs mécaniques et thermiques. Elle s'use avec le temps et doit 

être remplacée lorsque le cristal craque ou qu'elle produit des étincelles. 

4. lorsqu'il fait chaud (> 15°) l'efficacité de l'instrument dans le rouge est 

faible (80-85%) parce que la tension de la cellule de Pockels est alors de 2200 

volts et insuffisante, et ne peut être augmentée sans risquer d'endommager 

le cristal. 
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5. il est difficile de centrer les diaphragmes par rapport à l'axe optique. 

6. le mécanisme de contrôle de l'obturateur se relâche avec l'usage et doit être 

démonté. 

7. les pré-amplificateurs/discriminateurs causent parfois des problèmes inter-

mittents. 

8. les PMTs sont vieux: 20 ans. 

9. les composantes électroniques sont vieilles (20 ans) et il pourrait être diffi-

cile, un jour, de trouver des morceaux de remplacement. 

10. la mécanique du moteur 5 a du jeu et introduit une certaine flexion dans 

l'instrument. 

11. bien que possible en théorie, la lecture de la température des lentilles de 

Fabry ne peut être effectuée correctement. 

12. le réglage du haut voltage des PMTs et de la cellule doit se faire manuelle-

ment, bien qu'il devrait être possible de le faire à l'aide de La Belle. 

13. une des composantes optiques semble bloquer la lumière du proche ultra-

violet (A g..,- 3500 Å) alors que les détecteurs y sont sensibles. 

2.4 Projets menés avec La Belle et la Bête 

Malgré les défauts du polarimètre, plusieurs projets ont été menés à l'OMM 

grâce à cet instrument, ce qui démontre qu'il est fonctionnel, relativement aisé 

à utiliser, efficace, qu'il répond de façon satisfaisante à des besoins scientifiques. 

Pour illustrer ce que peuvent apporter les techniques polarimétriques et de quelles 

façons La Bête peut être utilisée, cinq projets (outre le projet de doctorat de 

l'auteur) seront présentés brièvement dans les sections suivantes. 
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2.4.1 Géométrie des enveloppes circumstellaires des étoiles évoluées 

2.4.1.1 Présentation du projet 

Les étoiles du type BAG (Branche Asymptotique des Géantes) sont des 

étoiles évoluées qui ont quitté la série principale et évacué leurs couches externes 

sous forme de coquilles. Puisque ces étoiles BAG deviendront, d'après la théorie, 

des nébuleuses planétaires, et que ces nébuleuses présentent rarement des géomé-

tries sphériques, il est soupçonné que l'asymétrie de la nébuleuse est en fait déjà 

présente lorsque les BAG soufflent leurs couches externes. Donc, si ces enveloppes 

ne sont donc pas sphériques, la lumière stellaire diffusée par les électrons ou grains 

de poussière de l'enveloppe non-sphérique sera polarisée linéairement (Johnson & 

Jones 1991). 

Les buts du projet (encore en cours) sont d'identifier les candidats fortement 

polarisés et d'en étudier la variabilité éventuelle, et d'effectuer des mesures de la 

polarisation linéaire à plusieurs longueurs d'onde, afin de remonter à la géométrie 

des enveloppes en modélisant les courbes de polarisation mesurées. Une meilleure 

connaissance de la géométrie de ces enveloppes circumstellaires permettrait de 

mieux comprendre les phénomènes de pertes de masse et l'évolution de ce type 

d' étoiles. 

Il existe deux types de BAG: à profils de raie symétriques et non-symétriques, 

ce qui, on suppose, est une indication d'enveloppes respectivement sphériques et 

non-sphériques. On prédisait donc que les BAG à profils non-symétriques de-

vraient être plus polarisées que les BAG à raies symétriques. 
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2.4.1.2 Utilisation de La Belle et La Bête 

Un relevé systématique (survey) a donc été entrepris par C. Kahane (alors 

en sabbatique à l'Université Laval; Université de Grenoble) et ses collaborateurs 

pour mesurer la polarisation linéaire d'un échantillon de plusieurs 	70) étoiles 

BAG. Cette étude a été effectuée à l'aide de filtres rouges, un filtre étroit (6840 

Å, 90 À) étant utilisé pour les objets les plus brillants, et un filtre large (RG780) 

pour les autres. Ces deux filtres ont été placés dans le même tiroir à filtres, ce qui 

facilitait le passage d'un filtre à l'autre au cours d'une même nuit. 

Une nuit d'observation consistait en l'observation de plusieurs (jusqu'à 15) 

étoiles BAG. L'utilisation du programme devait donc être très conviviale et simple 

pour minimiser les informations demandées à l'astronome. 

2.4.1.3 Aperçu des résultats 

Contrairement à ce qui était attendu, les étoiles BAG à profils symétriques et 

non-symétriques ont des distributions en polarisation statistiquement identiques. 

Ceci pourrait être dû à un effet de projection: l'orientation la plus favorable d'une 

enveloppe non-symétrique qui donnerait un profil de raie anormal est perpendi-

culaire à l'orientation qui donne une polarisation élevée. Ne pouvant détecter à la 

fois un profil anormal et une polarisation élevée, il est alors normal que les deux 

distributions soient semblables. 

Cependant, les étoiles BAG riches en carbone présentent une polarisation 

plus élevée que celles riches en oxygène. Ceci serait dû à un effet d'opacité. Les 

grains de silicate que l'on retrouve autour des étoiles BAG riches en oxygène 

seraient moins opaques (et donc polariseraient moins le lumière) que les grains 

de carbone autour des étoiles BAG riches en carbone. 

Ces résultats sont présentés dans Kahane et al. (1997). 
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2.4.2 Etoiles magnétiques des types Ap et Bp 

2.4.2.1 Présentation du projet 

Les étoiles de type Ap et Bp sont des étoiles chaudes présentant des parti-

cularités dans leurs spectres, particularités souvent liées à la présence de champs 

magnétiques. Par effet Zeeman, les raies spectrales sont polarisées linéairement 

et circulairement. En mesurant la polarisation circulaire à travers une raie, on 

peut retrouver la valeur du champ magnétique longitudinal (le long de la ligne 

de visée). 

2.4.2.2 Utilisation de La Belle et La Bête 

Pour ce faire, La Bête est munie de deux supports inclinables qui reçoivent 

des filtres interférentiels. Ces filtres peuvent être inclinés pour sélectionner une 

longueur d'onde particulière, ou balayer une raie au complet. Pour chaque étoile, 

on peut ainsi effectuer un balayage de l'intensité de la lumière à travers la raie, 

choisir deux points de part et d'autre du milieu de la raie, et mesurer la polari-

sation circulaire dans les ailes de la raie (à ±5 Å du centre), ce qui donnera le 

champ magnétique longitudinal. 

Une sous-routine effectue le balayage d'une raie en inclinant chaque filtre à 

12 positions entre 4.00  à 9.4°. Une fois lancée, cette sous-routine roule sans l'in-

tervention de l'usager. L'intensité de la lumière (le nombre de photons comptés) 

est affichée à l'écran, et l'usager peut ainsi choisir quelles longueurs d'onde dans 

la raie il désire utiliser. Une fois ce balayage et ce choix faits, l'usager positionne 

les filtres aux longueurs d'onde choisies et effectue des mesures de polarisation 

circulaire. La méthode est expliquée en détails dans Landstreet (1982). 
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2.4.2.3 Aperçu des résultats 

Le polarimètre a été utilisé par G. Hill (alors chercheur post-doctoral à 

l'Université de Montréal) pour poursuivre des observations d'étoiles Ap et Bp déjà 

entreprises à l'Observatoire Elginfield de l'Université Western Ontario, à l'aide 

d'un polarimètre semblable à La Bête. Les données de polarisation circulaire dans 

la raie HO prises à l'OMM pour les étoiles 53 Cam et 84 UMa concordent très bien 

avec l'ensemble des données antérieures, ce qui montre que l'appareil fonctionne 

bien. L'ensemble des données a servi à raffiner les périodes de rotation de 84 UMa 

et 53 Cam, et à trouver l'inclinaison du dipôle magnétique par rapport à l'axe de 

rotation de l'étoile ainsi que la valeur du champ magnétique au pôle de 84 UMa. 

Les détails de ces projets sont exposés dans Hill et al. (1998) et Wade et al. 

(1998). 

2.4.3 Comètes Hyakutake et Hale-Bopp 

2.4.3.1 Présentation du projet 

En 1996 et 1997, les astronomes ont eu la chance de voir dans leur ciel 

deux comètes brillantes, C/1995 01 Hale-Bopp et C/1996 B2 Hyakutake. Par 

l'utilisation de diverses techniques (photométrie, spectroscopie, imagerie, polari-

métrie), on peut étudier les caractéristiques de ces objets: grosseur, composition, 

température, etc. La polarimétrie, quant à elle, permet de déterminer les pro-

priétés des grains de poussières libérés du noyau, ainsi que les mécanismes de 

fluorescence responsables de l'émission des comètes. 

Les observations qui peuvent être menées en polarimétrie d'ouverture sont 

nombreuses. On peut étudier la polarisation linéaire en fonction de l'angle de 

phase 0 (angle Soleil-comète-Terre), en fonction de la longueur d'onde en utilisant 
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des filtres qui laissent passer la lumière continue (émise par le Soleil et réfléchie par 

les grains de poussière de la comète), dans des raies d'émission, à des positions 

physiques différentes dans la comète (noyau, coma, queue), et à l'aide de dia-

phragmes de différentes dimensions. On peut également effectuer des mesures de 

polarisation circulaire, quoique ceci soit plus rare. 

2.4.3.2 Utilisation de La Belle et La Bête 

Le temps était un facteur crucial pour l'observation de ces deux comètes 

puisqu'elles n'étaient parfois visibles que durant moins d'une heure. Les obser-

vations devaient être planifiées de façon très serrée et en minimisant les pertes 

de temps dues aux changements de configuration de l'instrument. Le fait que les 

différentes composantes optiques soient sélectionnées par des moteurs qui eux-

mêmes sont entièrement contrôlées à distance a permis de passer d'une configu-

ration à l'autre très rapidement et efficacement. 

Les deux comètes ont surtout été observées en polarisation linéaire, mais 

Hale-Bopp a également été étudiée en polarisation circulaire. Le passage d'un 

mode à l'autre se faisait très rapidement et facilement, puisqu'il ne s'agissait que 

d'ôter du faisceau la lame quart d'onde, ce qui se fait à l'aide d'un moteur contrôlé 

à partir de La Belle. 

Plusieurs filtres ont également été utilisés pour étudier Hale-Bopp. Un tiroir 

à filtres, encore une fois entièrement contrôlé à distance, contenait six filtres 

cométaires, ce qui a permis d'utiliser plusieurs de ceux-ci lors d'une même séance 

d'observation. 

De la même manière, le choix des diaphragmes, qui sont au nombre de six, 

se fait à distance, et le passage rapide de l'un à l'autre a permis d'étudier la 

polarisation de Hale-Bopp en fonction de la distance du noyau, en utilisant les 

six diaphragmes disponibles. 
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L' utili s ati o n d u c o ntr ôl e ur d e t él e s c o p e, a u li e u d u t e c h ni ci e n d' o b s er v ati o n, 

p o ur eff e ct u er l e s d é pl a c e m e nt s e ntr e l e ci el et l' o bj et a é g al e m e nt p er mi s d e 

mi ni mi s er l e t e m p s p er d u l or s d e c e s d é pl a c e m e nt s. 

2. 4. 3. 3 A p e r ç u d e s r é s ult at s 

L' o b s er v ati o n l a pl u s s o u v e nt r a p p ort é e e st c ell e d e l a p ol ari s ati o n li n é air e 

e n f o n cti o n d e l' a n gl e d e p h a s e 0, et c' e st c ell e- ci q ui s er a pr é s e nt é e i ci p o ur c e s 

d e u x c o m èt e s. L e l e ct e ur tr o u v er a e n a n n e x e u n arti cl e p u bli é ( M a n s et & B a sti e n 

2 0 0 0) pr é s e nt a nt t o ut e s l e s o b s er v ati o n s p ol ari m étri q u e s eff e ct u é e s à l' O M M s ur 

c e s d e u x c o m èt e s. 

L a c o ur b e P( ß) pr é s e nt e, p o ur t o ut e s l e s c o m èt e s o b s er v é e s, l a m ê m e all ur e 

g é n ér al e: à p = 0 0 , l a p ol ari s ati o n e st n ull e, d e vi e nt d e pl u s e n pl u s n é g ati v e ( c' e st-

à- dir e p ar all èl e a u pl a n q ui c o nti e nt l e S ol eil, l a c o m èt e et l a T err e) j u s q u' à u n e 

v al e ur d e p 	 1 0 °, et r e d e vi e nt n ull e p o ur u n e v al e ur ß g z-!, 2 0 ° a p p el é e 0 „. P o ur 

p > p „, l a p ol ari s ati o n e st m ai nt e n a nt p o siti v e ( c' e st- à- dir e p er p e n di c ul air e a u 

pl a n q ui c o nti e nt l e S ol eil, l a c o m èt e et l a T err e) et a u g m e nt e li n é air e m e nt j u s q u' à 

att ei n dr e u n e v al e ur m a xi m al e l or s q u e p 9 0 — 1 0 0 0 . 

C ett e c o ur b e c o nti e nt pl u si e ur s i nf or m ati o n s s ur l e s gr ai n s d e p o u s si èr e q ui 

c o m p o s e nt l e s c o m èt e s. L a br a n c h e d e p ol ari s ati o n n é g ati v e, e ntr e 	 = 0 0 et 

= p „, i n di q u e q u e l e s gr ai n s s o nt fl o c o n n e u x et n' o nt p a s d e s urf a c e s pl at e s, 

p ui s q u e d e t ell e s s urf a c e s n e p e u v e nt pr o d uir e d e p ol ari s ati o n n é g ati v e. L a t e xt ur e 

d e s gr ai n s i nfl u e n c e é g al e m e nt l a v al e ur d e p „: d e s gr ai n s c o m p a ct s pr o d ui s e nt 

u n e v al e ur d e O „ i nf éri e ur e à c ell e d e gr ai n s pl u s fl o c o n n e u x. L a p e nt e d e l a 

c o ur b e d a n s s a p arti e li n é air e, e ntr e p = p „ et P P m a s, ét ait j u s q u' à pr é s e nt 

utili s é e p o ur r etr o u v er l' al b é d o d e s gr ai n s, m ai s M a n s et & B a sti e n ( 2 0 0 0) o nt 

cl air e m e nt m o ntr é q u e c ett e r el ati o n n e ti e nt p a s p o ur l a c o m èt e H al e- B o p p, et 

n e d e vr ait d o n c pr o b a bl e m e nt p a s êtr e utili s é e p o ur l' ét u d e d e l' al b é d o d e s gr ai n s 
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cométaires. Finalement, la valeur maximale atteinte par la polarisation peut être 

reliée à l'albédo et la grosseur des grains. 

La rapidité avec laquelle Hyakutake est passé dans le ciel ne nous a permis 

que de faire trois mesures, qui sont cependant très importantes puisqu'elles cou-

vraient un intervalle d'angle de phase peu observé chez les comètes. Ces trois 

données déterminent la position du pic de polarisation: Pmax  gz-2, 28.6% à 0 900 . 

La comète Hale-Bopp était significativement plus polarisée pour ß > 
que les comètes observées jusqu'à présent, et de plus, la courbe P(P) présente 

une pente très forte pour 0 > pco. Cette anomalie nous a poussés à affirmer que 

la relation utilisée pour trouver l'albédo des grains de poussière en utilisant la 

valeur de cette pente ne tient pas pour Hale-Bopp, et a peut-être été utilisée à 

tort par le passé pour les autres comètes. 

2.4.4 Et oiles variables cataclysmiques 

2.4.4.1 Présentation du projet 

Les variables cataclysmiques sont des étoiles binaires à très courte période 

quelques heures) qui comprennent une naine blanche et un compagnon normal. 

Le compagnon transfère une partie de sa masse à la naine blanche par l'entremise 

d'un disque d'accrétion entourant celle-ci. La présence de matière distribuée de 

façon asymétrique cause la polarisation linéaire de la lumière. On appelle ces 

systèmes des variables cataclysmiques puisqu'elles présentent de temps en temps 

une augmentation notable de leur luminosité, probablement due à une explosion 

thermonucléaire dans le disque d'accrétion. 

Comme il sera exposé dans les sections suivantes et le Chapitre 4, la po-

larisation linéaire de systèmes binaires peut varier de façon périodique, et ces 

variations, lorsque présentes, servent à retrouver l'inclinaison orbitale. Cette infor- 
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mation peut alors être jumelée avec des observations spectroscopiques de vitesses 

radiales pour trouver les masses des deux étoiles. 

2.4.4.2 Utilisation de La Belle et La Bête 

Pour ce projet, mené par A. Moffat de l'Université de Montréal, trois étoiles 

ont été observées de façon continue pendant plusieurs heures ou toute la nuit, 

sans filtre: AH Her, SS Cyg, RX And. Une mesure de polarisation linéaire était 

obtenue à toutes les 15 — 20 minutes. Ce projet relativement facile ne deman-

dait pas d'exigences bien particulières du polarimètre. Par contre, dans ce cas, 

la précision des mesures et/ou la résolution temporelle des variations polarimé-

triques auraient pu être augmentées si les problèmes de flexion et d'alignement 

de l'optique n'avaient pas fait perdre des photons. 

2.4.4.3 Aperçu des résultats 

Contrairement à ce qui était attendu, aucune variation périodique claire 

n'a été détectée pour chacun des trois candidats. Même pour SS Cyg, qui a 

été observée pendant une éruption (lorsqu'elle est 10 fois plus brillante) et dans 

son état calme, la polarisation ne présente pas de variations périodiques et, plus 

surprenant encore, le niveau et l'angle de polarisation restent inchangés. Ceci 

indique que le disque d'accrétion doit être optiquement épais, et suggère qu'aucun 

des deux états d'activité ne présente d'asymétries, telles des jets en rotation ou 

des bras. 
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2.4.5 Polarimétrie du milieu interstellaire 

2.4.5.1 Présentation du projet 

La polarisation du milieu interstellaire (MIS) est étudiée depuis les premières 

détections de polarisation en astronomie. Comme expliqué à la section 1.6, la 

polarisation interstellaire est causée par l'extinction dichroïque: des grains de 

poussières alignés filtrent, en quelque sorte, la lumière et la polarisent. L'orien-

tation de la polarisation indique donc la direction du champ magnétique et on 

pourrait de plus croire que plus il y a de grains, plus la polarisation est élevée. 

Depuis plusieurs années, P. Bastien collabore avec A. Goodman (Harvard-

Smithsonian Center for Astrophysics) pour étudier la polarisation de nuages in-

terstellaires, situés par exemple dans le Taureau et Ophiuchus (Goodman et al. 

1990). Un nouveau projet a été entrepris en 1996 et consistait à vérifier si la 

poussière située dans des nuages sombres et froids avait les mêmes propriétés 

polarisantes que la poussière dans le MIS général, et si l'utilisation des mesures 

de polarisation linéaire pouvaient être utilisées pour retrouver l'orientation du 

champ magnétique pour tous les types de nuages interstellaires. 

2.4.5.2 Utilisation de La Belle et La Bête 

Ce projet relativement simple consistait à observer plusieurs étoiles par nuit 

dans un filtre rouge large (RG645). Nous avons pu constater que des objets de 

magnitude supérieure à environ 14 étaient difficilement observables en des temps 

raisonnables, ce qui donne une idée des limites du polarimètre en terme de magni-

tude. 

Les données prises par La Bête ont été utilisées conjointement avec des don-

nées photométriques et spectroscopiques obtenues aux télescopes du Fred Law- 
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rence Whipple Observatory (Arizona). 

2.4.5.3 Aperçu des résultats 

Dans le complexe de nuages sombres du Taureau, la polarisation d'étoiles 

situées derrière le MIS chaud ou derrière des nuages sombres et froids a été me-

surée en fonction de l'extinction A. Le pourcentage de polarisation augmente 

avec l'extinction pour les étoiles dont la lumière passe dans le MIS chaud, comme 

il était attendu. Cependant, les étoiles situées derrière des nuages sombres et 

froids ont une polarisation indépendante de l'extinction. Il semblerait que pour 

Av  > 1.3 ± 0.2 mag, l'efficacité polarisante des grains chute. 

Les résultats détaillés de ce projet peuvent être trouvés dans Arce et al. 

(1998). 

2.5 Améliorations possibles de l'instrument 

Voici quelques améliorations qui pourraient être apportées à l'instrument: 

1. remplacement des PMTs par des photo-diodes à avalanche2. Ceci élimine-

rait l'utilisation de glace sèche et des pré-amplificateurs/discriminateurs, 

tout en augmentant d'un facteur deux à cinq la sensibilité. 

2. alignement en laboratoire de l'optique, en particulier de la lentille collima-

trice et des diaphragmes. 

3. démontage du cylindre double et du mécanisme du moteur 5 pour éliminer 

le jeu et la flexion. 

4. lecture de la température les lentilles de Fabry. 

2. Cette modification du polarimètre devrait être mise en route en 2000-2001. 
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5. contrôle des tensions à l'aide de La Belle. 

6. il devrait être possible d'implanter un mode d'intégration non pas basé sur 

le temps d'intégration choisi mais sur l'erreur désirée. 
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Chapitre 3 

Formation et caractéristiques des étoiles jeunes simples et 

multiples 

La formation des étoiles ainsi que leur évolution lorsque celles-ci sont encore 

jeunes représentent des problèmes intéressants et importants pour l'astrophysi-

que stellaire et galactique, puisque les étoiles constituent les objets de base de 

l'astronomie, et pour la planétologie, puisque la formation des planètes suit de 

très près celle des étoiles. Ce chapitre résume les propriétés des étoiles jeunes, 

dont deux douzaines font l'objet de cette étude. 

3.1 Rappels historiques 

Les premières étoiles jeunes ont été découvertes par Alfred Joy dans les an-

nées 1940 (Joy, 1942, 1945, 1949), lorsque celui-ci trouva dans le nuage sombre de 

la région Taureau-Cocher des étoiles faibles, de spectre de type tardif présentant 

des raies d'émission, accusant des variations importantes en luminosité, et asso-

ciées à des nébuleuses sombres ou brillantes. Ces étoiles prirent le nom d'étoiles 

T Tauri (ou ETT - TTS en anglais), du nom de l'étoile la plus brillante de cette 

classe observée par Joy. 

La jeunesse de ces étoiles fut avancée par Ambartsumian (1947) et Herbig 

(1962) résuma dans une revue classique les arguments démontrant le jeune âge 

des ETT. De nos jours, la classification comprend les T Tauri (ETT) qui ont 

moins de 2 masses solaires (M0) et les étoiles Ae/Be de Herbig (EAeBeH) qui 

64 
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ont plus de 2 Mo. En plus de ces deux grandes classes d'étoiles détectables dans 

le visible, on retrouve des proto-étoiles profondément enfouies dans leur cocon de 

gaz et de poussière et détectées dans les rayons-X, l'infra-rouge (IR) lointain ou 

le domaine radio. 

La théorie des étoiles pré-série principale, ou étoiles jeunes, se développa à 

partir des années 1960 (Henyey et al. 1955, Hayashi 1961), mais il fallut attendre 

encore une vingtaine d'années pour établir les caractéristiques des nuages molé-

culaires qui donnent naissance aux étoiles et comprendre la base physique de la 

formation stellaire, depuis l'effondrement de condensations de gaz et de poussières 

dans les nuages moléculaires et jusqu'aux premières phases de l'évolution stellaire. 

3.2 Formation des étoiles jeunes 

La formation des étoiles jeunes peut se résumer en quatre phases, telles que 

proposées par Shu et al. (1987): (1) dans un nuage moléculaire, formation de 

condensations en rotation lente; (2) effondrement dynamique d'une condensation 

pour former une proto-étoile entourée d'un disque, le tout étant profondément 

enfoui dans une enveloppe de poussière et de gaz qui continue de tomber vers le 

centre; (3) apparition d'un vent stellaire une fois que la proto-étoile commence à 

brûler son deutérium, vent qui commence à percer aux pôles de l'étoile, et produit 

ainsi des jets collimés et flots de gaz moléculaires; (4) l'angle d'ouverture du vent 

s'élargit et apparaît alors une étoile jeune entourée de son disque. 

3.2.1 Nuages moléculaires 

La matière première pour former les étoiles se retrouve dans le milieu inter-

stellaire (MIS), dont on sait qu'environ la moitié de la masse est constituée de 

gaz sous forme moléculaire (Scoville et al. 1986); la poussière (formée de carbone, 
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silicium, glaces...) quant à elle, ne compte que pour une petite fraction de l'ordre 

de 1% de la masse totale du MIS. 

Nuages moléculaires Condensations Coeurs 

Masse ,,, 105  — 3 x 106 M®  — 103  — 104M®  ,--, 1M®  

Dimensions — 50-100 pc ,---, 2 — 5 pc — 10-1  pc 

Densité — 103  cm-3  -, 102.5  cm' t‘,  104  — 106  cm-3  

Tableau 3.1 - Caractéristiques des nuages moléculaires et des sous-structures 

qu'elles renferment. Références: Solomon et al. 1979, Blitz 1980, Sargent 1977, 

Rowan-Robinson 1979. 

Ce gaz moléculaire se retrouve principalement dans des nuages moléculaires, 

qui sont constitués de sous-structures plus petites et plus denses appelées conden-

sations (condensations en anglais) et coeurs (cores en anglais), sites de la for-

mation stellaire. Les caractéristiques générales de ces nuages et structures sont 

résumées dans le tableau 3.1. 

3.2.2 Effondrement des nuages moléculaires 

Au fur et à mesure qu'un nuage perd son support (qu'il soit thermique, 

turbulent ou magnétique) contre l'effondrement, une instabilité gravitationnelle 

apparaît au coeur de la condensation, et l'effondrement se poursuit en se pro-

pageant vers l'extérieur. Au centre de la condensation se forme une proto-étoile 

dont la masse augmente par accrétion à un taux de l'ordre de 10 M®  an-1. 

3.2.3 Proto-étoiles 

Chez les proto-étoiles moins massives, la phase d'accrétion se termine alors 

que l'étoile n'a pas encore atteint la série principale (début de la vie "adulte"). 
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Libérée de son cocon de poussière, l'étoile, encore dans un stade d'étoile jeune, 

devient visible, et on la retrouve dans le diagramme de Hertzprung-Russell (dia-

gramme HR) à droite de la série principale. 

Les proto-étoiles massives évoluent plus rapidement et arrivent sur la série 

principale alors que de la matière est encore en train de tomber et nous cache 

l'étoile centrale; par la suite, la pression de radiation pourra alors ralentir ou 

arrêter la chute de matière sur l'étoile devenue maintenant adulte. 

Un exemple de simulations numériques (Stahler et al. 1980) donne une étoile 

qui accrète de la matière jusqu'à avoir une masse d'environ 0.3 MG, tout en res-

tant radiative. Ensuite, le deutérium commence à brûler, et une zone de convec-

tion s'étend vers les couches extérieures jusqu'à ce que l'étoile soit entièrement 

convective, ce qui arrive lorsque la masse est d'environ 0.5 M®. Puis, l'étoile 

nouvellement formée suit un chemin convectif (ou trajectoire de Hayashi) dans 

le diagramme HR, devient radiative, poursuit un chemin radiatif (ou trajectoire 

de Henyey) et atteint finalement la série principale. Des recherches plus récentes 

d'évolution pré-série principale, tenant compte des plus récentes tables d'opacité, 

de différents traitements de la convection, des effets de métallicité, du choix de 

l'équation d'état etc., sont présentées par exemple par Forestini (1994) et D'An-

tona & Mazzitelli (1994). Une conclusion générale et intéressante est que l'évolu-

tion théorique d'une étoile dépend fortement du modèle utilisé; par conséquent, 

les déterminations théoriques de masse, d'âge, de température effective, etc., sont 

parfois très mal évaluées par la théorie, bien que ces déterminations puissent tout 

de même être utiles de façon relative (et non absolue) si on utilise, par exemple, 

un seul modèle pour trouver quelles sont les étoiles les plus jeunes parmi tout un 

ensemble. 
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3.2.4 Vents, jets et flots 

Il semble que toutes les étoiles jeunes (ou OSJ, pour "objets stellaires jeu-

nes") passent par une phase d'éjection de matière, qui serait une étape fonda-

mentale du processus de formation stellaire. 

Ces éjections impliquent des énergies considérables (1043-1047  erg) et pren-

nent plusieurs formes: objets de Herbig-Haro (chaînes de condensations brillantes 

le long de jets collimés, arcs), masers H20 à grande vitesse, longs et minces jets 

optiques, éjections bipolaires de gaz moléculaire dans des lobes peu collimés, vents 

stellaires. 

Lorsque les flots et vents stellaires ont évacué assez de matière circumstel-

laire, l'étoile devient visible et est alors appelée étoile jeune. 

3.3 Caractéristiques des étoiles jeunes 

Les étoiles jeunes de faible masse sont celles qui peuvent le plus nous rensei-

gner sur leur origine, puisque lorsqu'elles deviennent optiquement visibles, elles 

sont encore entourées des restes de leur formation, ce qui peut nous fournir des 

indices sur le processus de formation stellaire. De plus, les objets les moins massifs 

étant généralement ceux qui évoluent le moins rapidement, les étoiles jeunes peu 

massives passent plus de temps dans leur phase d'évolution pré-série principale 

que leurs consoeurs plus massives, ce qui augmente par effet de sélection leur 

nombre observable. Les OSJ de faible masse sont donc les plus étudiés (on connaît 

présentement plus de 500 étoiles T Tauris), quoiqu'on commence à s'intéresser de 

plus en plus aux étoiles jeunes de masses intermédiaires, soit les Ae/Be de Herbig 

(EAeBeH), dont il existe une centaine de candidats certains (Thé et al. 1994). Les 

étoiles les plus massives, elles, atteignent la série principale alors qu'elles accrètent 

encore de la matière, ce qui fait que lorsqu'elles deviennent visibles, elles ont déjà 
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complété les étapes de la vie d'une étoile jeune. 

3.3.1 Etoiles T Tauri (ETT) 

Les étoiles jeunes (r,-,  2 x 105  à 2 x 107  ans) de type T Tauri (masses 0.2 

à 2 Mo) sont associées, spatialement et cinématiquement, aux nuages sombres 

desquels elles sont nées. Leur âge est déterminé d'après leur abondance en lithium, 

et à partir de leur emplacement dans le diagramme HR comparé à des modèles 

théoriques d'évolution pré-série principale. 

Le spectre optique d'une étoile T Tauri est caractérisé, entre autres, par une 

haute variabilité, des raies d'émission, et quelques raies d'absorption, dont celle 

du lithium. La photosphère produisant ces spectres est froide, généralement moins 

de 6000 K, typiquement environ 4000 K. Dans l'ultra-violet, les raies d'émission 

et l'excès de radiation présents indiquent soit une activité chromosphérique forte, 

soit de la radiation provenant d'une zone de transition ("boundary layer") entre 

l'étoile et son disque circumstellaire. Les excès de radiation dans les domaines 

infra-rouge, millimétrique et submillimétrique indiquent la présence de matière 

(gaz, poussières) circumstellaire. On utilise généralement l'émission à 2.2 pm 

comme diagnostic de la présence de matière jusqu'à 0.1 unité astronomique (UA) 

des étoiles, et celle à 10 Jim, jusqu'à 1 UA. Les variations périodiques ou irrégu-

lières de luminosité observées seraient liées à la présence de taches, sombres ou 

brillantes, à la surface des étoiles, ce qui indique que les ETT sont très actives. 

Au fur et à mesure que les ETT vieillissent, les caractéristiques d'émission, 

variabilité, pertes de masse, etc. diminuent en intensité, ce qui suggère que l'ac-

tivité des ETT est un symptôme du réajustement que doit faire l'étoile pour 

accepter et intégrer la matière qu'elle vient d'accréter. 

On divise alors les ETT en deux classes, selon l'intensité de certaines de leurs 

caractéristiques: les étoiles T Tauri classiques (ou ETTC - CTTS en anglais) qui 
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répondent à la définition originale de Herbig, et les étoiles T Tauri à faibles raies 

d'émission (ETTRF - WTTS en anglais). 

3.3.1.1 Etoiles T Tauri classiques (ETTC) 

Pour les ETTC, la définition originale de Herbig (1962) demande des raies 

de Balmer et de Ca II (H et K) en émission, une émission dans des raies de Fe I, 

une émission interdite de [0 I] et [S II], et une forte absorption en Li I, élément 

dont l'abondance est typique du milieu interstellaire, soit de 50 à 400 fois celle du 

Soleil. Ces raies sont superposées à un continu, qui peut aller d'un continu presque 

pur (ETT dites extrêmes), à un continu presque normal pour une étoile de type 

spectral tardif F à M (ETT dites modérées) en passant par le cas intermédiaire 

d'un spectre de type tardif avec quelques raies anormales (ETT dites voilées). 

Cependant, les critères de Herbig ne se retrouvent pas nécessairement chez toutes 

les ETTC, et tout le temps, à cause entre autres de la variabilité déjà mentionnée. 

C'est pour cela que certains demandent plutôt que l'étoile candidate soit associée 

avec une région d'obscurcissement, qu'il y ait des raies en émission de Balmer et 

de Ca II (H et K) avec une largeur de Ha supérieure à 5 À, et que le type spectral 

soit plus tardif que F (Bertout 1989). 

3.3.1.2 Etoiles T Tauri à raies faibles (ETTRF) 

De façon plus ou moins arbitraire, il a été décidé que les ETTRF doivent 

présenter des raies Ha de moins de 5 Å de large. Les ETTRF présentent cepen-

dant d'autres caractéristiques qui les distinguent des ETTC, et qui pourraient 

s'expliquer par le fait que les ETTRF sont à un stade plus avancé d'évolution 

que le stade ETTC, c'est-à-dire à un stade où le disque de matière circumstellaire 

serait en partie ou totalement dissipé. En effet, on ne retrouve pas chez la plupart 

des ETTRF un excès de radiation dans l'infra-rouge aussi important que celui 
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que l'on retrouve chez les ETTC; cet excès peut même être totalement absent. 

Il n'y a généralement pas non plus d'indication spectroscopique d'accrétion de 

masse. 

3.3.1.3 Etoiles de type FU Orionis et YY Orionis 

Il existe également des sous-classes de ETT qui comprennent chacune quel-

ques membres. Les étoiles de type FU Ori sont caractérisées par une augmentation 

soudaine de leur luminosité d'environ 5 magnitudes et un changement de leur type 

spectral. Ce phénomène serait récurrent et se produirait à tous les quelques 104  

ans, chez la majorité des ETT. Une augmentation du taux d'accrétion serait à 

l'origine de ces épisodes d'activité accrue. Les ETT de type YY Ori peuvent 

présenter dans un même spectre des signes d'accrétion et d'éjection de matière, 

et certaines raies peuvent passer d'un profil P Cygni à un profil P Cygni inverse 

en quelques jours. 

3.3.2 Etoiles Ae/Be de Herbig (EAeBeH) 

Les étoiles Ae/Be de Herbig sont l'équivalent plus massif (> 3 Me) des ETT. 

Elles sont donc jeunes (‘--, 105  — 106  ans) et comme leur nom l'indique, ce sont 

des étoiles à émission. Les critères de sélection établis par Herbig en 1960 pour 

les EAeBeH ressemblent aux critères énumérés plus haut pour les ETT (raies 

d'émission, présence de nébulosité, variabilité), mais dans ce cas-ci, le type spec-

tral doit être A ou B l. On doit également noter que certaines propriétés des ETT 

ne se retrouvent pas chez les EAeBeH; ces dernières ne possèdent par exemple 

pas d'excès dans l'UV. L'évolution des EAeBeH ressemblerait à celle des ETT: 

tout d'abord entourées d'un disque et d'une enveloppe importante, les EAeBeH 

1. La différence entre une étoile Ae/Be "ordinaire" et une Ae/Be de Herbig est la présence 

de nébulosités pour cette dernière. 
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voient cette dernière se dissiper, et n'être finalement entourées d'un disque ténu 

qui se dissipera également plus tard. Il est à noter que selon certains, la présence 

d'un disque n'est pas absolument nécessaire pour expliquer les observations de 

certaines EAeBeH (Hartmann et al. 1993); en effet, en modifiant les propriétés de 

l'enveloppe sphérique, on reproduit assez bien la distribution spectrale en énergie. 

Cependant, Miroshnich.enko et al. (1999) ont montré que l'émission observée dans 

les domaines infra-rouge et millimétriques peut être expliqué par la présence à la 

fois de disques et d'enveloppes. 

3.4 Disques circumstellaires 

3.4.1 Évidence de disques circumstellaires 

Plusieurs observations montrent l'existence de disques circumstellaires de di-

mensions de l'ordre de la centaine d'unités astronomiques (UA) autour d'étoiles 

jeunes. Parmi ces évidences, on retrouve la présence de jets (Mundt 1985) et flots 

bipolaires associées à des ETT et EAeBeH (Snell et al. 1980, Cantô et al. 1984, 

Levreault 1988) qui indiquent une symétrie axiale et non sphérique, l'excès de 

radiation dans les domaines infra-rouge, milli- et submillimétriques, les caracté-

ristiques de certaines raies spectrales, le haut degré de polarisation linéaire, et la 

résolution de structures allongées autour de certaines étoiles. 

Une forte indication indirecte de la présence de disques autour de tous les 

OSJ est l'existence d'un excès de radiation dans l'IR. Depuis les années 1960, 

on sait que la distribution en énergie (log vF, en fonction de log v) des ETT 

présente un excès dans ce domaine spectral, excès qui fut observé plus tard chez 

les EAeBeH. On avança donc très tôt l'hypothèse que ce phénomène est causé 

par la présence de grains de poussière qui absorbent la lumière de l'étoile pour 

ensuite la re-émettre dans le domaine IR. 
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Ensuite, la présence dans certaines raies de composantes décalées (par effet 

Doppler) vers le bleu, sans qu'il y ait de composantes vers le rouge, montre l'ef-

fet d'obscurcissement que peut avoir un disque sur des flots de matière éjectée 

perpendiculairement aux disques (Appenzeller et al. 1984). 

Dès la fin des années 1970, le haut degré de polarisation des ETT (parfois 

plus de 10%; typiquement 1-2% dans le rouge, voir Ménard et al. 1992) a été 

interprété comme étant dû à la diffusion de la lumière stellaire dans une dis-

tribution allongée ou aplatie de grains de poussière, telle un disque (Elsâsser et 

al. 1978, Bastien et al. 1979). Les variations de l'angle de position au cours du 

temps étant limitées à quelques degrés, les diffuseurs doivent être confinés dans 

un plan. Parallèlement aux observations en polarisation linéaire, la présence de 

polarisation circulaire exclut la diffusion sur des électrons, et implique la présence 

de diffusion multiple sur des grains de poussière (Ménard et al. 1988). Finalement, 

les cartes de polarisation obtenues dans l'infra-rouge sont très bien reproduites et 

expliquées par des simulations numériques de diffusion multiple dans des disques 

et/ou enveloppes étendues de poussières (Bastien et al. 1988, Bastien et al. 1990). 

Mais les évidences les plus marquantes proviennent de cartes obtenues par 

interférométrie dans le domaine millimétrique, par optique adaptative, ou à l'aide 

du Télescope Spatial Hubble. La présence de structures allongées (des disques) 

est frappante (Beckwith et al. 1987, Sargent et al. 1991), et dans certains cas, les 

images obtenues montrent directement et sans ambiguïté l'existence de disques 

CS (O'Dell et Wen 1994, Close et al. 1997, Close et al. 1998). 

Finalement, on peut ajouter que la formation de disques survient naturelle-

ment dans les simulations numériques d'effondrement de systèmes en rotation, et 

que les disques sont requis dans certaines théories qui tentent d'expliquer les jets 

collimés et flots bipolaires. 
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3.4.2 Fréquence et caractéristiques des disques circumstellaires 

3.4.2.1 Fréquence 

La recherche de disques se fait donc surtout dans l'IR (par exemple, à 10 p,m, 

12 p,m) et le domaine millimétrique (par exemple à 1.3 mm), domaines spectraux 

dans lesquels les chances de détecter des disques de poussière sont plus élevées. 

La fréquence des disques circumstellaires autour d'étoiles jeunes de masse solaire 

serait d'environ 50% (Strom et al. 1989, Skrutskie et al. 1990, O'Dell et Wen 

1994), et Kenyon (Kenyon et al. 1990) a avancé que le taux de détection ne 

devrait pas tomber sous les 20%, même dans des échantillons plus complets. 

3.4.2.2 Température 

En utilisant les distributions spectrales en énergie, il est possible de retrouver 

la distribution radiale en température dans les disques circumstellaires. Celle-ci 

suivrait une loi de puissance: T(r) = 1'1(1*)-g , où T1  varie entre 50 et 400 K, 

et q, entre 0.5 et 0.75 (Beckwith et al. 1990). 

3.4.2.3 Masse des disques 

Les masses des disques circumstellaires s'obtiennent à partir de l'émission 

dans le millimétrique, des températures et de l'opacité de la matière contenue 

dans ces disques. La plus grande source d'erreur provient présentement des va-

leurs adoptées pour les opacités, qui peuvent varier d'un facteur 5 entre deux 

groupes de chercheurs (Beckwith et al. 1993). Néanmoins, les masses trouvées 

pour les disques autour de ETTC surtout varient entre ,-,0.001 Mo  et 1 M® , 

avec une valeur moyenne de 0.03 Mo  (Beckwith et al. 1990, Adams et al. 1990, 

Weintraub et al. 1989). La majorité des disques aurait donc une masse supérieure 
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à celle de la nébuleuse solaire minimale (0.01 M0). Jusqu'à maintenant, il ne 

semble pas y avoir de corrélations claires entre les masses des disques et d'autres 

paramètres, tels les âges des étoiles (jusqu'à ,--10 millions d'années), leur masse 

ou leur luminosité (Beckwith et al. 1990). Cependant, on peut s'attendre à ce 

que la masse des disques diminue au cours du temps, puisqu'on ne connaît pas 

de disques massifs autour d'étoiles adultes, mais que certaines étoiles qui ne sont 

que depuis peu sur la série principale (a Pictoris, HR 4796, Fomalhaut et Vega, 

par exemple) possèdent dans leur environnement circumstellaire des traces et 

vestiges d'anciens disques de matière (Kalas & Jewitt 1996; Koerner et al. 1998; 

Communiqué de presse du JAC/UCLA, 21 avril 19982  ). Les disques peuvent 

graduellement disparaître par accrétion sur l'étoile jeune, soufflés par les vents 

stellaires, photo-évaporés ou détruits par effet de marée à cause de la présence 

d'un compagnon. 

La masse des disques (poussière plus gaz) étant de l'ordre de 10-1  — 100  

Mo, ceux-ci seront optiquement opaques à leur propre radiation; seuls les disques 

de moins de 	10-1  Mo  pourraient être optiquement minces. Et encore, même 

un disque ayant la masse minimum de la nébuleuse solaire 	10-2  Mo) serait 

optiquement épais en deçà de l'équivalent de l'orbite de Neptune (30 UA) (Lin 

et al. 1985). On divise alors les disques en 2 catégories: ceux qui ne se contentent 

que de transformer la lumière de leur étoile centrale (les disques dits passifs) et 

ceux qui émettent eux-mêmes de la radiation (disques actifs). 

3.5 	Binarité chez les étoiles jeunes 

Bien que l'étude des OSJ semble être un domaine relativement jeune (50 

ans), celle des systèmes binaires d'étoiles jeunes l'est encore plus; ce n'est en 

effet qu'au cours des dix dernières années que la plupart des binaires jeunes 

2. Astronomers discover possible new Solar System in formation around the nearby stars 

Vega and Fomalhaut 
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connues actuellement ont été découvertes. Des paires visuelles ont bien sûr été 

trouvées par hasard dans les années 1940, mais il a fallu attendre des techniques 

d'observation permettant des résolutions angulaires inférieures à la seconde d'arc 

pour commencer des recherches plus systématiques de systèmes multiples. En 

effet, même si un système binaire est situé dans la région de formation d'étoiles 

la plus proche 	100 pc), la distribution des séparations physiques des binaires 

présente un maximum vers 50 UA, ce qui correspond alors à une séparation 

angulaire de 05. 

Pour comprendre la formation des étoiles doubles, on ne peut pas se fier 

seulement aux exemples connus de systèmes doubles sur la série principale; on 

peut tirer des limites et contraintes de tels objets, mais rien ne dit que les pro-

priétés des systèmes binaires ne changent pas entre leur naissance et leur arrivée 

sur la série principale. C'est pourquoi l'étude des binaires jeunes est importante. 

La majorité des observations concernent actuellement des binaires peu massives 

(moins de 2 M0), qui ont entre 104  et 107  ans. Les EAeBeH dans des systèmes 

multiples commencent seulement à être observées. 

Diverses techniques sont utilisées pour détecter des systèmes multiples: spec-

troscopie, occultations lunaires, observations de type "speckle" et imagerie, sur-

tout dans l'infra-rouge, mais également dans les domaines radio, millimétrique, 

visible et rayons-X. De nos jours (1995), une soixantaine de binaires ayant des 

séparations de moins de 10" ont été résolues; à ceci on peut ajouter environ 25 

binaires de type spectroscopique (Mathieu 1994). 

3.5.1 Fréquence des systèmes binaires 

D'un échantillon de 104 étoiles dans la région Taureau-Cocher observées 

par technique "speckle" à 2.2 pm, Leinert et al. (1993) ont trouvé 44 systèmes 

multiples (systèmes binaires, triples, ou quadruples), présentant des séparations 
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angulaires de 013 à 13, ce qui correspond à des séparations physiques de 18 

à 1800 UA. La fréquence des systèmes multiples est donc dans cet échantillon 

de 42%16%. En combinant ces observations "speckle" avec d'autres obtenues 

par technique "speckle" à plus haute résolution, par occultations lunaires et par 

spectroscopie, la limite inférieure de la fréquence des systèmes binaires devient 

51%, et une estimation de 60%19% de systèmes multiples est avancée par Richichi 

et al. (1994) pour des séparations allant de 0M13 (1.8 UA) à 13" (1800 UA). 

Les systèmes multiples sont donc très fréquents, et même dans certains cas, 

trop fréquents, lorsque l'on compare ces fractions de binaires sur la série princi-

pale; il y aurait dans les régions Taureau-Cocher et Scorpion-Ophiuchus, et pour 

une même séparation, entre deux et quatre fois plus de OSJ que d'étoiles sur la 

série principale (Leinert et al. 1993, Ghez et al. 1993). Ceci ne serait cependant 

pas généralisé à toutes les régions de formation stellaire; par exemple, dans l'amas 

du Trapèze, il n'y aurait pas plus de systèmes multiples jeunes qu'adultes (Prosser 

et al. 1994). Ces conclusions ont été confirmées par une re-analyse de toutes les 

observations disponibles (Duchêne 1999): il y a un excès d'étoiles multiples dans 

le Taureau, et très probablement dans Ophiuchus, Chameleon et Lupus, mais pas 

dans Orion. 

Quant à la distribution des périodes (ou séparations), elle serait semblable 

à celle des étoiles adultes. Plus la période (et la séparation) augmente, moins il y 

a de binaires; le nombre de binaires à des périodes courtes est moins élevé qu'à 

des périodes intermédiaires. 

3.5.2 Excentricité des orbites 

Les éléments orbitaux de systèmes binaires jeunes (excentricité, période, 

séparation) sont présentement obtenus par spectroscopie seulement. L'échantillon 

des excentricités se limite actuellement à 24 binaires, mais on peut tirer certaines 
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informations de cet échantillon limité. Tout d'abord, si on regarde la distribution 

des excentricités e en fonction de la période orbitale, on constate qu'il y a un 

grand intervalle d'excentricités (de 0.0 à 0.8). Ensuite, on remarque que cinq des 

sept étoiles ayant les périodes les plus courtes (i.e., inférieures à 6.4 jours) ont des 

orbites circulaires, que pour les périodes les plus longues, il n'y a pas d'orbites 

circulaires ou quasi-circulaires (e < 0.1), et que l'excentricité maximale observée 

augmente avec la période, jusqu'à des périodes d'au moins 1000 jours. Finalement, 

cette distribution des excentricités selon les périodes pour les binaires jeunes est 

très semblable à celle des étoiles adultes (sur un intervalle de périodes identique). 

Ceci suggère que l'excentricité pour des périodes inférieures à 1000 jours environ 

est déjà établie après environ 106  ans. Cependant, il ne faut pas exclure que 

la présence de disques circumbinaires massifs puisse influencer l'évolution des 

orbites. Il est néanmoins clair que plus d'observations sont nécessaires dans ce 

domaine. 

3.5.3 Masse des compagnons 

Les études concernant les masses des compagnons viennent à peine de com-

mencer, concernent les systèmes résolus angulairement parlant. Le rapport des 

flux observés entre la composante primaire et le compagnon vont de 1.0 à la li-

mite de détection (<< 0.1), ce qui suggère que la distribution des masses des 

compagnons est semblable pour les systèmes jeunes et adultes. Cependant, il faut 

souligner qu'il existe plusieurs obstacles à la détermination des masses des com-

pagnons: la fonction masse—luminosité varie au cours du temps pour les étoiles 

jeunes, la calibration de cette relation est moins certaine que pour les étoiles sur 

la série principale, les observations ne sont parfois faites qu'à une seule longueur 

d'onde, les flux peuvent être contaminés par les disques, et les phénomènes de 

variabilité peuvent fausser quelques résultats. Néanmoins, en faisant certaines 

suppositions, la conclusion à laquelle on arrive pour le moment est que la dis- 
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tribution des masses des compagnons est compatible avec un choix aléatoire de 

deux étoiles prises dans la distribution des étoiles du champ. 

3.5.4 Disques circumstellaires et circumbinaires 

Dans les systèmes binaires jeunes, on peut ou non retrouver des disques 

autour de chacune des étoiles (disques circumstellaires, CS), accompagnés ou non 

d'un disque entourant les deux étoiles (disque circumbinaire, CB). 

Il est à noter que rien n'assure que les disques circumstellaires de deux 

étoiles en orbite une autour de l'autre soient coplanaires, et ceci est peut-être 

même très peu probable dans le cas des systèmes les moins liés. Des observa-

tions d'orbites non-coplanaires dans le cas de systèmes binaires et tertiaires (Fe-

kel 1981, Hale 1994), basées par exemple sur la présence de jets qui pointent 

vers une origine commune (système binaire rapproché) mais présentent des ali-

gnements différents (disques non-coplanaires), corroborent cette affirmation. Une 

conséquence de cette géométrie est l'apparition de courbures dans les disques, 

ainsi que leur dissipation progressive au cours du temps (Terquem et al. 1993, 

Clarke et al. 1993, Heller 1993). On ne peut donc pas poser à prime abord que la 

matière est distribuée de façon symétrique, en azimut et selon le plan équatorial, 

dans les systèmes binaires jeunes. 

3.5.4.1 Détection des disques 

Pour détecter de tels disques, on utilise l'excès de radiation dans l'infra-rouge 

proche (par exemple, à 2.2 ban) qui sert de diagnostic de la présence de matière 

jusqu'à 0.1 UA de l'étoile. Dans des systèmes binaires, de tels excès ont bel et 

bien été détectés (Strom et al. 1989). La radiation provenant de l'infra-rouge in-

termédiaire (10 prn), qui est due à de la matière située jusqu'à 1 UA de l'étoile, 

est moins susceptible que la radiation à 2.2 pm aux émissions photosphériques, 
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ce qui en fait un meilleur traceur de matière circumstellaire. Les recherches in-

diquent qu'il y aurait des disques circumstellaires dans au moins 50% des binaires 

(Mathieu 1994). La détection de disques circumbinaires est plus problématique. 

La détection de matière "loin" des étoiles ne veut pas nécessairement dire qu'on a 

un disque circumbinaire et non circumstellaire, surtout pour les binaires peu liées. 

Dans certains cas, on peut dire avec confiance que des disques circumbinaires ont 

été détectés (GG Tau, T Tau, V4046 Sgr, AK Sco, GW Ori, NTTS 162814-2427 

et NTTS 162819-2423S; voir Mathieu 1994 et références citées). 

3.5.4.2 Masse des disques 

Si la détection des disques semble assez facile, la détermination de leur masse 

est plus problématique. A cause de la forte opacité de la poussière dans l'infra-

rouge, une forte émission dans ce domaine spectral n'implique pas nécessaire-

ment la présence de disques massifs; il faut plutôt se fier aux flux mesurés dans 

les domaines submillimétriques et millimétriques pour déterminer les masses des 

disques. Cependant, et tout d'abord, l'émissivité de la poussière est encore mal 

connue dans ces domaines, ce qui a pour conséquence une assez grande incer-

titude sur les masses dérivées. Ensuite, la poussière ne constitue qu'un faible 

pourcentage de la matière contenue dans les disques (dans le milieu interstellaire, 

la poussière compte pour environ 1% de la masse), le reste étant du gaz. Il faut 

donc appliquer une large correction pour trouver la masse totale de matière, en 

utilisant un rapport poussière/gaz, rapport qui peut dépendre des abondances du 

milieu. De plus, les masses sont dérivées à partir des distributions des température 

et densité de surface, qui peuvent être compliquées dans le cas de disques dans 

les systèmes binaires. Finalement, il peut y avoir contamination de la radiation 

dans le submillimétrique par d'autres sources que les disques. Néanmoins, les ob-

servations entreprises dans le domaine millimétrique donnent des masses variant 

de 0.004 M®  à 0.3 M®  pour les disques (Beckwith et al. 1990). Ces masses sont 
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similaires à celles que l'on attribue aux disques autour d'étoiles simples. 

3.5.4.3 Influence des compagnons stellaires 

Il est également clair que dans les systèmes multiples, les compagnons vont 

perturber ces disques (par exemple, un compagnon peut dégager de matière une 

certaine zone de l'environnement circumstellaire), et qu'un compagnon situé loin 

de son étoile primaire n'aura pas la même influence qu'un compagnon plus proche. 

Dans le cas de disques coplanaires, la présence d'un compagnon va nettoyer, 

et/ou tronquer les disques circumstellaires et circumbinaire du système, par effet 

gravitationnel. La présence de trous dans les disques circumbinaires peut éga-

lement être déduite par effet indirect, en analysant la distribution spectrale en 

énergie. Une absence de matière dans un disque se révèle sous forme d'une dépres-

sion dans la distribution d'énergie; la longueur d'onde centrale de ce creux dépend 

du rayon auquel commence le trou (ou distance entre l'étoile et le début du trou) 

et la largeur dénote l'importance du trou. Par modélisation des distributions spec-

trales en énergie, on arrive à retrouver la géométrie des disques circumstellaires 

et circumbinaires de plusieurs systèmes (voir par exemple Mathieu et al. 1991, 

Marsh et al. 1993). 

Si les disques circumstellaires sont tronqués lorsqu'il y a des compagnons, 

l'accrétion pourrait se terminer plus rapidement dans un système binaire (ou 

multiple) que dans un système simple. 

3.6 Polarimétrie des étoiles jeunes 

Les objets stellaires jeunes présentent des caractéristiques polarimétriques 

très particulières, intéressantes et fort utiles à la compréhension de cette classe 

d'objets. Le développement des techniques d'observation et d'instruments permet 
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d'observer les étoiles jeunes en polarisation linéaire et circulaire dans le continu, 

en spectropolarimétrie, et en imagerie polarimétrique. L'étude de la variabilité 

de la polarisation dans le cas particulier d'étoiles binaires peut quant à elle ap-

porter, lorsque combinée à des modèles théoriques (Chapitre 4), des simulations 

numériques (Chapitre 5) et des observations spectroscopiques, des informations 

très intéressantes et uniques sur ces systèmes (géométrie, masses des étoiles), qui 

parfois ne pourraient être obtenues autrement. 

En ce qui concerne les ETT, les premiers essais de détection de polarisation 

remontent aux années 1950-1960 (Hunger et al. 1957, Hiltner et al. 1958, Var-

danian 1964) et les premier relevés systématiques de polarisation de ces mêmes 

étoiles ont été obtenues dans les années 1980 par Bastien (1982, 1985). Pour ce qui 

est des EAeBeH, les premières observations polarimétriques n'ont été effectuées 

que beaucoup plus tard, par Breger (1974). 

3.6.1 Observations polarimétriques 

Jusqu'à présent, en polarimétrie linéaire, environ 300 étoiles jeunes (T Tauri 

classiques et à raies faibles, Ae/Be de Herbig) ont été observées dans le visible, 

dans un ou plusieurs filtres, et environ 80 dans l'IR, ce qui représente une bonne 

fraction de tous les OSJ (Bastien 1996, et références citées). 

En général, les OSJ présentent une polarisation de l'ordre de 1-2% dans la 

partie rouge du spectre visible (Bastien 1982, Bastien 1985, Ménard et al. 1992). 

La dépendance de P et 0 en fonction de la longueur d'onde est différente d'une 

étoile à une autre, et peut même varier au cours du temps (Bastien 1988). La 

variabilité de la polarisation linéaire est d'ailleurs une propriété très répandue 

chez les OSJ; plus de 85% des ETT et 70% des EAeBeH ont une polarisation 

linéaire variable (Ménard et al. 1992, Bastien 1988). Les variations peuvent être 

parfois importantes et rapides (AP > 0.5%, AO > 15°, à l'intérieur de moins de 
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5 jours; Bastien 1985), associées à des changements de couleur et de luminosité 

(Grinin et al. 1991, 1995), ou périodiques. 

On peut noter finalement qu'il existe une différence marquée dans la distri-

bution de la polarisation linéaire entre les ETTC et les ETTRF; il existe quelques 

exemples de ETTC qui ont une polarisation très élevée (de plus de 5%, et jusqu'à 

15%), alors que les ETTRF ont presque toutes des polarisations inférieures à 2%. 

Pour ce qui est de la polarisation circulaire, peu de ETT et EAeBeH ont 

été observées (moins de 30). Lorsque détectée, cette polarisation circulaire est 

très faible; on constate qu'elle est également plus forte chez des OSJ qui ont une 

polarisation linéaire forte (voir Bastien 1996 et références citées). 

3.6.2 Corrélations et interprétations 

Puisque la poussière présente autour des étoiles jeunes est responsable à la 

fois des excès de radiation dans l'IR (Cohen et al. 1979) et de la polarisation 

linéaire (Bastien et al. 1979), il est normal que l'on observe une corrélation si-

gnificative entre la polarisation linéaire et les indices de couleur IR, des excès de 

couleur et la profondeur optique de la poussière. 

Une faible corrélation existe entre la polarisation linéaire et la variabilité 

ainsi que la largeur équivalente de la raie de He I. Aucune corrélation n'a été 

trouvée avec la présence de nébulosités, la binarité, la position des OSJ dans le 

diagramme HR, la période de rotation, la vitesse de rotation et les largeurs de 

plusieurs autres raies (voir Bastien 1996 et Bastien 1988, et références citées). 

Il existe une très bonne corrélation entre l'angle de polarisation et l'angle de 

jets ou flots (Bastien 1987, Appenzeller et al. 1984), ce qui est une conséquence 

naturelle des modèles, dans lesquels les jets et flots sont perpendiculaires aux 

disques. 
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Chapitre 4 

Modèles analytiques des variations polarimétriques 

d'étoiles binaires 

4.1 Méthode polarimétrique de base appliquée aux étoiles doubles 

Dans le cas des étoiles binaires (jeunes ou autres), l'étude de la variation 

de la polarisation P et de l'angle de position 0 peut apporter des informations 

très intéressantes quant à la géométrie des systèmes (inclinaison i de l'orbite, 

orientation de la ligne des noeuds) et la distribution de la matière circumstellaire 

qui est responsable du phénomène de polarisation. De plus, dans le cas de binaires 

spectroscopiques pour lesquelles on peut obtenir les masses à un facteur sin3  i 

près, les inclinaisons peuvent servir à trouver les masses des deux étoiles, qui ne 

peuvent parfois être obtenues que par cette méthode; ces masses représentent une 

information très importante que l'on peut comparer avec les modèles d'évolution 

stellaire. 

Les premières binaires ainsi observées en polarimétrie linéaire dans le but 

d'obtenir l'inclinaison de l'orbite appartenaient à des systèmes évolués, parce que 

l'étoile la plus évoluée du couple perd de la masse et la transfère à son compagnon, 

ce qui fait apparaître de la matière dans l'environnement circumstellaire. 

Une méthode pour obtenir les inclinaisons polarimétriquement fut présen-

tée par Rudy et Kemp (1978). Celle-ci tient compte de la diffusion simple dans 

une distribution de matière optiquement mince mais de forme arbitraire; les 
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étoiles doivent être symétriques par rapport au plan orbital, mais n'ont pas be-

soin d'être considérées comme des sources ponctuelles, ce qui permet de traiter 

les cas de déformation stellaire par effet de marée ou par rotation, ou l'assom-

brissement de bord et par gravité. En première approximation, sur une période 

orbitale, la polarisation trace dans le plan QU une double ellipse, dont l'ellipti-

cité € est directement reliée à l'inclinaison i de l'orbite, par la relation suivante: 

€ — (sin2  i)/(1+cos2 i). Cette relation est générale, pour autant que: (1) les varia-

tions photométriques soient petites, (2) il n'y ait pas d'éclipse des diffuseurs par 

une des deux étoiles, (3) le système ait une symétrie par rapport au plan orbital. 

La nature des diffuseurs n'est pas précisée, mais ceux-ci doivent avoir une section 

efficace de diffusion de Rayleigh. 

La méthode polarimétrique est moins précise que la photométrie dans le cas 

de systèmes binaires à éclipses, à cause du volume et de la précision des données 

nécessaire. Par contre, cette méthode est applicable même quand il n'y a pas 

d'éclipse, ou quand l'inclinaison est faible (ce qui donne de faibles variations en 

photométrie et dans les vitesses radiales, alors que les variations dans l'angle de 

position de la polarisation sont en théorie importantes). 

La même année fut présentée une méthode quelque peu différente mais plus 

utilisée que celle de Rudy et Kemp (Brown et al. 1978), parce qu'elle permet de 

trouver, en plus de l'inclinaison de l'orbite, l'orientation du plan orbital dans le 

ciel, et quelques moments de la distribution optiquement mince des diffuseurs, 

qui sont ici des électrons. La matière circumstellaire n'est pas non plus restreinte 

au plan orbital, mais les étoiles, de nombre arbitraire, doivent être considérées 

comme des sources ponctuelles. Les auteurs offrent deux façons d'obtenir les pa-

ramètres orbitaux, une graphique (ou géométrique) et une analytique. En consi-

dérant des orbites circulaires et une enveloppe en co-rotation avec les étoiles, on 

intègre la lumière, et les paramètres de Stokes Q et U obtenus ne contiennent 

que les harmoniques de Fourier jusqu'à l'ordre deux, dépendant de la longitude, 
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de l'inclinaison i et de quelques moments de la distribution des diffuseurs. Pour 

retrouver les paramètres orbitaux, on peut soit utiliser la géométrie des ellipses 

tracées dans le plan QU, soit les coefficients de Fourier de Q et U en fonction de 

la phase. Dans les deux cas, on obtient l'inclinaison, l'orientation de l'axe orbital 

dans le ciel, quatre moments de la distribution en densité, et les composantes Q 

et U interstellaires. 

Par l'analyse de Fourier, on représente les observations sous forme d'harmo-

niques du premier et second degrés en A = 27r0, où q5 est la phase: 

Q= go + qi  cos À + q2  sin A + q3  cos 2A + q4  sin 2A 

II = uo  + ni  cos A + u2  sin A + u3  cos 2A + u4  sin 2A 

On compare ensuite les coefficients de Fourier trouvés avec les expressions 

de Q et U suivantes: 

Q -- To [(1 — 37o) sin2  i + sin 2i(-yi  cos A — 72  sin A) — 

(1 + cos2  i) (73  cos 2A — -y4  sin 2A)] 

U = 270  [sin i(-y1  sin A + -y2  cos A) — cos i(-y3  sin 2A + '74  cos 2A)] 

dans lesquelles on retrouve les moments de la distribution en densité des électrons: 

'ro, T070, Tel, 7072, T073 et 7074. Les termes 71  et 112 se réfèrent à la distribution 

de matière hors du plan orbital, 71  se rapportant à la matière située sur une ligne 

joignant les deux étoiles, et 72, sur une droite perpendiculaire à celle-ci. Le degré 

d'asymétrie par rapport au plan orbital est donné par (7,2.  + -y). Les termes -y3  

et 74  se réfèrent à la matière située près du plan orbital, '73 se rapportant à la 

matière située sur une droite joignant les deux étoiles et sur une droite qui lui 

est perpendiculaire; 74  se rapporte à la matière située sur deux droites à 45° de 

ces dernières. Le degré de concentration de matière dans le plan orbital est donné 

par (-d + -d). 
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L'inclinaison i peut s'obtenir en utilisant les coefficients de Fourier du pre- 

mier ou du second ordre: 

  

= 

= 

(ui + q2)2  + (u2 - qi.)2  
(u2 + qi)2  + (u1  - q2)2  

(u3  + q4)2  + (u4 - q3)2  
(u4 + q3)2  + (u3  - q4)2  

L'inclinaison i et l'angle Q, qui est relié à l'angle entre le nord céleste et la 

ligne des noeuds, peuvent être obtenus à partir des coefficients du premier ordre 

ou ceux du deuxième, mais ces derniers sont à préférer puisque la polarisation 

trace généralement une double ellipse dans le plan QU. De plus, il peut exister 

un désaccord entre les valeurs ainsi obtenues de ces deux façons, à cause du bruit 

présent dans les données ou de l'inadéquation de la théorie pour représenter le 

système binaire considéré. 

4.2 Précision, biais et intervalles de confiance 

L'utilité de la méthode polarimétrique pour déterminer les valeurs des in-

clinaisons dépend en partie de la précision des données nécessaire pour obtenir 

des valeurs de i avec une précision utile et significative. Aspin et al. (1981) ont 

étudié comment les valeurs d'inclinaison déduites des données dépendent de la 

précision de celles-ci et de la valeur réelle des inclinaisons, en simulant des don-

nées correspondant à plusieurs inclinaisons, et en retrouvant à partir de celles-ci 

des valeurs d'inclinaison. Les résultats peuvent être présentés de façon graphique, 

en donnant, pour une inclinaison réelle io  et une amplitude des variations A dé-

finie comme étant A = I Q mua — Q minl 4-HUrnaz —Uminl  , les valeurs d'inclinaison i (situées 

entre les deux courbes) qui peuvent correspondre aux données, en fonction de 

la précision des observations a. On s'aperçoit que, pour un même intervalle de 

confiance sur i, plus l'inclinaison est faible, plus la précision des observations doit 

être élevée, et plus les variations d'amplitude de la polarisation doivent être im- 
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portantes. La précision avec laquelle on peut déterminer l'inclinaison dépend donc 

fortement de la valeur réelle de cette inclinaison. Dans les cas les plus favorables, 

et avec les précisions actuelles que l'on peut atteindre, les inclinaisons peuvent 

être déterminées à ±5°. 

Il faut savoir qu'il existe également un biais statistique qui amène les modèles 

utilisés à trouver des valeurs d'inclinaison systématiquement plus élevées que 

les vraies valeurs, tendance qui se trouve à être plus importante dans les cas 

où les données contiennent beaucoup de bruit et lorsque les inclinaisons sont 

faibles (Simmons et al. 1982). Graphiquement, des histogrammes de la fréquence 

de chaque valeur d'inclinaison trouvée à partir de données simulées montrent 

clairement que la majorité des échantillons donne des valeurs de i surestimées, 

et ce, de façon plus prononcée lorsque l'inclinaison réelle est faible, ou lorsque la 

"qualité" y des données (qui tient compte des variations d'amplitude des mesures 

polarimétriques, de la précision des données ainsi que du nombre de mesures) est 

faible (i.e., peu élevée). Par exemple, pour une inclinaison réelle de 15°, 80% des 

échantillons de "faible" qualité donnent des inclinaisons entre 60° et 80°, alors que 

80% des échantillons de "meilleure" qualité donnent des valeurs entre 30° et 500; 

pour une inclinaison réelle de 45°, 75% des échantillons de faible qualité donnent 

des inclinaisons entre 60° et 80°, alors que cet intervalle devient entre 40'et 50° 

pour des échantillons de meilleure qualité; finalement, pour une inclinaison élevée 

de 75°, 85% des échantillons de faible qualité donnent des valeurs entre 70° et 

80°, et 100% des échantillons d'excellente qualité donnent des valeurs entre 70° 

et 80°. 

Finalement, Wolinski et al. (1994) ont présenté graphiquement les intervalles 

de confiance pour certains paramètres trouvés à partir des observations polari-

métriques, soit l'inclinaison, un paramètre relié à la longitude de la zone des 

diffuseurs, et un autre relié à l'orientation de l'axe majeur de l'orbite par rapport 

au ciel, et ce pour différentes "qualités" de données. Ces graphiques montrent 
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encore une fois comment l'intervalle de confiance augmente lorsque les données 

sont de moins bonne qualité (i.e., contiennent trop de bruit, ou présentent des 

variations d'amplitude insuffisantes) et lorsque l'inclinaison diminue. 

4.3 Raffinements, applications à des cas moins simples 

Les premiers modèles, les plus simples, considéraient des orbites circulaires, 

des milieux optiquement minces et la diffusion simple sur des électrons. Cepen-

dant, dans plusieurs cas de binaires, les orbites ne sont pas circulaires, et dans le 

cas des OSJ, les diffuseurs ne sont pas des électrons mais des grains de poussière. 

Pour ce qui est de l'excentricité, lorsque non-nulle, elle fait apparaître dans 

les expressions de Q et U en fonction de la phase des harmoniques d'ordre supé-

rieur (Brown et al. 1982) impliquant la valeur e de l'excentricité. Dans le cas où 

des électrons seraient confinés près d'une des deux étoiles, en orbite excentrique, 

l'analyse des coefficients de Fourier permet encore une fois de retrouver l'inclinai-

son i, en apportant certaines modifications aux équations proposées par Brown, 

McLean et Emslie (1978). 

Quant à la nature des diffuseurs, Simmons (1983) a étendu la théorie à 

des mécanismes de diffusion plus généraux impliquant des diffuseurs sphériques 

de nature quelconque. Cette généralisation peut s'appliquer dans le cas d'étoiles 

évoluées autour desquelles des grains de poussière se sont condensés, et également 

dans les cas des étoiles jeunes entourées de disques de poussière. La diffusion sur 

des particules arbitraires mais sphériques est beaucoup plus compliquée que la 

diffusion sur des électrons par exemple, parce que les sections efficaces, matrices 

de diffusion et polarisation de la lumière diffusée dépendent alors de la longueur 

d'onde, de la distribution des dimensions des particules et de leur indice de ré-

fraction. Simmons donne les équations générales pour I, Q et U en fonction de la 

phase, pour un mécanisme de diffusion et une distribution en densité quelconques. 
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Une approximation au premier ordre peut généralement être utilisée pour retrou-

ver l'inclinaison et l'orientation de l'axe de l'orbite à partir des courbes de Q et U. 

Cependant, la géométrie adoptée par Simmons (1983) est très particulière: dans 

ses systèmes binaires, une seule enveloppe circumstellaire est présente et celle-ci 

est illuminée de l'intérieur ou extérieurement par une seule étoile, la seconde étant 

supposée beaucoup moins lumineuse que la première. 

4.4 Exemples 

Toutes les méthodes précédentes ont été utilisées, avec plus ou moins de 

succès, sur des systèmes binaires d'étoiles évoluées et sur plusieurs Wolf-Rayet; 

on retrouve dans la littérature plusieurs exemples d'application de ces méthodes 

(outre les articles déjà cités, voir par exemple, Rudy 1979, Drissen et al. 1986, 

Bastien 1988). Rudy et Kemp (1978) ont par exemple appliqué leur méthode 

à cinq systèmes et trouvé des inclinaisons compatibles avec celles obtenues par 

d'autres méthodes, malgré les effets de biais et une nette sous-estimation des 

erreurs qui ne furent découverts et considérés que plus tard. Etant donné la 

qualité des données disponibles à ce moment, l'accord entre les déterminations 

polarimétriques et photométriques de i pourrait en fait être fortuit, et il faut 

parfois accorder un certain doute quant à la signification des premiers résultats. 

4.5 Discussion sur la polarimétrie des étoiles binaires jeunes 

A la lumière de ce que l'on sait des étoiles jeunes, des binaires jeunes et 

des techniques qui ont été développées pour obtenir de façon polarimétrique cer-

tains renseignements sur la géométrie et l'environnement circumstellaire de ces 

systèmes, l'application de ces dernières techniques aux binaires jeunes pourrait 

se révéler très intéressante. 
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Pour un projet d'étude des variations polarimétriques d'étoiles binaires jeu-

nes, les objets ayant les périodes les plus courtes (moins de ,--50 jours) sont à 

privilégier, pour pouvoir amasser en quelques années seulement assez de données 

bien réparties sur toute la période orbitale. 

Ces objets en orbite serrée seraient selon toute vraisemblance au centre d'un 

disque circumbinaire dont les régions centrales, chauffées par les étoiles, verraient 

s'évaporer leurs grains de poussière, formant ainsi une cavité centrale relativement 

vide de matière. Cette cavité peut également apparaître à cause d'interactions 

gravitationnelles entre les étoiles et le disque circumbinaire. 

On pourrait également vouloir privilégier les binaires jeunes ayant les pé-

riodes les plus courtes en pensant que celles-ci auraient automatiquement des 

orbites circulaires, ce qui permettrait d'utiliser le modèle BME directement; ce-

pendant, les étoiles binaires jeunes n'ont pas encore terminé leur évolution orbi-

tale, ce qui fait que peu d'entre elles ont effectivement des orbites circulaires. Dès 

une période de 5 jours, on retrouve des candidats dont l'orbite est excentrique 

(Mathieu 1994). 

Par rapport au modèle BME, les binaires jeunes présentent donc plusieurs 

complications (grains de poussière et orbites non-circulaires) qui rendent ce der-

nier inutilisable. 

L'étude de Brown et al. (1982), et celle, semblable, de Dolan (1984), sur les 

effets d'une orbite excentrique sont intéressantes, mais puisqu'elles se limitent à 

une géométrie très particulière (les diffuseurs sont confinés près d'une des deux 

étoiles) et à des électrons, elle ne s'applique pas au cas des binaires jeunes. Les 

grains de poussière ont été étudiés par Simmons (1983), mais pour des orbites 

circulaires seulement. 

Aucune étude n'a donc été faite dans le cas d'une enveloppe circumbinaire 

constituée de grains de poussière (et non d'électrons) au centre de laquelle deux 
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étoiles gravitent selon une orbite excentrique. Comment être sûr que le modèle 

BME ou une de ses variantes peut alors être utilisé pour retrouver l'inclinaison 

orbitale? 

Une solution consiste à produire des courbes synthétiques de variations po-

larimétriques qui simulent des systèmes dont les propriétés (diffuseurs, excentri-

cité et inclinaison orbitales, géométrie) correspondent à celles attendues pour des 

étoiles binaires jeunes. Ces courbes peuvent alors être analysées à l'aide du for-

malisme de Brown, McLean et Emslie (1978) et on peut alors vérifier si celui-ci 

retrouve l'inclinaison orbitale qui avait servi à produire les courbes polarimé-

triques. De telles courbes ont été produites, à l'aide de simulations numériques 

dont l'algorithme est décrit dans le chapitre suivant. 

Que le modèle BME puisse être utilisé ou non pour retrouver l'inclinaison 

orbitale d'étoiles binaires jeunes, des suivis polarimétriques de tels objets n'ont 

pas encore été rapportés, et les observations qui seront présentées au Chapitre 8 

sont donc uniques. 
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Chapitre 5 

Simulations numériques des variations polarimétriques 

d'étoiles binaires produites par diffusion de Mie 

5.1 Programme de diffusion de Mie 

Le programme utilisé ici pour reproduire les observations polarimétriques 

d'étoiles binaires jeunes est basé sur celui de S. J. Shawl (Shawl 1972). Ce dernier 

s'était inspiré des travaux et calculs de Zellner (Zellner 1971) sur la polarisation 

d'une étoile entourée d'un nuage ellipsoïdal. Shawl a apporté quelques amélio-

rations aux calculs de Zellner, notamment en permettant d'adopter n'importe 

quelle géométrie, c'est-à-dire autre que ellipsoïdale. 

Le programme de S. Shawl calcule la polarisation et le rougissement de la 

lumière d'une étoile ponctuelle non-polarisée située au centre d'une enveloppe 

circumstellaire ellipsoïdale optiquement mince. La diffusion considérée est la dif-

fusion de Mie sur des grains sphériques, et seule la diffusion simple (par opposition 

à diffusion multiple) est calculée (exigence d'un milieu optiquement mince). Shawl 

a utilisé ce programme pour l'étude de la polarisation d'étoiles géantes tardives 

et supergéantes (Shawl 1975a, 1975b). 

Le programme a été modifié par Pierre Bastien pour inclure une cavité vide 

ellipsoïdale ou sphérique au centre de l'enveloppe, ce qui, nous le verrons plus 

tard, est pertinent dans le cas d'étoiles binaires. 
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5.1.1 Paramètres d'entrée 

Les calculs effectués par le programme sont fonction de plusieurs paramètres 

qui décrivent la géométrie et la nature de l'enveloppe circumstellaire et doivent 

être choisis par l'utilisateur. Les diffuseurs étant des grains de poussière, il faut 

spécifier leur rayon, et l'indice de réfraction (parties réelle et imaginaire) pour 

une longueur d'onde donnée. La géométrie est définie par les dimensions des trois 

axes de l'enveloppe, des trois axes de la cavité, et par l'inclinaison de l'enveloppe 

par rapport à la ligne de visée. La profondeur optique du milieu et la longueur 

d'onde d'observation doivent également être précisées. 

De plus, les dimensions de la grille sur laquelle seront placés les diffuseurs 

doivent être choisies (par exemple 25 par 25). 

5.1.2 Système de coordonnées 

Le système de coordonnées des étoiles est noté X'Y'Z'. Dans ce système, 

l'axe Z est perpendiculaire au plan orbital X/Y. Voir la figure 5.1. 

Le système de coordonnées de l'observateur est noté XY Z . Dans ce système, 

l'axe X est dirigé vers l'observateur, le plan YZ est le plan du ciel, l'axe Z est 

dans le direction du Pôle Nord Céleste et l'axe Y coïncide avec l'axe Y. 

On passe du système de coordonnées XY Z (observateur) au système de 

coordonnées X'Y Z' (étoiles) en faisant une rotation d'un angle 0 dans le sens 

direct. La transformation des coordonnées est la suivante (voir par exemple, Iline 
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L'i n cli n ai s o n or bit al e e st l' a n gl e e ntr e l a li g n e d e vi s é e ( a x e X) et l a n or m al e 

d u pl a n or bit al ( a x e Z') et e st n ot é e i. O n a al or s ç b = 9 0 ° — i. L or s q u e i = 0 °, 

l' or bit e e st v u e p ar l e p ôl e; l or s q u e i = 9 0 °, l' or bit e e st v u e p ar l a tr a n c h e. 
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5.1.3 Étapes de calcul 

Une grille tridimensionnelle de dimensions choisies par l'utilisateur est créée, 

et les coordonnées de chaque point de la grille sont calculées dans le système de 

coordonnées XY Z de l'observateur et de façon à ce que leurs coordonnées x, y et 

z varient de —1 à 1 inclusivement. 

Selon la géométrie de l'enveloppe spécifiée, des diffuseurs sont placés ou non 

aux points de cette grille. Si les axes de l'enveloppe ellipsoïdale ont des dimensions 

a, b, et c, dans le système de coordonnées X'Y'Z des étoiles, une valeur non-nulle 

sera attribuée à un point de la grille (xii , el, 4) si (x1i /a)2  + (y'db)2  + (4/c)2  < 1. 

De façon similaire pour la cavité centrale qui doit être évidée, un point de grille 

situé dans la cavité verra une valeur nulle lui être attribuée. 

Selon les propriétés des grains (indice de réfraction complexe m, rapport 

x de la circonférence de la particule sur la longueur d'onde d'observation), les 

sections efficaces Qscd, Qe.t et Q abs sont calculées (voir équations 1.33, 1.34 et 

1.35). 

Le programme calcule, pour chaque diffusion, les profondeurs optiques 7-1  

entre la source de lumière et le diffuseur (avant la diffusion), et 72  entre le diffuseur 

et l'observateur (après la diffusion), en comptant le nombre de grains sur les 

trajets (c'est-à-dire en intégrant sur les trajets) et en utilisant les sections efficaces 

Q ext (voir équation 1.32). 

Pour chaque grain, l'angle de diffusion, qui est l'angle entre la source de 

lumière, le diffuseur et l'observateur, est calculé. Voir figure 5.2. Si les coordonnées 

d'un diffuseur sont (xd, Yd, za) dans le système de coordonnées de l'observateur, 

alors l'angle de diffusion V) est: 

cos '0 :---- 
•\/4 + 01 + 4 

x 
(5.7) 



1 0 3 

Z 

X 

,- 
Fi g ur e 5. 2 - A n gle de diff usi o n 0 e ntre l a s o urce de l u mière ici pl acée a u ce ntre 

des c o or d o n nées, le diff use ur sit ué a u p oi nt P, et l' o bser v ate ur pl acé ( à l'i nfi ni) 

sel o n l' a xe X. 

S el o n l es c o effi ci e nts d e diff usi o n (l es él é m e nts d e l a m atri c e d e diff usi o n 1. 1 9, 

c al c ul és à l' ai d e d es é q u ati o ns 1. 2 0 à 1. 2 3) et l' a n gl e d e diff usi o n ' 0, l es i nt e nsit és 

d e v a n d e H ul st s o nt c al c ul é e s à l' ai d e d e s é q u ati o n s 1. 2 4 à 1. 3 0, t o ut d' a b or d 

d a ns l e pl a n d e diff usi o n (i 1  et i2 ) p uis d a ns l e pl a n d u ci el (i3  et i4 ) c e q ui p er m et 

p ar l a s uit e d e c al c ul er l a p ol ari s ati o n r é s ult a nt e. 

Il e st à n ot er q u e d a n s c e pr o gr a m m e, à c a u s e d e l a s y m étri e d u pr o bl è m e, 

s e ul l e p ar a m ètr e d e St o k e s Q e st c al c ul é, c ar l' a n gl e d e p ol ari s ati o n e st s u p p o s é 

êtr e é g al à 0 ° o u 9 0 °. 

L a p ol aris ati o n est c al c ul é e d e d e u x f a ç o ns diff ér e nt es, e n utilis a nt l es i nt e n-

sit é s d e v a n d e H ul st i l  et i2 , o u i3  et i4 . 

L a pr e mi èr e f a ç o n utili s e l e s i nt e n sit é s d e v a n d e H ul st i l  et i 2: 

P 1 = 
yo e E ( c 0 s 2 0 —  si n2  0)(i i  -  i2 ) e - T1- T2  d v /r2  * i w 

2 
X rio 

T Oe T°  E (i 1 + i2 ) e- n - T2  d v /r2  + 2 7 r ( -2 7ra )  0 	  -.e xt 
)1 	 n z m a x 

( 5. 8) 

C es i nt e nsit és, e x pri m é es d a ns l e pl a n d e diff usi o n, s o nt tr a nsf or m é es d a ns 

l e pl a n d u ci el à l' ai d e d u f a ct e ur ( c o s2  0 - si n 2  ( 3), o ù 0 e st l' a n gl e e ntr e l' a x e Y 
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et le plan de diffusion. La sommation s'effectue sur tous les points de la grille; si 

un diffuseur est présent à ce point, le coefficient iw vaut alors 1, sinon il vaut 0 

et ce terme de la sommation est nul. Pour chaque diffusion, on constate que les 

profondeurs optiques avant et après la diffusion (Ti. et 72), et la distance r entre 

la source de lumière et le diffuseur sont utilisés dans les calculs. Le dénominateur 

représente l'intensité de la lumière qui parvient à l'observateur, soit la partie 

diffusée (le premier terme, dans lequel on retrouve les intensités de van de Hulst) 

et la partie non-diffusée (le deuxième terme). 

Les symboles ont les significations suivantes: 

Tb: profondeur optique dans le plan équatorial de l'enveloppe 

T1: profondeur optique avant une diffusion (entre la source de lumière et le diffu- 

seur) 

72: profondeur optique après une diffusion (entre le diffuseur et l'observateur) 

/3: angle entre l'axe Y et le plan de diffusion 

r: distance entre la source de lumière et le diffuseur 

dv: élément de volume (calculé d'après les dimensions de la grille) 

iw: variable qui vaut 1 s'il y a un diffuseur, ou 0 s'il n'y en a pas 

a: rayon du grain (sphérique) de poussière 

A: longueur d'onde d'observation 

Qext: section efficace d'extinction 

Xn° 	 : profondeur optique par pas de grille 

La deuxième façon de calculer la polarisation se fait à l'aide des intensités 

i3  et i4  exprimées dans le plan du ciel en utilisant l'angle 0: 

i3 	il  cos' + i2  sin2 
	

(5.9) 

i4 	sin2  + i2  cos2 
	

(5.10) 

On obtient alors la polarisation en faisant la différence sur la somme de deux 



13 - 14 
P2 — 13  ± 14 ± 1 

(5.11) 

intensités totales notées ici /3  et /4. 
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Ces intensités sont encore une fois une sommation sur chacun des points de 

la grille, et font appel aux mêmes quantités que les formules précédentes: 

= 

14 = 

,roeTo 

Toe1-0 

nzmax 1 	1 
dv/r2 * iw * i3 	(5.12) .7i-a2Qext 87r2 

1 	1 
dv/r2  * iw * i4 	(5.13) 71-a2C2ext 87r2 

Xno 
nzmax 

Xn0 

Il a été vérifié que ces deux façons de calculer la polarisation donnent en 

général des résultats similaires sinon identiques. 

5.2 	Calculs de la polarisation par matrices de Mueller 

Dans le cas d'une seule étoile située au centre d'une enveloppe axisymétrique 

de matière, et inclinée par rapport à la ligne de visée, la polarisation résultante 

sera toujours parallèle ou perpendiculaire au plan de symétrie de l'enveloppe, 

c'est-à-dire qu'en projection sur le plan du ciel, la polarisation sera toujours pa-

rallèle ou perpendiculaire à la direction du Pôle Nord Céleste. Par conséquent, 

seul le paramètre de Stokes Q doit être calculé, puisque U = 0. 

Cependant, dès qu'une asymétrie est introduite (par exemple en décentrant 

l'étoile par rapport au centre de l'enveloppe), le paramètre de Stokes U ne sera 

en général plus nul. 

Étant donné que le programme de Shawl ne calcule qu'un seul des deux 

paramètres de Stokes décrivant la lumière polarisée linéairement, il a fallu modifier 

le programme pour pouvoir calculer les deux paramètres Q et U. La façon la plus 

facile et élégante est celle des matrices de Mueller. 



\ 0 	0 

0 	0 

S33 —s34 
(5.16) 

1  
[MIE] = 

k2r2  
812 Sll 

0 	0 
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Soit le vecteur des paramètres de Stokes d'un faisceau incident non-polarisé 

noté [.AíP]: 

[NP] -= (5.14) 

Étant donné que les processus de diffusion sont définis dans le plan de dif-

fusion, et que le vecteur ci haut est défini dans le plan du ciel, il faut faire une 

rotation du vecteur ci haut pour le ramener dans le plan du diffusion. Si e est 

l'angle entre la direction du Nord Céleste et la normale au plan de diffusion, on 

doit effectuer une rotation d'un angle w = 2e (le facteur 2 étant introduit pour 

que les angles de polarisation, dans le plan du ciel, couvrent un intervalle de 0° 

à 180° et non de 0° à 360°; voir la figure 1.3), à l'aide de la matrice de rotation 

[n(w)]: 

/ 1 0 0 0 \ / I \ 7  i\ 

[R(w)] [AfP] --- 
0 cos w — sin w 0 00 

, (5.15) 
0 sin w cos w 0 0 0 

0 0 0 1  l \ ° I \ 0  I 

Maintenant que le faisceau est exprimé par rapport au plan de diffusion, on 

peut lui faire subir les effets d'une diffusion, ici, une diffusion de Mie sur des grains 

sphériques, en utilisant la matrice notée [A/1/E], tel qu'expliqué au chapitre 1. 

\ O 
	

0 834 —833  j 



1 * 8 11  

1 	 l 	 I * 	 c os ( — w) 

* S u  si n( — w) k 2r 

I * Sll 

1 	 / * S 1 2 
k 2 r 2 

0 

0 

1 0 7 

L' eff et d' u n e diff usi o n d e Mi e est d o n c: 

 

I \ 

 

Sll S 1 2 0 	 0  \  	 I \ 

S 1 2 S n 0 	 0 	 0 	 1 	 I * S 1 2 

 

   

[ MI E] 
0 

   

0 

°  

 

k 2 r 2 
0 	 0 	 S 33  — S 3 1 	 = k 2r 2 

0 

\  0  0  5 34  — S33  \ 0 ) 0 

( 5. 1 7) 

  

L' eff et d e l a diff usi o n est d o n c d e p ol aris er l a l u mi èr e ( Q 0). 

Il f a ut m ai nt e n a nt r e v e nir a u pl a n d u ci el, p uis q u e l es o bs er v ati o ns s o nt pris es 

p ar r a p p ort à c e pl a n. O n utili s e d o n c l a m atri c e [ R,( — w)] q ui f ait l a r ot ati o n 

i n v ers e d e l a pr e mi èr e: 

[ n( - w)]  k 2 r 2 

1  c f  \  	
/ 1  * 0 	 0 	 0 

I * S12 	 =  	 0 c o s 	 — si n — w 0 

0 	 0 si n — w c o s — w 0 

\ 	 \ 	 0 	 0 	 1 j 

0 

O n o bti e nt d o n c p o ur c h a c u n d es p ar a m ètr es d e St o k es: 

P  =  

= k 2r 2  

( /' = 	  
k 2r 2  

V' = 0 

( 1 S 12  + 1 S 2 12 ) 

( 1, 52 12  — 15'1 12 ) c os ( — w) 

( 1 5'2 12  — 15'1 12 ) si n( — w) 

( 5. 2 0) 

( 5. 2 1) 

( 5. 2 2) 

( 5. 2 3) 

I  1  
k 2 r   2 2 

1 

2 
1 

2 

E x pli cit e m e nt, l a f or m ul e d u pr o gr a m m e d e S h a wl ( é q u ati o n 5. 8) a ét é m o- 



Toe.r°  E (i1 + i2 ) e-T1 -T2  dv /r2  + 27r (-
27ra 2 )  

A 

U = 'Foe E (sin 2P) (il  — i2 ) e- 7-1-1-2  dv/r2  * iw 
(5.25) 

Xno 
ext 

nzmax 
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difiée pour calculer les deux paramètres de Stokes: 

Q = 
 

Toe E (cos 2,3) (2,, — i i ) e-T1-T2  dv/r2  * iw 
(5.24) 

(27ra)  /1  2 	Xno 
7-0er° E (i1  + i2) e-T1-T2  dv/r2  + 27r 	•(,eext A 	nzmax 

Il a été vérifié que les calculs effectués par matrices de Mueller donnent des 

résultats identiques à ceux de Shawl. 

5.3 Une étoile décentrée dans son enveloppe 

L'étape suivante a été de déplacer l'étoile du centre de l'enveloppe. Dans le 

programme, des variables ont été introduites pour spécifier la position (x, y, z) de 

l'étoile. De plus, les calculs des distances étoile-diffuseur, de l'angle de diffusion 0 
et de l'angle 0 ont été modifiés de façon à tenir compte de la position de l'étoile. 

En déplaçant l'étoile du centre des coordonnées, on devrait également modifier 

les routines qui calculent le nombre de diffuseur entre l'étoile et une position de 

grille donnée. Cependant, les calculs étant effectués dans des conditions de faible 

opacité, la modification de ces routines ne devrait pas affecter grandement les 

résultats, et la modification n'a pas été faite. 

Il a été vérifié que dans cette version du programme, une étoile placée au 

centre de son enveloppe (x = y = z = 0) a la même polarisation que celle calculée 

dans la version précédente du programme, pour laquelle l'étoile est au centre de 

son enveloppe. 
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5.4 Orbites circulaires 

Le programme a par la suite été modifié pour mettre une étoile en orbite au-

tour du centre de l'enveloppe (qui est également le centre de masse et le centre des 

coordonnées). L'orbite est tout d'abord calculée dans le référentiel de l'étoile, puis 

l'orbite est inclinée selon l'inclinaison de l'enveloppe. L'utilisateur doit spécifier 

le nombre de points à calculer sur l'orbite, et le rayon de l'orbite. 

Si l'usager demande NbrPhase points à calculer par orbite, un angle 01  

prend NbrPhase valeurs entre 0° et 360°. Pour chacune de ces valeurs de 01  et la 

valeur du rayon orbital de l'étoile primaire r1, on calcule dans le référentiel des 

étoiles: 

= 	ri  cos 01 	 (5.26) 

= r1 sinO1 	 (5.27) 

= 0 	 (5.28) 

On change de système de coordonnées pour arriver à celui de l'observateur, 

qui est incliné de i degrés par rapport à celui des étoiles, selon une rotation autour 

de l'axe Y. Soit 0 -= 90° — i, alors: 

x1 	= x cos 0 — z/i.  sin 0 
	

(5.29) 

Yi = 
	 (5.30) 

z1 	= x sin 0 + cos 0 
	

(5.31) 

Finalement, une deuxième étoile a été rajoutée au système. Le rayon de son 

orbite doit également être spécifié. Son angle orbital 02 se calcule tout simplement 

à partir de 01  en lui ajoutant 180°. 

Il est à noter que selon les algorithmes utilisés dans le programme, pour une 

inclinaison 0° < i c 90°, les orbites sont parcourues dans le sens rétrograde (sens 

horaire), ce qui est contraire à la convention astronomique. 



1 1 0 

D u p oi nt d e v u e d u pr o gr a m m e, il s' a git d o n c d e f air e u n e b o u cl e e xt er n e 

q ui f ait l e s c al c ul s p o ur u n e p o siti o n s ur l' or bit e, p ui s u n e b o u cl e i nt er n e q ui f ait 

d' a b or d l e s c al c ul s p o ur u n e pr e mi èr e ét oil e, p ui s p o ur l a d e u xi è m e. L or s q u e l e s 

c al c ul s p o ur l e s d e u x ét oil e s à u n e p h a s e d o n n é e s o nt t er mi n é s, l e s p ar a m ètr e s 

d e St o k e s d e s d e u x ét oil e s s o nt a d diti o n n é s p o ur tr o u v er l e s p ar a m ètr e d e St o k e s 

r é s ult a nt s. O n c al c ul e e n s uit e l a p ol ari s ati o n et l' a n gl e d e p ol ari s ati o n. 

5. 5 Di f f u si o n d e T h o m s o n 

P o ur c o m p ar er l e s c o ur b e s c al c ul é e s p ar l e pr o gr a m m e a v e c l e m o d èl e d e 

B M E ( Br o w n, M c L e a n et E m sli e 1 9 7 8), l e pr o gr a m m e a ét é m o difi é p o ur c al c ul er 

l a diff u si o n d e T h o m s o n et n o n pl u s c ell e d e Mi e. 

L e s f or m ul e s utili s é e s, s e m bl a bl e s à c ell e s d e s é q u ati o n s 5. 2 4 et 5. 2 5, s o nt l e s 

r o e  E ( c os 2 0)( 1 — c 0s 2 0) e - n - T2  d v/ r2 * i w 

T o e E (i 1 + i2 ) e- 1 1-T2  d v Ir
2 

±  
1 6 7 r x n o 

s ui v a nt e s: 

Q =  

3  n z m a x 

( 5. 3 2) 

( 5. 3 3) U = 
2  1 6 7 r x 7,0  

T o e  E  (i1  - F. i2 ) e - n - T2  d v I r + 	 0 	  
0 n z m a x 

ro e Tc' E  ( si n 2 0)( c o s2  0 — 1) Cr1- T2  d v/ r 2  * i w 

5. 6 O r bit e s e x c e nt ri q u e s 

Fi n al e m e nt, l e s pr o gr a m m e s d e diff u si o n d e Mi e et d e T h o m s o n o nt ét é 

m o difi é s p o ur p o u v oir s p é cifi er d e s or bit e s e x c e ntri q u e s. E n c or e u n e f oi s, l e s p o-

siti o n s a n g ul air e s d e s ét oil e s v ari e nt d e 0 ° à 3 6 0 °, m ai s l a vit e s s e a n g ul air e n' e st 

p a s c o n st a nt e. P o ur c al c ul er l a p o siti o n d e l a pr e mi èr e ét oil e, il f a ut i ci utili s er 

u n al g orit h m e it ér atif ( v oir p ar e x e m pl e S m art 1 9 6 5). 



111 

Figure 5.3 - Orbite circulaire de centre C, orbite excentrique de foyer F et ano-

malie excentrique E. 

Soit: 

e: l'excentricité de l'orbite 

E: l'anomalie excentrique (voir figure 5.3) 

0: la phase orbitale 0 < < 1, qui est divisée en intervalles égaux (ce qui revient 

à dire que le temps est divisé en intervalles égaux) 

M: l'anomalie moyenne, M = 27r0 

Il faut résoudre l'équation de Képler: 

E — esinE = M 	 (5.34) 

On commence par trouver une approximation de E, notée Ect : 

E0  = M 	 (5.35) 

Puis on effectue les calculs suivants: 

Mo  = E0  — e sin El) 	 (5.36) 

(M  —  M0) 
AE0  = 

	

	 (5.37) 
1 — e cos E0  

E 	E3 + AE0 	 (5.38) 

E0  = E 	 (5.39) 

tant que 1A.E01 > 0.002. 



ri  -= 1 — e cos E 
(1 — e2 

arccos 
 

(5.40) 

(5.41) 

r2 = riMi/M2 (5.42) 

02  = 01  + 7r 	(5.43) rie 
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Ensuite on peut calculer les positions des deux étoiles en coordonnées po-

laires: ri  est le rayon orbital de l'étoiles primaire, r2  est celui de la secondaire et 

se calcule d'après le rapport des masses des deux étoiles, 01  et 02  sont les positions 

angulaires: 

On peut ensuite trouver les coordonnées cartésiennes des deux étoiles, dans 

leur référentiel: 

ri  cos 01  

ri  sin 01  

0 

(5.44) 

(5.45) 

(5.46) 

X2  = 

r 
Y2 — 

,Z2  «=-- 

r2  cos 02 

r2  sin 02 

(5.47) 

(5.48) 

(5.49) 

5.7 Fichiers de sortie 

Pour chaque phase orbitale, le programme sauvegarde dans un fichier la va-

leur de cette phase, les paramètres de Stokes Q et U, la polarisation P et l'angle de 

polarisation 0, l'intensité de la lumière diffusée par l'enveloppe et celle provenant 

directement de l'étoile, et ce, pour chacune des deux étoiles individuelles ainsi que 

pour la lumière combinée des deux objets. Un deuxième fichier contient également 

une copie des paramètres utilisés pour les simulations, tels les dimensions de la 

grille, de l'enveloppe et de la cavité, les paramètres orbitaux, les caractéristiques 

des grains, l'inclinaison, etc. Un dernier fichier contient également les positions 

(x, y, z) des deux étoiles, pour pouvoir vérifier les calculs d'orbite. Toutes ces 

informations sont par la suite mises sous forme de graphiques. 
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Chapitre 6 

Variations polarimétriques d'étoiles binaires. I. 

Simulations numériques pour des étoiles en orbites 

circulaires ou excentriques dans des enveloppes à diffusion 

de Thomson 

Ce chapitre présente un article qui a été accepté le 15 mars 2000 pour pu-

blication dans le numéro de juillet 2000 de la revue Astronomical Journal. Pour 

faciliter la lecture, la présentation a été légèrement modifiée par rapport à celle 

utilisée pour la soumission: certaines informations destinées à l'éditeur ont été 

ôtées et les légendes des figures ont été mises sous chaque figure. 
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Polarimetric variations of binary stars. I. Numerical 

simulations for circular and eccentric binaries 

in Thomson scattering envelopes 
N. Manset and P. Bastien 

Université de Montréal, Département de Physique, and Observatoire du Mont 

Mégantic,  

 

ABSTRACT 

We present numerical simulations of the polarimetric variations produced 

by a binary star placed at the center of an empty spherical cavity inside a cir-

cumbinary ellipsoidal and optically thin envelope. Thomson single-scattering is 

considered. The orbits are circular or eccentric. The mass ratio (and luminosity 

ratio) is equal to 1.0. 

As a function of the orbital (and envelope) inclination, the polarization fol-

lows a sin2(i) law. High polarization levels will result from a high inclination, a 

high optical depth, a flat envelope, or a big central cavity. Polarimetric variations 

are more apparent for a low inclination, a high optical depth, a flat envelope, 

a small cavity, or an orbit which brings the stars close to the inner edge of the 

cavity. 

It is then shown that the BME model (Brown, McLean & Emslie 1978) can 

be used to find the orbital inclination if it is k 45°. The geometry (flatness of 

the envelope, size of the central cavity) and size of the orbit have no significant 

influence on the inclination found by the BME model. 

For eccentric orbits, single-periodic variations appear for eccentricities as low 

as 0.10. As the eccentricity increases, these single-periodic variations dominate 

over the double-periodic ones. The inclinations found by the BME model with the 
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first-order coefficients are then more reliable than those found with the second-

order coefficients, especially for the highest eccentricities. For low eccentricities, 

e 	0.3, the inclinations can be found with the first or second-order coefficients, 

if i > 200  and i > 45° respectively. For the high eccentricities, 0.3 < e < 0.6, only 

the first-order coefficients should be used, if i > 100 . 

Since with polarimetric observations the true inclination is not known a 

priori, we discuss how to use the BME model in that context. 

Subject headings: binaries: close — circumstellar matter — methods: nume-

rical — techniques: polarimetric 

6.1 Introduction 

The light from stars surrounded by circumstellar matter (electrons, dust 

grains, etc. in the form of disks, streams, shells, etc.) is often polarized linearly 

by scattering processes. The polarization is a function of the nature and number 

of the scatterers, their spatial distribution in the circumstellar environment, and 

the viewing geometry. 

If such stars are in binary systems, the polarization will in general vary with 

the orbital phase, because of changes in the geometry as viewed by the observer, 

and thus of the scattering angle. A study of the polarimetric variations could 

in principle give information about the scatterers and/or the geometry of the 

circumstellar environments. 

A few theoretical models describe polarimetric variations in such binary 

systems, and can usually be used to find the orbital inclination. Such information 

is very valuable, since it can lead to the determination of the absolute masses of 

the stars. Rudy & Kemp (1978) have presented a method that can give the orbital 

inclination if the following assumptions are made: 1) the circumstellar material 
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is optically thin so only single scattering need to be considered, 2) the material 

distribution must be mirror symmetric with respect to and confined to the orbital 

plane, but otherwise arbitrary, 3) the scatterers are electrons, or any particle with 

a Rayleigh cross section, 4) photometric variability must be low, 5) eclipses of the 

scattering regions do not occur, 6) stars do not need to be point-like, but only 

symmetric with respect to the orbital plane, and 7) the orbits are circular. 

In the plane of the Stokes parameters Q and U, the polarization as a function 

of time traces an ellipse, twice per orbit, and the eccentricity of this ellipse depends 

only on the orbital inclination. The inclination found is independent of size, shape 

and position of the circumstellar region (Rudy & Kemp 1978). 

A more often used method is that of Brown, McLean & Emslie (1978, he-

reafter referred to as BME), who use a first and second-order Fourier analysis of 

the Stokes curve to find, in addition to the orbital inclination, moment integrals 

of the distribution, if the same assumptions as in Rudy & Kemp (1978) are made, 

except that 1) the scattering envelope can have an arbitrary shape not necessarily 

confined to the orbital plane, but must be static and corotating, 2) the scatterers 

are electrons, and 3) the stars are point-like. 

Extensions of these models were studied afterwards. Brown et al. (1982) re-

laxed the assumption of corotation and studied the case of a localized scattering 

region in an eccentric orbit about a point source. They showed that erroneous 

inclinations can be found if a circular orbit is assumed whereas in reality it is 

eccentric, and gave a new set of equations to find the inclination. On the other 

hand, Dolan (1984) found that the BME model with its Fourier coefficients ana-

lysis is an acceptable method to find the properties of scattering regions in close 

binaries having eccentric orbits where the light of the primary star is Thomson or 

Rayleigh-scattered off a circumstellar envelope surrounding the secondary. Still, 

the simple analysis of the geometry of the ellipse traced in the QU plane (as 

in Rudy & Kemp 1978) is not reliable. For other scattering processes, Simmons 
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(1983) found that the BME model can be used to find the inclination and certain 

moments of the density distribution for Mie scattering (on spherical dust grains) 

and a specific geometry where a circumstellar envelope is internally or externally 

illuminated by only one star of the binary system, the second stars light being 

neglected. 

Here, we want to investigate if the BME model can be used for short-period 

binary young stars, where both stars are in a cavity at the center of an ellipsoidal 

envelope made of dust. These binaries often have non-circular orbits, and Mie 

scattering dominates the polarization processes. Since the combination of these 

parameters (circumbinary envelope, eccentric orbits, Mie scattering) has not yet 

been studied in relation with the BME model, we decided to undertake numerical 

simulations to produce polarization curves, and then study to what extent the 

BME model could find the true orbital inclination. 

In this paper, we present our scattering numerical model, and results of 

Thomson scattering simulations. Starting with circular orbits, we investigate the 

effects of the orbital inclination on the average polarization and polarimetric 

variations (section 6.4.2), and on the inclination found by the BME model (section 

6.4.3), the effects of optical depth, geometry of the envelope and size of the 

orbits inside the central cavity (sections 6.4.4 to 6.4.6). We also examine the 

interpretation of the moment integrals of the distribution of scatterers as given 

by the BME model (section 6.4.7). 

We then study the effects of eccentric orbits on the behavior of the po-

larization and its suitability for analysis according to the BME model (section 

6.5). 

Future papers will present the results of Mie scattering (Manset & Bastien 

1999a, hereafter referred to as Paper II) and comparisons between simulations 

and polarimetric observations of binary young stars (Manset & Bastien 1999b, 
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hereafter referred to as Paper III). 

6.2 The scattering model 

The code used here to reproduce the polarimetric variations of binary stars 

in a circumbinary envelope is based on the one created by Zellner (1971) and 

later modified by S. J. Shawl (1972). Shawl's code computes the polarization and 

reddening of the light of a single point-like star which emits non-polarized light. 

This star is at the center of an ellipsoidal and optically thin envelope composed 

of spherical dust grains. Mie scattering (on spherical dust grains) is considered, 

in a single scattering situation. Shawl has used the code to study the polarization 

of late giant stars and supergiants (Shawl 1975a, 1975b). 

To study the wavelength dependence of the linear polarization of T Tauri 

stars, the code was modified by P. Bastien (1981), and a empty central cavity 

put in the envelope, which is relevant for the study of some binary stars in orbit 

at the center of an envelope. 

The code was further modified by N. Manset to consider Thomson or Mie 

scattering for two stars in orbit at the center of the envelope, the center of mass of 

the binary star being the geometric center of the envelope. Orbits can be circular 

or eccentric, in which case the periastron can also be specified. The mass ratio is 

assumed to be equal to 1.0. Both the Q and U Stokes parameters are calculated 

for different positions in the stars orbit, giving polarization and its position angle 

as a function of the orbital phase. 

6.2.1 Parameters 

The calculations are based on parameters related to the geometry and the 

nature of the envelope, the geometry of the orbits, and the size of the grid. The 
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geometry is specified by the three semi-axes of the envelope where the major axis 

has a value of 1.0, the three semi-axes of the central cavity again normalized to 

the envelope's major axis, and the inclination of the envelope (which is assumed 

to be equal to the orbital inclination). The orbits are characterized by their ec-

centricity, radius (or semi-major axis) normalized to the envelope's major axis, 

and periastron if necessary. The mass ratio is assumed to be equal to 1.0. 

With a envelope of radius 1.0, we usually take orbital radii or semi-major 

axes between 0.05 and 0.15. Since a binary composed of two 1 Mo stars in a 5 

day circular orbit will have an orbital radius ofg_,- 0.05 AU, the envelope of radius 

unity would then in fact have a physical radius of 1 AU. The 5 day orbit is of the 

same order as the periods of binary young stars that were studied polarimetrically 

(Paper III). This means we model the innermost part of a circumbinary envelope, 

where we suppose most of the scattering occurs (and polarization is produced). 

The nature of the envelope is characterized by the type of scatterers (elec-

trons or spherical dust grains), and the equatorial optical depth for a specific 

wavelength. For dust grains, the radius (in microns) and optical properties (com-

plex refractive index) must be specified. The size distribution of the grains is 

uniform, and so is the spatial distribution of the scatterers (electrons or grains). 

The grid size must also be specified. 

6.2.2 Scattering calculations 

A cubic lattice is set up with the specified dimensions. Depending on the 

size and geometry of the envelope, a scatterer is placed or not at each point of 

the lattice. 

For each scatterer in the envelope, the optical depth before and after the 

scattering is calculated, along with the scattering angle (light source-scatterer- 
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rage of one orbital period. For circular orbits, this is equivalent to dividing the 

angular position, which varies from 0° to 360°, into equal intervals. For eccentric 

orbits, an iterative algorithm which takes into account the orbital eccentricity 

and uses Kepler's law (see e.g., Smart 1965, pp 116-117), is used to compute the 

polar coordinates of the first star. After the spatial position of the first star has 

been found, the coordinates of the second star are calculated with a 180° diffe-

rence in angular position with respect to the primary star. Those coordinates are 

then projected from the stars system of coordinates into the plane of the sky 

(observer's system of coordinates) with use of the orbital inclination. 

The orbital semi-major axis must be specified, and is here taken to be smaller 

than the size chosen for the central cavity. Since our ultimate goal is to study the 

polarization of short-period binary stars surrounded by envelopes of dust grains, 

and since we expect these stars to evacuate a spherical region around them, due 

to the high temperature near the photospheres, we keep the same geometry for 

our study of Thomson scattering envelopes. 

To find an orbit size physically compatible with the chosen cavity size, we 

used the numerical simulations by Artymowicz & Lubow (1994), who investigated 

the gravitational interactions between binary star systems and circumstellar or 

circumbinary disks, and found the gap sizes as a function of binary mass ratio 

and orbital eccentricity. As can be seen in their Table 1, the mass ratio of the 

binary in a circular orbit does not change the gap size much; r/a, the ratio of r, 

the radius of the inner edge of the circumbinary disk, to a, the semi-major axis 

of the binary orbit, is r-z_-, 1.7. Then, we used their Table 3 which gives the gap 

size, r/a, as a function of eccentricity e and mass parameter p, -= m2 / (m1  ± m2) 

to make a crude estimation of r/a as a function of eccentricity. The Artymowicz 

& Lubow (1994) data and our fit is presented in Fig. 6.1. 

For p, = 0.3 (which is equivalent to m2/m1  = 0.43), the fit gives r/a =-

1.8 + 1.6.\/é; for i_i, = 0.1 (m2 /m1 = 0.11), r/a = 1.8 + 1.2-Vi. Since we assume a 
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mass ratio of m2 /mi  -=- 1.0 and need only an estimate of the gap size, we adopt 

the relation r/a -= 1.8 + 1.6 Vi, where r -= 0.2 (or 20% the size of the envelope's 

major axis) for most of our simulations, and 0.0 < e G 0.6. The orbital semi-

major axis al  for the primary star is then: 

reavity 	77-12/mi  a1=  (1.8 + 1.6N/é) (m2/mi  + 1) ' 
and for the secondary star, a2  = ai/(m2/mi). 

(6.3) 

Even though we have an estimate of the expected size of the cavity based 

on physical stability considerations, we nevertheless investigated the effects of 

varions orbital radii on the polarimetric variations (section 6.4.6). 

6.2.4 Canonical simulation 

We define here the "canonical simulation" as one having the following pa-

rameters: an envelope with axis 1.0, 1.0 and 0.25 (also referred to as a 25% flat 

envelope), a spherical cavity with radius 0.20 (also referred to as a 20% cavity), 

an optical depth. of 0.1, a grid size of 65 (see justification in Section 6.4.1). 

6.3 The BME model 

We use the BME model, which gives, in addition to the orbital inclination, 

parameters related to the distribution of scatterers in the circumstellar environ-

ment. The scatterers are not restricted to the orbital plane. The stars are point-

like. The circumstellar medium must be optically thin, so only single scattering 

needs to be considered. The shape of the circumstellar envelope is arbitrary. The 

scatterers are electrons. 

Observations are represented as first and second harmonics of A = 27r0, 

where 0 is the orbital phase: 
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Q 	----- go ± q1  cos A ± q2  sin A + q3  cos 2A + q4  sin 2A, 	(6.4) 

U = uo  + ui  cos A ± u2  sin A + u3  cos 2A + u4  sin 2A. 	(6.5) 

Non-linear weighted least-square fits are performed on the observational or 

simulated data to determine the coefficients qi  and u , i = 0, .., 4. This is then 

compared to the following formulas: 

Q = 7-0  [(1 — 3-yo) sin2  i ± sin 2i(-yi cos A — -y2  sin A) — 	 (6.6) 

(1 + c0s2  i) (73  cos 2A — -y4  sin 2À)], 

U = 2T0  [sin 	sin A + -y2  cos A) — cos i(73 sin 2A + -y4  cos 2À)], 	(6.7) 

where i is the orbital inclination, and the 	are moments of the scatterers dis- 

tribution. yi  and 72  are related to the distribution of scatterers out of the orbital 

plane, 	being for matter distributed on a line between the two stars, and 72 

on a line perpendicular to it. The degree of asymmetry is given by (732.  + 	'y3  

and -y4  are related to the matter close to the orbital plane, 73  being for matter on 

lines between the stars and perpendicular to it, and -y4  for matter on lines at 45° 

to the latter. The degree of concentration of the matter toward the orbital plane 

is given by (-yj + 7,24 ). 

The inclination can be found with the first (Equation 6.8) or second (Equa-

tion 6.9) order Fourier coefficients, although it is expected that second order 

variations will dominate. 

[1 — cos ir 

4  

(ui + q2)2  + (u2 — q1)2  (6.8) 

(6.9) 

[1 + cos i 
r 1 - COS 

(u2 + qi)2  + (ui — q2)2  
(u3 + q4)2  + (u4 — q3)2  

[1 ± COS (u4 + q3)2  + (u3 — q4)2  
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In an alternative representation, the eccentricity of the ellipse in the QU 

plane is related to the inclination. For the D ellipse: 

For the 1) ellipse: 

sin2  i 
e = 	 

2 — sin2  i • 
(6.10) 

e = sin i. 	 (6.11) 

6.3.1 The uncertainty and confidence intervals for the inclination 

found by the BME model 

There are a few different methods to evaluate the uncertainty or confidence 

interval for the inclination found by the BME model (the authors of the BME 

model did not themselves propose such a method). 

In their model of the polarimetric variations of binary stars surrounded by 

circurnstellar material, Rudy and Kemp (1978) use a second-order fit to find the 

eccentricity e of the QU loop, which is related to the orbital inclination i by 

Equation 6.10. The error on i is then computed from the one on e, which in 

turn is the formal error found by the propagation of errors on the regression 

coefficients. It should be noted that this formal error does not take into account 

the errors due to incorrect modeling. 

Simmons, Aspin & Brown (1980) have shown that taking only the formal 

error, and ignoring the effects of noise and incorrect modeling can lead to an 

underestimation of the confidence interval for i. As explained in their paper, the 

correct way to know if a model is acceptable is to find over what range of para-

meters (for e.g., the inclination) the model makes predictions that are within the 

observational errors. So they propose an analytic method for finding the optimum 

fit to the data, using a x2  measure of acceptance. The confidence intervals found 
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where o is the observational error on the polarization, 

0-0 	cfnec(i) DQ (6.12) 
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then give the range of i over which the model provides an acceptable fit to the 

data. 

This method (hereafter the ASB method) was applied by Aspin, Simmons 

& Brown (1981) to find the standard deviation necessary, a, to determine the 

inclination to ±5°, with a 90% confidence level. In practice, these calculations 

give the lowest possible inclination that can be reliably found according to the 

quality of the data at hand (number of observations, observational errors, am-

plitude of the polarimetric variations). Using the following approximate relation 

where the subscript o refers to the observations: 

A 	max — C2 rninl lUrnax , = 
4 

 

(6.13) 

 

No  is the number of observations, N = 40 (the number of bins in the simulations 

by Aspin et al 1981), a value for o-7 ,„(i)/A(i) is found. It then gives, by using 

the Table 1 in Aspin et al. (1981), the lowest possible inclination that can be 

determined from the observations with a ± 5° accuracy at a significance of 10% 

(meaning that the true inclination has a probability of 90% to be in within 5° of 

the value returned by the BME model). 

This method is useful to ascertain what can be done with the data, but does 

not actually give, for a given set of observations, a precision on the inclination 

found by the BME model, nor does it tell if the inclination could still be found 

to, say, ±100 , or with a lower significance. 

Wolinski & Dolan (1994) have also studied the confidence intervals for orbital 

parameters determined polarimetrically. They used Monte Carlo simulations for 

two stars in circular orbits and for which circumstellar material is found on a line 

joining the two stars. To these synthetic polarimetric curves, Gaussian noise was 



127 

added, and the result analyzed with the BME model. These results are inverted, 

and with the use of four graphs, each for a specific quality of data, one can estimate 

the confidence intervals for the orbital inclination returned by the BME model, 

and also for S-2 (which is twice the position angle of the angular momentum vector 

of the binary system as projected onto the plane of the sky; Brown, McLean & 

Emslie 1978) and A2 (related to the orbital longitude of the scattering region). 

With their Fig. 5, one can find, for a given standard deviation over amplitude of 

the variations ratio, the critical value of inclination below which the lu confidence 

interval extends to i = 00. This method (that we will call the WD method) is 

again useful to ascertain what can be done with the data. Fig. 4 of that same 

paper gives, for four levels of data quality (DQ, Equation 6.12), the la and 2u 

confidence intervals on the inclination found by the BME model. These graphs can 

be used to read confidence intervals, although interpolation between the curves 

is necessary to get confidence intervals that go with the quality of the data at 

hand. 

The method which we use gives an uncertainty on the inclination, as cal-

culated with the method of propagation of errors applied to Equations 6.8 and 

6.9 (see St-Louis et al. 1988). The Fourier fit returns the parameters qo  — q4 , 

u0  — u4, and their errors, which are then used to calculate an error on i. These 

uncertainties depend indirectly on the number of data points, their uncertainty, 

the amplitude of the variations. To diminish the uncertainty on the inclination 

found, more data can be acquired, and/or the accuracy must be increased. The 

method used is then similar to the one by Rudy & Kemp (1978). 

The data points generated by the scattering model are fitted with Equa-

tions 6.4 and 6.5. The parameters of the fit are coefficients analyzed with the 

BME model using specifically the formulas given in Drissen et al. (1986) and 

Bastien (1988). The data points from the scattering model have been attributed 

an uncertainty of 0.02%, which is typical of polarimetric observations that will 
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be presented in a future paper. 

6.4 Thomson Scattering, circular orbits 

6.4.1 Choice of grid size 

A preliminary step to the numerical calculations was to determine a suitable 

grid size, one with which the BME model would find an orbital inclination close 

enough to the real inclination (say, within gz-i 2°). We took an envelope flattened 

by 25% with a central cavity of 20%, inclined at 60° and 80°. The equatorial 

optical depth at 7000 Å was 0.1. Both circular orbits had a radius of 0.10. We 

calculated models with grid sizes (radius) 25 to 95, by steps of 10. The results of 

the simulations, in which no noise was introduced, were used as input data for 

the BME model. The orbital inclinations found by the BME model are presented 

in Table 6.1 and Fig. 6.2. 

As can be seen in the table and figure, the orbital inclinations are usually 

slightly underestimated, a point we will discuss later. More importantly, we found 

that a coarser grid (e.g., grid size of 35) could give more erroneous results than a 

finer grid. Since the solutions get asymptotically closer to the true inclinations, 

we chose a grid size of 65, for which the inclination is within 1° of the true value, 

and the calculations can be performed in reasonable times. 

6.4.2 Effect of true orbital inclination on the level of polarization and 

on polarimetric variations 

We then tested the BME model for parameters for which it has been de-

signed. We used the "canonical" simulation. Fig. 6.3 presents the output for a 

canonical simulation with an inclination of 80° and an orbital radius of 0.05 (with 
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respect to the envelope's major axis, which has a value of 1.0). 

The top graphs show the polarization P and its position angle 8, and the 

Stokes parameters Q and U as a function of the orbital phase. Below, we show 

the same data but in the QU plane. The polarimetric variations are double sine 

waves, which translate to an ellipse that is traced out twice per orbit in the QU 

plane. The center of the ellipse gives the average value of the polarization and 

the size gives the amplitude of variations. 

Fig. 6.4 shows 5 canonical simulations in the QU plane. We can see that the 

average Stokes parameter U is zero and that the position angle is 90°, parallel to 

the projection of the main axis of the envelope, as is expected from a geometry 

oriented in the plane of the sky in an East-West direction. If the projection of the 

shape of the envelope had had its main axis oriented at 45°, then the Q parameter 

would have been zero on average. 

It is then seen that as the inclination decreases from 90° (edge-on) to 0° 

(pole-on), the polarization decreases, following a theoretical law that can be found 

for example in Brown & McLean (1977): the residual polarization (sum of pola-

rization of the scattered light and the unpolarized light from the star) scales as 

sin' (i). 

With a 90° inclination, the U parameter is null, and only the Q parameter 

varies. As the inclination decreases, both Q and U parameters vary, and more so as 

the inclination decreases. It should be noted that the amplitude of the variations 

in position angle become apparent (> 10°) only for the lowest inclinations (in 

general, i 	10 — 20°). 

Fig. 6.5 shows the same simulations in individual plots, with the same scale 

for the Q and U axis. Note that as the inclination decreases, the closed loop starts 

from an ellipse (or a straight line for i = 90°) to a shape almost indistinguishable 

from a circle (for i 	40°). 
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6.4.3 Effect of the true orbital inclination on the inclination found by 

the BME model 

These canonical simulations were then analyzed with the BME formalism 

to investigate if the BME model could find the orbital inclinations put in the 

simulations. As can be seen in Table 6.2 and Fig. 6.6, the BME model can find 

orbital inclinations no lower than 45° for the best cases. Thus lower inclinations 

are "harder" to deduce from the data. 

Similar results were found by others. Aspin, Simmons & Brown (1981) de-

termined that the required accuracy of polarimetric observations must be greater 

for low inclinations than for higher ones, which is another way of saying that 

lower inclinations are harder to deduce. Simmons, Aspin & Brown (1982) found 

that there exists a statistical bias that will make the BME model find orbital 

inclinations higher than the true value. This bias is more pronounced for high 

noise level and low inclinations. Thus low inclinations will rarely result from the 

BME model, even if the true inclination is low. Wolinski & Dolan (1994) deter-

mined the confidence intervals for the inclination (and other parameters found 

by the BME model) for different values of observational accuracy, amplitude of 

polarimetric variations and number of data points. They found that even for very 

high quality data, very low inclinations can not be deduced accurately from the 

polarimetric observations. All these studies concur with what we have found. 

Since the inclination is determined by the shape of the QU loop, Fig. 6.5 

explains why the inclination can not be found for low inclinations. When the 

inclination is low, the shape of the QU loop is so close to a circle that it can not 

be distinguished from one, hence the inclination found isR.,-' 40°. 

This complicates the analysis of real observations since the true inclination 

is what one hopes to find from the BME model, and there is no way to know if 

the BME model will be able or not to produce useful information. This will be 
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discussed further in Section 6.8. We now explore how the BME model is affected 

by varions parameters. 

6.4.4 Effects of optical depth 

We then investigate up to which optical depth the BME model can be used. 

Canonical simulations were calculated with equatorial optical depths of 0.05, 0.10 

and 0.5, although the (single) scattering model should not be used for high optical 

depths (7 k 0.10). 

Fig. 6.7 presents the orbital inclinations found by the BME model for these 

simulations. Even though an optical depth of 0.5 is not realistic because multiple 

scattering becomes non negligible for values '7-  k 0.10, our calculations show that 

the inclination can be recovered for all (small) values of optical depth for which 

single scattering only is appropriate. 

As the optical depth increases, the average polarization also increases, e.g., 

from 0.40% to 2.76% for a 80° inclination, which is an expected result. The 

variations in Q and U also increase. 

6.4.5 Effects of the geometry of the envelope 

We tested the effects of the geometry of the envelope (degree of flatness and 

size of central cavity) on the level of polarization and polarimetric variations, 

and also if the geometry could influence the orbital inclination found by the 

BME model. 

We investigated the effects of the flatness of the envelope by simulating 

the polarimetric variations for envelopes of 25% (canonical simulation), 50% and 

75% flatness with a 20% cavity size (i. e., with a radius 20% of the value of the 
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envelope's major axis), and the effects of the size of the cavities with sizes 10%, 

20% (canonical simulation), 30% and 40% for a 50% flat envelope. The size of 

the orbit was kept at 0.05 in radius. The results (average polarization, amplitude 

of the variations in P and 0) are presented in Tables 6.3 and 6.4. 

As the envelope becomes more spherical (see Table 6.3) the level of pola-

rization decreases, which is an expected result since polarization is a diagnostic 

of asymmetries. Also, the size of the QU loop (or amplitude of the polarimetric 

variations) decreases slightly. 

For a 50% flat envelope, the polarization increases with the size of the cavity 

(see Table 6.4). For example, with i = 800, P = 0.49%, 0.55%, 0.63% and 0.74% 

for cavities of, respectively, 10%, 20%, 30% and 40%. Again, the increasing po-

larization is a consequence of the increasing asymmetry introduced by a bigger 

and bigger cavity (which is here spherical) inside a not-quite spherical envelope. 

As the size of the cavity increases, the size of the QU loop decreases. 

Thus a flatter envelope will have a higher level of polarization and amplitude 

of polarimetric variations. Big cavities have the highest levels of polarization but 

show the lowest polarimetric variations. The first result may be in contradiction 

with the simulations for multiple Mie scattering in circumbinary shells made by 

Berger & Ménard (1997), who showed that a circumbinary dusty disk flatter than 

10% will not produce detectable polarimetric variations, whereas we have found 

that the flatter the envelope, the more important are the polarimetric variations. 

The polarization varies as sin2 (i), irrespective of the geometry (ellipticity of 

the envelope or size of the cavity). 

Results for the inclination found by the BME model are presented in Fig. 6.8. 

The shape of the envelope and the size of the cavity do not influence the capability 

to find the inclination, as has been found by Rudy & Kemp (1978), except for very 

small cavities of 10%. For those, the inclination is overestimated, and a deviation 
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appears for inclinations as high as 700. This is due to the finite grid size, since 

for a bigger grid (95 in radius instead of 65), the discrepancy appears for a lower 

inclination (i 	50°). 

6.4.6 Effects of the size of the orbits 

Even though we have a crude estimate of the size of the orbits relative to 

the size of the cavity (using the results from Artymowicz & Lubow 1994), we 

investigated the effects of orbital radius on the level of polarization, its variations 

and the inclination found by the BME model. We simulated the polarimetric 

variations with an envelope 25% flat, a cavity of 20%, and orbital radii of 0.05, 

0.10, and 0.15, and with a 50% envelope, 40% cavity and 0.10 orbital radius. 

As can be seen in Table 6.5, the average level of polarization decreases 

slightly as the orbital radius increases, but the amplitude of the variations in-

creases significantly. For an orbit that comes close to the inner edge of the cir-

cumbinary disk, the polarimetric variations are most apparent. 

Although the polarimetric behavior is modified by the size of the orbit, the 

inclination found by the BME model is affected by a few 	4) degrees only. 

6.4.7 Interpretation of the moments 7, 

Four parameters returned by the BME model, 1-071, 7072, '7173, and ro-y4, are 

related to the distribution of the scatterers in the circumstellar environment. The 

interpretation of these parameters is not easy since each represents the sum, over 

the two stars and weighted according to the brightness of each one of them, of 

optical depths integrated over solid angle with various weightings over direction. 

The determination of these parameters can give information on the general form 

of envelope, but it should be kept in mind that very different distributions may 
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still result in the same values for these parameters. 

In addition to that, the To-y, parameters depend on the position of the stars 

in the envelope, and are calculated in the reference frame of each star. As a conse-

quence, the information we can retrieve on the envelope does not only depend on 

the distribution of the scatterers as if the stars did not exist, but does depend on 

the position of the stars inside that envelope. Indeed, we have checked that the 

values of the Tcryi do change as the orbital radii (the position of the stars inside 

the envelope) change. 

This makes inferring the envelope's geometry much less straightforward than 

one might expect. 

In the interpretation Brown, McLean & Emslie (1978) make of their equa-

tions, the asymmetry with respect to the orbital plane introduces first harmonic 

variations and is measured with the quantity 7-0G =\ITH + 	which is ex- 

pected to be equal to zero for a symmetric envelope. The concentration towards 

the orbital plane introduces second harmonic variations and is measured with 

the quantity T0 H = 	+ 	If the circumstellar distribution of scatte- 

rers is symmetric and concentrated towards the orbital plane, we expect to have 

7-0H » 7-0G. 

For our simulations, the BME model recognizes that the envelope is symme-

tric with respect to the orbital plane since it finds ToG = O. For 7-0H, the values 

are of the order of — 10' — 10, and there are fluctuations by a factor 1.5. A 

crude estimation of the effects of the uncertainties returned by the BME model for 

the Fourier coefficients (Equations 6.4 and 6.5) indicate the differences between 

the various values are probably not statistically significant, although these values 

are not random (see Fig. 6.9), which indicates the calculations are not dominated 

by observational or numerical errors. There are no clear tendencies for variations 

of T0H with the shape of the envelope, but smaller cavities yield higher values of 
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'ToH 

A few sources (Bastien 1988, Koch et al. 1989) give synthetic tables of the 

parameters returned by the BME models. The values of roG and 7-0 H are of the 

order of 10 — 10, similar to what is found from the simulations, with usually 

ro H > roG (by a factor of 2-10) but it is not clear how to interpret these numbers 

(for example, what should the value of roG be for an asymmetric envelope? ten 

times the value of roH? 1000 times?). 

To investigate the significance of roG and roH, we made simulations with 

very asymmetric geometries. We used 50% flat envelopes with 20% central ca-

vities, and removed the lower (with respect to the orbital plane) half of the 

envelope. We expected to see strong first-harmonic polarimetric variations and 

a non-zero value for roG, since the geometry was very non-symmetrical with 

respect to the orbital plane. But these asymmetric envelopes did not introduce 

first-harmonic variations and whole or truncated envelopes have roG =- O. For 

7-0 H, low-inclination envelopes, whole or truncated, have similar values, but as 

the inclination increases, the truncated envelopes show values up to a factor of 

2.5 smaller. 

We discovered these comments on asymmetries, first-harmonic variations 

and the value of roG are valid only for the light of one star at a time, at least 

with the simulations we made. If we look at the results for one star only (as if 

the secondary was not luminous), we find that the polarimetric variations are 

single-periodic only (see Fig 6.10); there are no double-periodic variations, which 

appear only when we add the combined light of the two equal-mass (and equal-

luminosity) stars. The parameters 7-0H for the binary or any of the two stars 

considered separately are equal; roG for any of the two stars is not equal to zero. 

The effects of asymmetry are thus seen only in the polarization of the individual 

stars. This indicates that the interpretation of 7-0G and roH presented by Brown, 

McLean & Emslie (1978) is restricted to one single point source and might not 
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always be generalized to the light of a binary system. 

For real polarimetric observations, it should be kept in mind that the para-

meters returned by the BME model in relation with the geometry of the envelope 

do depend on the geometry, but also on the contribution of each star to the 

polarimetric curve (its luminosity) and its position in the envelope. 

6.5 Thomson scatterin.g, eccentric orbits 

As seen in Section 6.4.6, how close a star comes to the inner edge of the cavity 

affects the level of polarization and polarimetric variations. For non-circular or-

bits, we expect the orbital eccentricity and periastron, which modify the distance 

between the stars and the inner edge of the cavity, to modify the polarimetric 

variations. 

6.5.1 Effects of eccentricity on the level of polarization and on pola-

rimetric variations 

To investigate the possible effects of non-circular orbits on polarimetric ob-

servations, canonical simulations were performed with orbital eccentricities of 0.1 

to 0.6. It should be noted that in these simulations, the orbital semi-major axes 

have been adjusted according to the eccentricity (i.e., decreased with increasing 

e, as in Equation 6.3) so the stars came at about the same distance from the 

inner edge of the disk, irrespective of the eccentricity of their orbit (the maxi-

mum distance between the center of the envelope and any of the two stars was 

always g.-, 0.055). This was done so we could study the influence of the eccentricity 

without liaving to deal with the influence of how close the stars come to the inner 

edge of the circumbinary envelope. 

Fig. 6.11 to 6.14 present the polarimetric variations as a function of orbital 
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phase, and QU plots for an inclination of i = 800 , and various eccentricities. 

The eccentricity has no significant influence on the average level of polari-

zation, but does change the amplitudes of the polarimetric variations: the ampli-

tudes decrease as the eccentricity increases. 

We have seen with circular orbits that the amplitude of variations depends 

on how close the stars come to the inner edge of the envelope (at the apastron 

for non-circular orbits): large polarimetric amplitudes will result if the stars are 

close to that edge (further from the center of the envelope). Here, we see that 

the variations also depend on how close to the center of the envelope the stars 

come (the periastron). For a fixed apastron, stars in high eccentricity orbits will 

come closer to the center of the envelope than stars in less eccentric orbits. So, 

for non-zero eccentricity, the orbits that will show the least variations are those 

that get closer to the center of the envelope: the high eccentricity orbits (compare 

Fig. 6.11 to 6.14). 

As can be seen in Fig. 6.11 to 6.14 (compare with Fig. 6.3) and in Table 6.6, 

as the eccentricity increases, the 2A variations that are dominant for low eecentri-

cities give way to 1A variations. Moreover, higher harmonics appear; a fit with 1A 

and 2A is not sufficient to reproduce the polarimetric curves, so 3A and 4A har-

monics are needed. Brown et al. (1982) had also found, for a different geometry, 

that first (and third) harmonics appear when e 0. 

In the QU plane, as the eccentricity increases, the two loops of the QU closed-

curve separate from each other. This behavior is due to the presence of harmonics 

other that the 2A harmonies. Brown et al. (1982) and Dolan (1984) had found 

that as the eccentricity increases, two loops appear, and one is always contained 

inside the other. We see a similar, though not exactly identical, behavior. 
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6.5.2 The BME model and non-circular orbits 

We now want to answer the following question: can the BME model be used 

to find the orbital inclination for non-circular orbits? 

As is usually done, we looked at the results obtained from the second-

harmonie coefficients. Compare Fig. 6.15 with. Fig. 6.6. We see significant de-

viations for e = 0.5, so in the case of a binary with known eccentricity e k 0.3, 

the second-harmonic coefficients from the BME model are not reliable for finding 

the orbital inclination. 

Interestingly, when considering the first harmonics and the results from the 

BME model, the inclinations found are closer to the true values than for the 

second harmonics. See Fig. 6.16. 

For all eccentricities, the BME model has diffieulty to find the lowest in-

clinations (i < 200), especially for the lowest eccentricities. The first harmonics 

which are much better than the second harmonies for eccentricities e > 0.3 seem 

to have difficulties for i 	80°. To find out if the anomaly for i = 80° could 

be due to the finite grid size, we used the canonical model with an eccentricity 

of 0.5 and a grid size of 95. The higher resolution does not significantly change 

the inclination found with the second-order parameters, and for the first-order 

harmonic, the problem with i = 80° persists. 

It thus seems that for high eccentricity orbits, the first harmonic results from 

the BME model should be used, as opposed to the second harmonics results used 

for circular orbits. Specifically, for 0.0 < e < 0.3, the second harmonies should 

be used, and the results considered reliable if the inclination found is above 45°. 

Alternatively, the first harmonics can be used, and the results considered reliable 

if the inclination found is higher than 20°. For high eccentricities, 0.3 < e < 0.6, 

the first harmonies only can be used, and the reliable inclinations will be > 10°. 
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Results for high eccentricities are even more reliable than for circular orbits, for 

which only i > 45° can be found. 

6.5.3 Effect of periastron 

We investigated if the longitude of the periastron, Ap, could influence the 

inclination found by the BME model, although it should not. 

For an eccentricity of e = 0.3, we made simulations with periastrons of 0°, 

30°, 45°, 60°, 90°, 120°, 135°, 150°and 180°. Fig. 6.17 presents these simulations 

in the QU plane. We see that the point where the loop crosses over itself moves 

on the outer loop. 

The inclinations found with the second or first harmonics can differ by as 

much as 8° for different periastron positions. 

Fig. 6.18 to 6.20 present the polarimetric variations as a function of orbital 

phase, and QU plots for longitudes of periastron 4 = 30°, 60°, 90°. 

6.6 Extrapolation to the case m2  << mi 

Since the code returns the polarimetric curve for each star in addition to the 

combined curve for the binary, it is possible to investigate what would happen if 

the secondary star were much less luminous than the primary, so that its effects 

on the polarization could be totally neglected. 

For circular orbits, pure double periodic variations are again seen, but only 

for a pole-on situation (i rue — 0°). For the other inclinations, single-periodic 

variations appear due to a loss of symmetry (see Fig. 6.21). The BME model 

works as for the binary, i.e., for true k 45'; the inclination found from the primary 

star alone is exactly the same as the one found for the binary. 
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For an eccentricity of e = 0.3, the inclinations found by the BME model 

with the second-order coefficients are similar for the binary and the primary 

alone (there are slight differences of 	2°). But the results from the first-order 

coefficients do not work well anymore for 40° < true < 70°. 

For a high eccentricity of e = 0.6, the results from the second-order coeffi-

cients neither work for the binary nor the primary alone. The inclinations found 

with the first-order coefficients do not work well for high inclinations (itrue > 45°), 

whereas it did work well for the binary. 

6.7 	The effect of stochastic noise 

So far, all the analysis and conclusions were based on simulations in which no 

noise (or stochastic variability) was introduced. Observations of binary stars will 

most probably show some noisy variations that can be a consequence of errors of 

measurement and also stochastic (non-periodic) variations. We will now discuss 

the effects of stochastic noise (which causes dispersion about a mean polarimetric 

curve) on the inclination found by the BME model, whether it is instrument-

related or caused by source variability. 

We took the numerical simulations for circular orbits which showed the 

most apparent polarimetric variations, namely, with a 25% flat envelope, a 20% 

spherical cavity, an orbital radius of 0.15, and an optical depth of 0.10. For each 

simulated polarimetric curve, we produced 100 simulations by adding to each Q 

and U point random Gaussian noise with a standard deviation - noise of 0.01%, 

0.025% and 0.050%. Since the polarimetric variations of the non-noisy simulations 

had an amplitude of r.ì  0.10%, this corresponds to noise levels (standard deviation 

of the noise over the amplitude of the polarimetric variations) of, respectively, 

—10%, —25% and —50%. 
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As we add stochastic variations to the data, the distribution of the incli-

nations found by the BME model becomes larger and larger, and the average of 

the inclinations found over-estimates the true inclination, which is the result that 

had been found by Simmons, Aspin & Brown (1982). High inclinations are less 

sensitive to the noise. 

Since ape, the uncertainty on the inclination found by the BME model based 

on propagation of errors, depends on the uncertainty of the observations which 

can change from star to star, we instead evaluated how many times the BME 

model found the true inclination within +5° and ±10°. As expected, for high 

noise levels (high values of a-,02 „), the BME model does not often find the real 

inclination. In Table 6.7, we present these results in the following way: Column 

1, the true inclination of the simulation, column 2, o-na„, the standard deviation 

of the Gaussian noise added to the simulations, column 3, the amplitude of the 

polarimetric variations, column 4, the ratio of noise over variations, columns 5 

and 6, the percentage of simulations which found the true inclination within 5° 

and 10°. 

The same procedure was applied for the canonical simulation with an orbital 

radius of 0.05, which produces polarimetric variations that are 	times smaller. 

Noise at the r  10% and r  25% levels was introduced (i.e., stochastic variations 

with a standard deviation a-na„ of 0.001 and 0.0025%). The results are the same 

as for the preceding case. 

So the BME model will work if stochastic variations are not too important. 

With a noise level o-„i„ of 10% of the amplitude of the polarimetric variations, 

there are more than 55% chances that the inclination found will be within 5° of the 

true inclination, and 92% chances that it will be within 100 , for true inclinations 

above 45°. For a higher level of noise of 25%, no more than 40% of the inclinations 

found will be within 100  of the true inclination. 
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6.8 The uncertainty on the inclination found by the BME model 

As seen in the preceding section, aboi„, the level of noise, or stochastic va-

riability, on the data influences the capability of the BME model to find the true 

inclination. If there is too much stochastic variability, the BME model will find 

an inclination that is too high, and even sometimes, altogether wrong. 

We introduced earlier the subject of the uncertainty on the inclination found 

by the BME model. With simulations in which stochastic variations are introdu-

ced, and for which a certain observational uncertainty is assigned, we now inves-

tigate if the method of propagation of errors gives reasonable confidence intervals 

on the inclination found by the BME model, and if so, under what conditions. 

If there is a lot of scatter in the data (due to non-periodic events which cause 

polarization changes, or due to instrumental problems), the BME model will not 

work, whatever the observational uncertainty. It was determined earlier that a 

noise level over 25% will give correct results but not with good precision. 

For a noise level o-noi„ of 10% of the amplitude of the polarimetric variations, 

if the observational uncertainty is lower than this noise level, the uncertainty on 

the inclination o-pe  found by the BME model will be too small; for example, 

with stochastic variations of 0.01% for amplitude of polarization of 0.1% and 

an observational uncertainty of 0.005%, at an inclination of 45°, in only 74% of 

the cases the true inclination is within the ±3o-pe  boundaries given by the error 

found by propagation of the errors. For an inclination of 90°, only 86% of the 

simulations are within the +3o-pe  limits. So for very high precision measurements, 

the errors given on the inclination are too small because the stochastic variability 

introduces a small error on the inclination in the first place. 

If the observational uncertainty is similar to the level of noise a - noise (e.g., 

stochastic variations with a standard deviation of 0.01% with the same observa- 
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tional uncertainty) in 97% of the cases, the true inclination will be in the +3o-pe  

interval given by the propagation of errors. With slightly worse observations with 

an uncertainty of 0.02%, all cases are within +3crpe  and ±2o-pe, and 82% of the 

cases will be inside the ±lape  intervals. 

If the observation uncertainty is four times the standard deviation of the 

noise Cfnoise,  the uncertainty on the inclination will be so high 	300) that, of 

course, all cases will the the right inclination, considering the uncertainty interval. 

In relation with real observations, we conclude that levels of stochastic va-

riability anoise higher than 10% of the amplitude of the variations will prevent 

the BME model to find the right inclination. Also, observational uncertainties 

lower than the standard deviation of the noise anoise  will give, with the method of 

propagation of errors, uncertainties on the inclination ope  that are too small; but 

observational uncertainties similar to the level of noise will give reasonable ±3o-pe  

confidence intervals; observational uncertainties that are too high (low precision 

observations) will give uncertainties too high and useless. 

Our study of stochastic noise and observational uncertainty is different from 

the studies that have led to the ASB and WD methods. We have decoupled the 

stochastic noise (introduced by the instrument or the source), which produces 

scatter in the data and over which the observer has no control, and the obser-

vational errors (the error bars computed from photon statistics), which can in 

principle be decreased to get very high precision measurements. We have found 

that the level of stochastic noise is more important than the observational errors, 

in the sense that it is the stochastic noise that can prevent the BME model from 

working, even if the measurements are of very good quality. 
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6.9 Discussion 

The analysis of periodic polarimetric variations produced by binary systems 

is a potentially powerful tool to determine the orbital inclination and get a general 

picture of the circumstellar/circumbinary geometry, but one must be careful when 

analyzing polarimetric observations, because a feature in a polarimetric curve can 

have various causes. 

We have presented numerical simulations of the polarimetric variations pro-

duced by a binary star placed at the center of an empty spherical cavity inside a 

circumbinary ellipsoidal and optically thin envelope. We have considered Thom-

son single-scattering, circular and eccentric orbits, and equal mass stars. The size 

of the orbits wasg_,- 10% of the size of the envelope, which means we only modeled 

the central part of the envelope, where most of the scattering, and polarization, 

occurs. 

Our goal is to understand polarimetric observations of short-period binary 

young stars that are still surrounded by material from which they were born, 

but have evacuated the central portion of this envelope, due to gravitational 

interactions. The geometry adopted here is suitable for these objects, but Mie 

scattering calculations will be performed in a future paper (Paper II, Chap. 7) to 

study the effects of dust grains which produce the polarization in young stars. 

From our simulations, we have found a few characteristics of the polarimetric 

variations that can help to understand observations. 

High polarization levels will result from a high inclination, a large optical 

depth, a flat envelope, or a big central cavity; in general, polarization is caused 

by some asymmetry in the envelope geometry. Polarimetric variations are more 

apparent for a low inclination, a large optical depth, a flat envelope, a small 

cavity, or a "large" orbit which brings the stars close to the inner edge of the 
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cavity. 

We have produced variations of a few tenths of a percent only, whereas pre-

vious observations of hot stars in binary systems have shown stronger variations. 

This is due to the specific geometry we have adopted: a circumbinary envelope at 

the center of which two stars revolve will produce less variations than a circum-

stellar envelope externally illuminated by a source of light. 

The polarimetric variations for the combined light of two equal-mass stars 

in a circular orbit are purely double-periodic. The variations for each star of 

the binary are a superposition of double and single-periodic variations. These 

single-periodic variations appear in our calculations because the optical depths 

before and after each scattering are calculated, instead of relying on an average 

optical depth; the right/left symmetry causing the double-periodic variations is 

broken by an asymmetry front/back because the number of scatterers is not 

the same when the star is near or far from the observer. Since the two stars 

have identical polarimetric curves that are shifted by half a period, the single-

periodic variations disappear when these two curves are added. Here, we have 

studied the case where the two stars contribute equally to the luminosity, but it 

is expected that the addition of the polarimetric curves for two stars that do not 

have the same luminosity will produce single-periodic variations in addition to 

the double-periodic one in the combined curve for the binary, even if the orbit is 

circular and the scattering geometry, symmetric. Unequal luminosity stars most 

probably also have unequal masses, hence orbital radii; this will result in different 

amplitudes of polarimetric variations for each star, which will also produce a 

complex polarimetric curve for the binary. 

Single-periodic variations that appear for unequal luminosity stars are also 

introduced if the orbit is eccentric, even for eccentricities as low as 0.1. 

We were expecting from the BME model that asymmetric envelopes would 
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produce non-zero values for 1,1  and 72 , hence G 0 and single-periodic variations 

in addition to the double-periodic ones, as can be seen in Eq. 9a and 9b in the 

BME paper. But we have found that asymmetric envelopes do not produce any 

modification in the shape of the binary polarimetric curve, although it does so for 

the polarimetric curves of each star. If the luminosity of one of the stars can be 

neglected, then the asymmetric envelope will produce single-periodic polarimetric 

variations only. Asymmetry may produce single variations but this is not always 

guaranteed. 

Therefore, polarimetric variations with a single-periodic component super-

imposed on a double-periodic one can be attributed to eccentricity, non equal 

mass stars, or asymmetric envelopes. 

Periodic polarimetric variations can be used to find the orbital inclination of 

a binary system, using for example the BME model, which is an analytical study 

of Thomson-scattering envelopes and circular orbits. 

We have shown that the BME model can be used to find the orbital incli-

nation if it is k 45'; a bias forbids finding the low inclinations. The geometry 

(fiatness of the envelope, size of the central cavity) and size of the orbit have no 

significant influence on the inclination found by the BME model. These results 

which apply to circular orbits had already been found by others. 

Our simulations for eccentric orbits have allowed us to find interesting new 

results concerning the BME model. We have shown that for eccentric orbits it is 

still possible to use the equations of the BME model, even if they have not been 

derived for non-circular orbits. The inclinations found by the BME model with the 

first-order coefficients (coming from the single-periodic variations) are even more 

reliable than those found with the second-order coefficients (from the double-

periodic variations), especially for the highest eccentricities. For low eccentricities, 

e 0.3, the inclinations can be found with the first or second-order coefficients, 
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if i > 20° and i > 45° respectively. For the high eccentricities, 0.3 < e < 0.6, only 

the first-order coefficients should be used, if i > 100 . 

One important factor that will influence the capability of the BME model 

to find the right inclination is stochastic noise, or the scatter of the observations 

about the mean polarimetric variations. With stochastic variations of 10% of the 

amplitude of the variations, 92% of the inclinations returned by the BME model 

will be within 10° of the true inclination, and 55% will be within 5°. If the level of 

stochastic noise is higher than that, the BME model will not work well anymore, 

even for high accuracy measurements. 

We have also studied the method of propagation of errors that is sometimes 

used to find an uncertainty on the inclination returned by the BME model. We 

have found that if the amount of stochastic noise is larger than the observational 

uncertainty, the uncertainty on the inclination, which takes into account the ob-

servation uncertainty but not the level of noise, is greatly underestimated; if the 

observational errors are of the same order as the noise, the 3o-  uncertainty on the 

inclination is a reasonable estimate of the confidence interval. 

Even if the measurements are of very high precision but there is a lot of 

stochastic variability in the data, the BME model will not be able to find a 

reasonable estimate of the true inclination. 

To summarize what should be done with the polarimetric observations, we 

suggest the following. First, an evaluation of the stochastic noise must be per-

formed; if this noise level is over about 10% of the amplitude of the polarimetric 

variations the BME model will be of no use to find the orbital inclination. 

If the stochastic noise is below 10% but the BME model returns an inclina-

tion of 45° or lower, the only thing that can be said is that the inclination is low, 

between 0 and about 45°. If a value over 45° is returned, then there is a least a 

92% chance that the value is within 100  of the true inclination, for a noise level 
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of 10%. 

If the observational uncertainty is no better than the stochastic noise level, 

the 3o-  uncertainty interval obtained by the method of propagation of the errors 

gives a reasonable evaluation of the range of inclinations that could produce the 

observed polarimetric variations. 

The BME model is mostly used to find the orbital inclination, but it also 

returns moments of the distribution of scatterers, which could then be used to cha-

racterize the scattering geometry (symmetric or asymmetric, concentrated near 

the orbital plane or not, etc.). Although these moments are potentially very in-

teresting, they are seldom used; the values of 7-0G and 'roi/ for different types of 

binary systems are of the order of 10-4  — 10-5, with usually 7-0 H > T0G (by a 

factor of 2-10), but it is not clear yet how to interpret these numbers since they 

depend on the geometry of the envelope as is expected, but also on the stars' 

luminosity and their position within the envelope. We have tried to study the 

effects of different geometries on the values returned by the BME model. Dif-

ferent degrees of flatness do not have any pronounced effect on the values of T0G 

and T0 H; moreover, as we have not studied the uncertainty on these values as 

returned by the BME model, it is not clear if the dependence on the geometry is 

statistically significant or not. 

Using very asymmetric envelopes, with the lower half of the envelopes re-

moved, we expected to find a non-zero value for TbG. This was not the case, since 

even for asymmetric envelopes, the polarimetric variations for the combined light 

of two equal-mass stars do not show the single-periodic variations that are used 

by the BME model to diagnose asymmetry. We have found that asymmetries 

introduce single-periodic variations in the polarimetric curve of the individual 

stars, which indicates that the interpretation of T0 C and 7-0 H is restricted to one 

single point source and might not always be generalized to binary systems. 
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Work should be pursued to find estimates of the confidence intervals for the 

values of 7-0G and T0 H, and to study in details the effects of various geometries 

(not only circumbinary envelopes, but also circumstellar ones, streams, shells, 

etc.) on these values. 
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it r u e = 6 0 ° 

Gri d si z e 	 i ( l o u n d \° )  

itr u e = 8 0°  

Gri d si z e -fo u n d \  i 	 (° ,  ) 

2 5 6 4. 9 2 5 8 0. 5 

3 5 4 9. 3 3 5 7 6. 8 

4 5 5 8. 2 4 5 7 9. 8 

5 5 5 6. 8 5 5 7 9. 3 

6 5 5 9. 5 6 5 8 0. 0 

7 5 5 8. 3 7 5 8 0. 0 

8 5 5 9. 4 8 5 7 9. 8 

9 5 6 0. 1 9 5 8 0. 0 

T a bl e 6. 1 - O r bit al i ncli n ati o ns f o u n d b y t he B M E m o del f o r a 2 5 % fi atte ne d 

e n vel o pe, a 2 0 % c a vit y, '7-  =  0. 1, a n d 0. 1 0 or bit al circ ul ar r a di us, as f u ncti o n of 

t he g ri d si ze, f o r t w o s pecifie d o r bit al i ncli n ati o ns. 

1 5 2 



itrue 
o 

ifound 
o 

true 
o 

i f ound 
o 

90 90.0 40 20.1 

85 84.4 35 23.5 

80 79.7 30 32.4 

75 74.9 25 36.0 

70 69.8 20 36.8 

65 64.0 15 38.2 

60 58.3 10 39.0 

55 53.2 5 42.0 

50 47.3 0 38.5 

45 40.9 

Table 6.2 - Orbital inclinations found by the BME model, for the "canonical 

simulation", and a grid size of 65. 
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1 5 4 

2 5 % fl at e n v el o p e 	 5 0 % fl at e n v el o p e 	 7 5 % fl at e n v el o p e 

° 

P a ye  

% 

A P 

% 

3, 0 

o 

P ave  

% 

A P 

% 

P O 

° 

P ave  

% 

A P 

% 

A O 

o 

9 0 0. 7 9 0. 0 0 6 0. 0 0. 5 7 0. 0 0 6 0. 0 0. 2 7 0. 0 0 5 0. 0 

8 0 0. 7 7 0. 0 0 7 0. 1 0. 5 5 0. 0 0 6 0. 1 0. 2 6 0. 0 0 5 0. 2 

7 0 0. 7 0 0. 0 0 7 0. 2 0. 5 1 0. 0 0 6 0. 2 0. 2 4 0. 0 0 6 0. 4 

6 0 0. 5 9 0. 0 0 8 0. 3 0. 4 3 0. 0 0 7 0. 4 0. 2 0 0. 0 0 6 0. 8 

5 0 0. 4 6 0. 0 0 9 0. 5 0. 3 4 0. 0 0 8 0. 6 0. 1 6 0. 0 0 7 1. 2 

4 5 0. 4 0 0. 0 0 9 0. 7 0. 2 9 0. 0 0 8 0. 8 0. 1 4 0. 0 0 8 1. 6 

4 0 0. 3 3 0. 0 1 0 0. 9 0. 2 4 0. 0 0 9 1. 1 0. 1 1 0. 0 0 8 2. 1 

3 0 0. 2 0 0. 0 1 1 1. 6 0. 1 4 0. 0 1 0 2. 0 0. 0 7 0. 0 0 9 3. 9 

2 0 0. 0 9 0. 0 1 2 3. 8 0. 0 7 0. 0 1 0 4. 7 0. 0 3 0. 0 1 0 9. 1 

1 0 0. 0 2 0. 0 1 3 1 5. 7 0. 0 2 0. 0 1 1 1 8. 8 0. 0 1 0. 0 1 0 3 8. 1 

0 0. 0 1 0. 0 0 0 1 7 3. 8 0. 0 1 0. 0 0 0 1 6 7. 6 0. 0 1 0. 0 0 0 1 6 7. 6 

T a bl e 6. 3 - F o r a 2 0 % ce nt r al c a vit y, a ve r a ge p ol a ri z ati o n P a ve, pe a k-t o- pe a k 

v a ri ati o ns of t he p ol a ri z ati o n A P a n d its p ositi o n a n gle A O, as a f u ncti o n of t he 

g e o met r y of t he e n vel o pe ( de g ree of fl att ness) a n d t he o r bit al i ncli n ati o n. 
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a = 0.05 a = 0.10 a = 0.15 

i Pave 3,P 39 Pave AP AO Pave 3J )  39 
. % . %  % .%  e %  % 

90 0.794 0.0063 0.00 0.780 0.0263 0.0 0.750 0.069 0.0 

80 0.772 0.0065 0.08 0.758 0.0275 0.4 0.729 0.073 0.9 

70 0.700 0.0071 0.18 0.687 0.0300 0.8 0.661 0.079 2.0 

60 0.593 0.0079 0.3 0.582 0.0355 1.4 0.561 0.089 3.5 

50 0.464 0.0090 0.5 0.456 0.0380 2.2 0.440 0.100 5.9 

45 0.395 0.0095 0.6 0.389 0.0402 2.9 0.376 0.106 7.6 

40 0.325 0.0100 0.9 0.320 0.0424 3.8 0.311 0.112 10.1 

30 0.198 0.0112 1.6 0.196 0.0469 7.1 0.193 0.124 19.2 

20 0.0933 0.0121 3.8 0.0940 0.0504 16.5 0.102 0.133 48.9 

10 0.0244 0.0126 15.7 0.0331 0.0437 114.5 0.0718 0.0443 171.2 

00 0.0064 0.0002 173.8 0.0272 0.0010 167.6 0.0701 0.0025 174.0 

Table 6.5 - As a function of the orbital inclination, average polarization Pave, 

peak-to-peak variations of the polarization AP and its position angle AO, for 

different orbital radii inside a 20% cavity and 25% flat envelope. 



e = 0.1 

1A/2A 

e = 0.2 

1A/2A 

e = 0.4 

142A 

e = 0.6 

1A/2A 

90 0.003 0.020 0.070 0.319 

80 0.015 0.019 0.000 0.187 

70 0.063 0.125 0.260 0.393 

60 0.121 0.252 0.585 1.29 

50 0.179 0.371 0.925 2.38 

45 0.204 0.429 1.09 3.02 

40 0.226 0.470 1.21 3.53 

30 0.260 0.540 1.46 4.71 

20 0.280 0.603 1.61 5.68 

10 0.298 0.635 1.71 6.33 

0 0.898 1.000 1.00 4.18 

Table 6.6 - As a function of the orbital inclination and the eccentricity, ratio of 

the amplitudes of the first and second harm,onic variations of the polarization P. 
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i t r u e a n oi s e A P u n oise / A P  ± 5 °  1 1 0 0  

o  %  %  %  %  %  

	

9 0 0. 0 1 0 0. 0 6 9 	 1 4. 5 	 1 0 0 1 0 0 

	

0. 0 2 5 0. 0 6 9 	 3 6. 2 	 8 1  1 0 0  

	

0. 0 5 0 0. 0 6 9 	 7 2. 4 	 5 8  8 6  

	

8 0 0. 0 1 0 0. 0 7 3 	 1 3. 8 	 1 0 0 1 0 0 

	

0. 0 2 5 0. 0 7 3 	 3 4. 4 	 8 1  9 8  

	

0. 0 5 0 0. 0 7 3 	 6 8. 9 	 5 0  8 3  

	

7 0 0. 0 1 0 0. 0 7 9 	 1 2. 6 	 1 0 0 1 0 0 

	

0. 0 2 5 0. 0 7 9 	 3 1. 6 	 6 6  9 7  

	

0. 0 5 0 0. 0 7 9 	 6 3. 2 	 3 9  7 4  

	

6 0 0. 0 1 0 0. 0 8 9 	 1 1. 3 	 8 7  9 9  

	

0. 0 2 5 0. 0 8 9 	 2 8. 2 	 4 5  8 3  

	

0. 0 5 0 0. 0 8 9 	 5 6. 4 	 2 0  5 0  

	

5 0 0. 0 1 0 0. 1 0 0 	 1 0. 0 	 6 2  9 6  

	

0. 0 2 5 0. 1 0 0 	 2 5. 0 	 2 4  6 2  

	

0. 0 5 0 0. 1 0 0 	 5 0. 0 	 6 	 2 4 

	

4 5 0. 0 1 0 0. 1 0 6 	 9. 4 	 5 5  9 2  

	

0. 0 2 5 0. 1 0 6 	 2 3. 6 	 1 3  3 9  

	

0. 0 5 0 0. 1 0 6 	 4 7. 1 	 3 	 1 0 

T a bl e 6. 7 - Effect of r a n d o m G a ussi a n n oise wit h st a n d ar d de vi ati o n a n oi s e o n t he 

i ncli n ati o n f o u n d b y t he B M E m o del. T he l ast t w o c ol u m ns prese nt t he perce nt a ge 

of t he n ois y si m ul ati o ns w hic h f o u n d t he tr ue i ncli n ati o n wit hi n 5 ° a n d 1 O °. 

1 5 8 
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Figure 6.6 - Orbital inclination i found  found by the BME model as a function 

of the true inclination i,,, used for the canonical simulations. The straight line 

corresponds to both inclinations equal to one another. 
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Chapitre 7 

Variations polarimétriques d'étoiles binaires. II. 

Simulations numériques pour des étoiles en orbites 

circulaires ou excentriques dans des enveloppes à diffusion 

de Mie 

Ce chapitre présente un article qui sera soumis à la revue Astronomical 

Journal. Pour faciliter la lecture, la présentation a été légèrement modifiée par 

rapport à celle utilisée pour la soumission: certaines informations destinées à 

l'éditeur ont été ôtées et les légendes des figures ont été mises sous chaque figure. 
-- 
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Polarimetric variations of binary stars. II. Numerical 

simulations for circular and eccentric binaries 

in Mie scattering envelopes 

N. Manset and P. Bastien 

Université de Montréal, Département de Physique, and Observatoire du Mont 

Mégantic,  

 

ABSTRACT 

We present numerical simulations of the polarimetric variations produced by 

a binary star placed at the center of an empty cavity in a circumbinary ellipsoidal 

and optically thin envelope. Mie single-scattering (on spherical dust grains) is 

considered. The orbits are circular or eccentric. The mass ratio (and luminosity 

ratio) is equal to 1.0. 

We show that the amplitude of the variations are smaller for Mie scattering 

than for Thomson scattering, which will make harder the detection of polarimetric 

variations in binary stars surrounded by dust grains. 

From the four grain types that we have studied (astronomical silicates, gra-

phite, amorphous carbon and dirty ice), the grains that produce the highest 

polarizations and polarimetric variations, are those of astronomical silicates. For 

a given grain type, those of 0.1 ,u,m are the most efficient polarizers. Big grains 

(a> 0.2 ,u,m) produce very small amplitude polarimetric variations. 

The BME model, which is used to find the orbital inclination for Thomson-

scattering envelopes, can still be used for Mie scattering if the amplitude of the 

i k variations is sufficient and the true inclinations is true 	45°. For eccentric or- 

bits, the first-order coefficients of the Fourier fit can be used to find almost all 

inclinations. 
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Subject headings: binaries: close — circumstellar matter — methods: nume-

rical — techniques: polarimetric 

7.1 Introduction 

In the first paper of this series (Manset & Bastien 1999, hereafter referred 

to as Paper I), we presented numerical simulations of the polarimetric variations 

produced by a binary star surrounded by a circumbinary envelope composed 

of electrons. Thomson scattering was considered in an optically thin situation. 

We studied the effects that orbital inclination, optical depth, geometry of the 

envelope and cavity, size and eccentricity of the orbits had on the polarization 

level, amplitude of the polarimetric variations and the orbital inclination found 

by the BME model (Brown, McLean & Emslie 1978). 

We found that high polarization levels will result from a high inclination, a 

high optical depth, a flat envelope, or a big central cavity. Polarimetric variations 

are more apparent for a low inclination, a high optical depth, a flat envelope, 

a small cavity, or an orbit which brings the stars close to the inner edge of the 

cavity. 

It was then shown that the BME model (Brown, McLean & Emslie 1978) 

can be used to find the orbital inclination if it is 45°. The geometry (flatness of 

the envelope, size of the central cavity) and size of the orbit have no significant 

influence on the inclination found by the BME model. 

For eccentric orbits, single-periodic variations appear for eccentricities as low 

as 0.10. As the eccentricity increases, these single-periodic variations dominate 

over the double-periodic ones. For low eccentricities, e 0.3, the inclinations can 

be found with the first or second-order coefficients, if i > 20° and i > 450  respec-
tively. For the high eccentricities, 0.3 < e < 0.6, only the first-order coefficients 
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s h o ul d b e us e d, if i > 1 0 °. 

I n t hi s s e c o n d p a p er, w e i n v e sti g at e t h e eff e ct s of s c att eri n g b y s p h eri c al 

d u st gr ai n s ( Mi e s c att eri n g). O ur g o al i s t o st u d y t h e p ol ari m etri c v ari ati o n s 

of bi n ar y y o u n g st ar s, w hi c h ar e s urr o u n d e d b y e n v el o p e s i n w hi c h d u st gr ai n s 

ar e r e s p o n si bl e f or t h e s c att eri n g a n d p ol ari z ati o n. A s i n t h e pr e vi o u s p a p er, w e 

will st u d y t h e i nfl u e n c e of t h e t y p e a n d si z e of t h e d u st gr ai n s, o pti c al d e pt h, 

a n d tr u e or bit al i n cli n ati o n o n t h e l e v el of p ol ari z ati o n a n d t h e a m plit u d e of t h e 

p ol ari m etri c v ari ati o n s. 

A g ai n, w e w a nt t o s e e if t h e B M E m o d el c a n b e u s e d i n t h e c a s e of Mi e 

s c att eri n g t o fi n d t h e or bit al i n cli n ati o n, e v e n t h o u g h el e ctr o n s a n d d u st gr ai n s 

h a v e diff er e nt s c att eri n g pr o p erti e s, a n d t h e B M E m o d el i s i n t h e or y o nl y v ali d 

f or T h o ms o n s c att eri n g. 

7. 2 T h e s c att e ri n g m o d el 

T h e s c att eri n g m o d el u s e d t o c o m p ut e t h e p ol ari z ati o n a n d it s p o siti o n 

a n gl e pr o d u c e d b y t w o st ars i n or bit of t h e c e nt er of a n elli ps oi d al e n v el o p e w as 

pr es e nt e d i n P a p er I. 

I n a d diti o n t o t h e p ar a m et ers pr es e nt e d i n P a p er I ( g e o m etr y of t h e e n v el o p e, 

or bit c h ar a ct eri sti c s, o pti c al d e pt h, gri d si z e), h er e w e h a v e t o c h o o s e a t y p e of 

gr ai n ( w hi c h will gi v e a s p e cifi c c o m pl e x r efr a cti v e i n d e x) a n d t h e si z e of t h e 

gr ai n s. T a bl e 7. 1 li st s t h e t y p e of gr ai n s t h at w er e st u di e d i n t hi s p a p er. 

T h e s c att eri n g c al c ul ati o ns f or Mi e s c att eri n g us e t h e f oll o wi n g f or m ul as: 
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e xt X n 0  
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roer° E (sin 2,(3)('il  — i2) 	dv/r2  * iw 

roer° E (i1  + i2)e-n —ndv/r2  + 27r (
27ra 

A 
where: 

a: radius of the spherical dust grain 

A: wavelength of observation 

Qext: extinction cross section 

il and i2: van de Hulst intensities. 

The van de Hulst intensities, and Q„t  are calculated with the usual formulas 

that can be found in van de Hulst (1981, chap. 9) and make use of the complex 

refractive index of the grains. 

As in Paper I, a "canonical simulation" is a simulation which has the follo-

wing parameters: an envelope with axis 1.0, 1.0 and 0.25 (also referred as a 25% 

flat envelope), a spherical cavity with radius 0.20 (also referred as a 20% cavity), 

an optical depth of 0.1, a grid size of 65. 

7.3 The BME model 

The simulated polarimetric curves produced by the scattering model pre-

sented above are analyzed with the BME model, as in Paper I. For reference, we 

repeat the main formulas that are used. 

Observations are represented as first and second harmonics of A = 27r0, 

where 1  is the orbital phase: 

= (7.2) 

Q = go + cos + q2  sin A + q3  cos 2A + q4  sin 2A, 	(7.3) 

U = uo + ul  cos + u2  sin A + v3  cos 2A + u4  sin 2A. 	(7.4) 
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The inclination can be found with the first (Equation 7.5) or second (Equa-

ton 7.6) order Fourier coefficients, although it is expected that second order 

variations will dominate. 

[1 — cosi 2  
L i + cos i J 
[1 — cos  4  
[1 ± cos i J 

(ni + q2 )2  + (u2 — )2  
(u2 	q1)2  ± (U1 — q2)2  
(U3  + q4)2  ± (U4 — q3)2  
(U4 ± q3)2  ± (U3 — q4)2  

(7.5) 

(7.6) 

In an alternative representation, the eccentricity of the ellipse in the QU 

plane is related to the inclination. For the 2)‘ ellipse: 

 

e = sin2  i 

 

(7.7) 

For the 1A ellipse: 
2 — sin2  i •  

e 	sin i. 	 (7.8) 

7.4 	Mie Scatterin g, circular orbits 

7.4.1 Choice of grid size 

As in Paper I, a preliminary step to the numerical calculations was to deter-

mine a suitable grid size, one with which the BME model would find an orbital 

inclination close enough to the real inclination (say, within 	2°). We took an 

envelope flattened by 25% with a central cavity of 20%, inclined at 60° and 80°. 

The equatorial optical depth at 7000 Å was 0.1. Both circular orbits had a radius 

of 0.10. We used astronomical silicates grains with radii of 0.1 µm. We calculated 

models with grid sizes (radius) 25 to 95, by steps of 10. The results of the simu-

lations, in which 110 noise was introduced, were used as input data for the BME 
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model. The orbital inclinations found by the BME model are almost identical 

(within a few tenths of a degree) to those we found for Thomson scattering in 

Paper I. In particular, we found that a coarser grid (e.g., grid size of 35) could 

give more erroneous results than a finer grid. Since the solutions get asympto-

tically closer to the true inclinations, we chose a grid size of 65, for which the 

inclination is within 10  of the true value, and the calculations can be performed 

in reasonable times. 

7.4.2 Effects of the type and size of the spherical dust grain on pola-

rization level and variations 

We made calculations for the canonical simulation (25% flat envelope, 20% 

central cavity, r = 0.1, grid radius=65), the four types of grains listed in Table 7.1 

and three grain radii (0.02, 0.05 and 0.10 pm). 

If we compare the polarizing properties of dust grains and electrons, we 

note that dust grains (irrespective of type and size) are less efficient polarizers 

than electrons. Grains also produce less polarimetric variations than electrons. 

See Table 7.2. That important observation may indicate that for binary stars 

embedded in dust envelopes, periodic polarimetric variations will be harder to 

observe and detect. 

For a given grain size, the grains that produce the highest polarizations and 

polarimetric variations, are those of astronomical silicates, followed by graphite, 

amorphous carbon and dirty ice. For a given grain type, those of 0.1 ban are the 

most efficient polarizers, followed by 0.05 ban grains and 0.02 pm grains. 

We also made some more calculations for astronomical silicates, an optical 

depth of 0.2, an orbital radius of 0.15, and grain sizes of 0.05 pm, 0.10 ban, 0.5 

pm, 1.0 ,u,m and 2.0 ,u,m. Big grains (a > 0.5m) are less efficient polarizers, as 

was already known (see for example Daniel 1978, Simmons 1983). The average 
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polarization of 0.5 /mi grains is about five times smaller than that of 0.1 pm 

grains. The amplitude of the variations also decreases with increasing grain size. 

With increasing grain size, the polarimetric variations are not simply double-

periodic as before. Higher harmonies appear, which was predicted by Simmons 

(1983), but since the polarization is very low, what we see may be simply noise. 

The polarimetric curves we produced seldom have amplitude greater than 0.10%, 

whereas Simmons (1983) could produce amplitude of many tenths of a percent, 

or even of a few pereents, but with a geometry more favorable for high amplitude 

polarimetric variations. The geometry that produces variations of many tenths 

of a percent is a single circumstellar envelope externally illuminated by only one 

star. 

7.4.3 Effect of true orbital inclination on level of polarization and 

polarimetric variations 

The simulations give polarimetric variations that are double sine waves, 

which translate to an ellipse that is traced out twice per orbit in the QU plane. 

The average Stokes parameter U is zero, as is expected from a geometry oriented 

in the plane of the sky in an East-West direction, and the position angle is 90° 

or 1800, respectively parallel or perpendicular to the projection of the envelope's 

main axis. The position angle is 180° for the smallest grains (a < 0.1pm), 90° or 

180° depending on the composition and orbital inclination for grains between 0.2 

pm and 1.0 pm, and then is again 180° for the biggest grains (a = 2.0 pm). 

Polarimetric observations of young stars sometimes show a 90° change in 

position angle at a wavelength of 1-2 pm (Hough et al. 1981) attributed to a 

dichotomy in particle sizes. Our simulations were made for a sliorter wavelength of 

7000Å, but the position angle fiip might be related to grain size as the observations 

suggest. However, in a mixture of grains, which would be a much more realistic 
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representation than our single-sized single-composition grains, the behavior of the 

polarization angle could be different. 

In fact, Daniel (1978) has shown with Monte Carlo simulations that the 

direction of polarization produced by dusty shells depends on many factors, with 

first the geometry of the envelope, then the nature of the material, and finally 

the optical depth and/or x = 27ra/A, where a is the radius of the dust grains. 

Hanner (1971) has also pointed out that the polarization produced by a mixture 

of different size silicate grains can be negative for large scattering angles. So it 

should be kept in mind that our simulations are not suitable for detailed analysis 

of the effects of the grains sizes and composition on the polarization. 

As the inclination decreases from 900  (edge-on) to 0° (pole-on), the polariza-

tion decreases, in general following a theoretical la-vv that can be found for example 

in Brown & McLean (1977): the residual polarization (sum of polarization of the 

scattered light and the unpolarized light from the star) scales as sin2 (i). When 

not following this theoretical law, the optical depth is high (7 = 0.5, which is pro-

bably too high to consider only single scattering) or the grains are big (a > 0.2 

/am, which probably introduces higher frequency variations in the polarization as 

a function of the scattering angle). 

With a 90° inclination, the U parameter is null, and only the Q parameter 

varies. As the inclination decreases, both Q and U parameters vary, and more so 

as the inclination decreases. 

111 general, all this behavior is the same as the one observed for Thomson 

scattering. 
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7.4.4 Effects of true orbital inclination, type and size of the spherical 

dust grain on the orbital inclination found by the BME model 

For an optical depth of 0.1, the BME model will work (i.e., true inclinations 

can be found from the BME analysis of the polarimetric variations if itrue k 
45°) as long as there are polarimetric variations with sufficient amplitudes (by 

sufficient, we mean for example, 0.002% for simulations without noise). The type 

or the size of the grains is not important as long as some variations are introduced. 

Big grains (a k 0.5pm) do not produce enough variations for the BME analysis 

to work properly. 

In general, the uncertainty on the inclination found by the BME model 

(calculated with the method of propagation of errors) is higher for dust grains 

than for electrons. This is understandable since, as stated before, grains produce 

smaller amplitude polarization variations, which will increase the uncertainty on 

the inclination found. 

7.4.5 Effect of optical depth 

The effects of optical depths were studied for some combinations of grain 

type and size, with optical depths of 0.02, 0.05, 0.2 and 0.5. As expected, the pola-

rization increases with the optical depth, as are the amplitude of the polarimetric 

variations. All the simulations studied here produced polarimetric variations with 

high enough amplitudes, so again, the BME model works for true k 45°. 

Berger & Ménard (1997) have studied multiple Mie scattering in circumbi-

nary shells with optical depths up to T =--- 3.0, and have found that even with 

such a high optical depth, the estimation of inclination from the BME model is 

still very good. 
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7.4.6 Effect of the size of the orbits 

As for Thomson scattering results presented in Paper I, the amplitude of 

the variations increases significantly for larger size orbits. For an orbit that comes 

close to the inner edge of the circumbinary disk, the polarimetric variations are 

more apparent. 

7.5 Mie scattering, eccentric orbits 

7.5.1 Effect of eccentricity on level of polarization and polarimetric 

variations 

To investigate the possible effects of non-circular orbits on polarimetric ob-

servations, canonical simulations were performed with orbital eccentricities of 0.1, 

0.3 and 0.5. It should be noted that in these simulations, the orbital semi-major 

axes have been adjusted according to the eccentricity (i.e., decreased with in-

creasing e) so the stars came at about the same distance from the inner edge 

of the disk, irrespective of the eccentricity of their orbit (the maximum distance 

between the center of the envelope and any of the two stars was always gz-2, 0.15). 

This was done so we could study the influence of the eccentricity without having 

to deal with the influence of how close the stars come to the inner edge of the 

circumbinary envelope. 

The eccentricity has no significant influence on the average level of polari-

zation, but does change the amplitudes of the polarimetric variations: the ampli-

tudes decrease as the eccentricity increases. 

As the eccentricity increases, the 2A variations that are dominant for low 

eccentricities give way to 1) variations. Moreover, higher harmonics appear; a fit 

with 1 and 2A is not sufficient to reproduce the polarimetric curves, so 3) and 
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zIA harmonies are needed. 

All these observations are the same as those that were found in Paper I for 

Thomson scattering. 

7.5.2 The BME model and non-circular orbits 

When looking at the inclinations found by the BME model with the second-

order coefficients of the fit, we find that the true inclinations are found for the 

lower eccentricities (0.1 < e < 0.3) and the highest inclinations (true  k 45°). For 

the highest eccentricity studied here, e = 0.5, the second-order coefficients can 

not be used to find the orbital inclination, as the BME model is unable to find 

the true inclination. 

For all eccentricities, even the highest one studied here e = 0.5, the first-

order coefficients can be used to find almost all inclinations. There is a numerical 

problem with the true inclination of 80°, for which the BME model can not assign 

the right inclination. The lowest inclinations (true < 20°) are harder to find. 

All these conclusions are the same as those found in the case of Thomson 

scattering and eccentric orbits. 

7.5.3 Effect of periastron 

When the periastron is changed to values other than 0°, the results of the 

BME analysis are slightly modified. With an eccentricity of 0.5, the second-order 

and first-order coefficients now both give reasonable results for itrue  k 45°. 
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7.6 Comparison between the numerical simulations and polarimetric 

observations of binary young stars 

In a future paper (Manset & Bastien 1999b, Paper III), we will present 

polarimetric observations of binary young stars. Theses stars are surrounded by 

circumstellar material (dust grains). The binaries we have selected have short 

periods, so we believe the geometry adopted here (ellipsoidal envelope with a 

central cavity) is suitable for these kinds of objects. 

Some of the pre-main-sequence binaries show periodic polarimetric varia-

tions, although they are in general of lower amplitude and less clear than those of 

binary hot stars, such as Wolf-Rayet stars (see, for example, St-Louis et al. 1988; 

Drissen et al. 1989b; Robert et al. 1990). 

Non-periodic polarimetric variations that are known to exist even for single 

young stars (Bastien 1982; Drissen, Bastien & St-Louis 1989a; Ménard & Bastien 

1992) produce stochastic noise in the polarimetric curves of binary young stars, 

sometimes hiding the low amplitude periodic variations. 

The small amplitude variations 	0.10%) often seen in binned data can be 

caused by non favorable inclinations or geometry, or not enough scatterers, but 

we believe it is in general agreement with one of our conclusions, that dust grains 

produce smaller amplitude variations. 

Some stars do have high amplitude polarimetric variations of up to 0.7%. 

Such amplitudes were not produced by our simulations; the highest polarimetric 

variations we produced have an amplitude of 0.10%. For the observed high 

amplitude polarimetric variations, a circumbinary envelope might not be an ade-

quate geometry; the presence of circumstellar envelope(s)/disk(s) could explain 

the discrepancy. 
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7.7 Discussion 

We have presented numerical simulations of the polarimetric variations pro-

duced by a binary star placed at the center of an empty cavity in a circumbinary 

ellipsoidal and optically thin envelope. Mie single-scattering on single-sized and 

single-composition grains was considered. The orbits were circular or eccentric. 

The mass ratio (and luminosity ratio) is equal to 1.0. These parameters are to 

represent short-period spectroscopic binary young stars that are embedded in a 

circumbinary envelope and have evacuated the central regions of this envelope 

due to gravitational interactions. 

We have shown that the amplitude of the variations are lesser for Mie scat-

tering than for Thomson scattering, which will make harder the detection of 

polarimetric variations in binary stars surrounded by dust grains. In fact, polari-

metric observations of binary young stars that will be presented in a future paper 

show periodic variations that are sometimes much less obvious than for hot stars, 

for example. This may be due in part to the scattering properties of dust grains, 

although other factors, such as orbital inclination or scattering geometry, can also 

diminish (or increase) the amplitude of the polarimetric variations. 

From the four grain types that we have studied (astronomical silicates, gra-

phite, amorphous carbon and dirty ice), the grains that produce the highest 

polarizations and polarimetric variations are those of astronomical silicates, fol-

lowed by graphite, amorphous carbon and dirty ice. For a given grain type, those 

of 0.1 pan are the most efficient polarizers, followed by 0.05 pm grains and 0.02 

iarn grains. Big grains (a > 0.2 p,m) produce very small amplitude polarimetric 

variations. In a realistic distribution of grain sizes, the amount of small grains 

will determine the amplitude of the variations. 

The BME model, which is used to find the orbital inclination for Thomson-

scattering envelopes, can still be used for Mie scattering if the amplitude of the 
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variations is sufficient (with an amplitude of at least 0.002% for simulations wi-

thout noise) and the true inclinations is true k 45°. For eccentric orbits, the 

first-order coefficients of the Fourier fit can be used to find almost all inclina-

tions. 

If some astrophysical objects can be represented by the simulations we have 

produced here, it may be very difficult to retrieve the orbital inclination from 

polarimetric observations. First, the polarimetric amplitude may be too small (< 

0.1 %) to be reliably detected with currently available instruments. And second, 

the BME model, which includes only 1A and 2A harmonics, is not quite adequate 

for eccentric binaries which show higher harmonics; modeling errors should then 

be included in the analysis of the observations, which will decrease the precision 

and accuracy of the inclination found by the BME model. 

Refined simulations should study a distribution in grain sizes, and also a 

mixture of grains of different compositions. This would give more realistic pola-

rimetric curves. 
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Chapitre 8 

Variations polarimétriques d'étoiles binaires. III. 

Polarimétrie d'étoiles binaires pré-série principale 

Ce chapitre présente un article qui sera soumis à la revue Astronomical 

Journal. Pour faciliter la lecture, la présentation a été légèrement modifiée par 

rapport à celle utilisée pour la soumission: certaines informations destinées à 

l'éditeur ont été ôtées et les légendes des figures ont été mises sous chaque figure. 
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Polarimetric variations of binary stars. III. Polarimetry of 

pre-main-sequence spectroscopic binary stars 
N. Manset and P. Bastien 

Université de Montréal, Département de Physique, and Observatoire du Mont 

Mégantic,  

  

ABSTRACT 

We present polarimetric observations of 24 pre-main-sequence spectrosco-

pie binary stars. Using different statistical tests, we find that 70-75% of those 

binaries show or possibly show polarimetric variations. Of the polarimetrically 

variable binaries, we report for the first time that some show detectable perio-

dic and phase-locked variations, such as Par 1540, Par 2494, NTTS 162814-1857, 

AK Sco and MWC 1080, but in general the amplitude of the polarimetric varia-

tions seems smaller and/or noisier than for other types of binaries, such as hot 

stars. This could be due to a non-favorable geometry (circumbinary envelope), 

non-periodic or stochastic events that produce deviations in the average polari-

zation curves, and lower amplitude variations produced by dust grains, which are 

known to be less efficient polarizers than electrons. EK Cep, an eclipsing binary, 

clearly shows rapid changes in polarization at the time of the primary eelipse. Such 

changes are also seen in W 134, that could then also be an eclipsing system. Two 

high-eccentricity systems, AK Sco and NTTS 162814-2427, show single-periodic 

variations that were a prediction of previous numerical simulations (Manset 

Bastien 1999a). It is shown that an analysis of those periodic polarimetric varia-

tions with the BME model (Brown, McLean & Emslie 1978) to find the orbital 

inclination is for the moment premature because non-periodic events introduce 

stochastic noise that masks the periodic low-amplitude variations. To reduce this 

noise, observations should be obtained on a shorter time interval. 
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Subject headings: binaries: close — circumstellar matter — stars: pre-main-

sequence — methods: observational — techniques: polarimetric 

8.1 Introduction 

Pre-main sequence stars are objects still contracting to the main-sequence 

and surrounded by circumstellar dust and gas, in the form of disks and/or en-

velopes. The presence of the dust grains produces polarization by scattering, 

polarization that has been known since a number of years (see Bastien 1996 for 

a review). 

On the other hand, it is known that when two stars are surrounded by 

circumstellar matter (in the form of a disk, stream, envelope, etc.), the polari-

zation varies as a function of the orbital period. Models have been developed to 

reproduce these variations (see for example Rudy & Kemp 1978; Brown et al. 

1978), and have been used to find the orbital inclination of these binary systems. 

The work from Brown et al. (1978) (hereafter referred to as BME) uses first 

and second-order Fourier analysis of the Stokes curves to give, in addition to the 

orbital inclination, moments related to the distribution of the scatterers in the 

circumstellar and circumbinary environment. 

It could be very interesting to use the BME model to find the orbital in-

clination of pre-main-sequence stars in binary systems, since spectroscopic ob-

servations coupled with an orbital inclination can yield the absolute masses of 

each star. These masses could then be compared with theoretical models of the 

formation of binary stars, and to masses derived from other types of observations 

(photometry and theoretical evolutionary tracks for example). 

The BME model was developed for Thomson scattering in optically thin 

envelopes, and for binaries in circular orbits. Since polarization in young stars 
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is produced by scattering on dust grains, and most of the known spectroscopic 

binary young stars have eccentric orbits, the BME model can not a priori be 

used. Studies were undertaken to verify the applicability of the BME model for 

Mie scattering and eccentric orbits (see Manset & Bastien 1999a, 1999b, hereafter 

referred to as Paper I and Paper II). We have shown that the BME analysis can 

still be applied in those cases, with a few limitations. 

In this paper, we present polarimetric observations of spectroscopic pre-

main-sequence stars in binary systems. We study the general polarimetric varia-

bility of these systems (Section 8.4), correlations between these variations and 

physical characteristics (Section 8.5), the periodic variations (Section 8.8), and 

we discuss each star individually (Section 8.9). 

8.2 Sample of binary young stars 

We present polarimetric observations of 24 pre-main-sequence (PMS) spec- 

troscopic binaries observable from the the Northern hemisphere (S 	—25°), 

following (with 	10 or more observations) the shortest-period (P 	35 d) and 

brightest (V 	12.0) ones. These stars were chosen mainly from the list in Ma- 

thieu (1994), to which we added discoveries made afterwards. 

Tables 8.1 and 8.2 present basic information (other names, coordinates, lo-

cation), and spectroscopic and orbital informations (spectral type, PMS type, 

orbital period and eccentricity, orbital inclination when known, and distance) for 

the observed binaries. 

The stars are mostly found in known star forming regions: Tau-Aur, Trape-

zium, Upper Sco and p Oph. The binaries we observed and which belong to these 

aforementioned regions are all T Tauri stars, of either the classical type (CTTS) 

or weak-line or naked type (WTTS or NTTS). 
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CTTS are low-mass stars (0.5 Mo M 1.5 Mc)) associated with dark or 

bright nebulosities, and characterized by late-type spectrums (later than F), with 

emission lines (in particular Ha, H and K Ca II lines, Fe I, [0 I] and [S II]) and 

absorption in Li I. The spectral energy distribution (SED) of these CTTS shows 

excesses in the ultra-violet (UV) and infra-red (IR) spectral domains. Variability 

is observed in photometry, spectroscopy and polarimetry. Their youth is deduced 

from association with molecular clouds, position in the HR diagram, and presence 

of the Li I absorption line. For a review on T Tauri stars, see for example Bertout 

(1989). 

The distinction between CTTS and WTTS is based on a spectroscopie crite-

rion: CTTS have large Ha emission lines with WA  > 5 Å whereas for the WTTS 

1/17), < 5 Å (Bertout 1989). NTTS are a subclass of the WTTS (Walter 1986; Wolk 

& Walter 1996), although some tend to use both terms as synonyms. Indeed, in 

addition to narrower Ha lines, the NTTS specifically do not show evidence for cir-

cumstellar (CS) material in their environment in the form of IR excesses, whereas 

the WTTS do not have such a constraint (Wolk Sz Walter 1996). 

These classes of pre-main-sequence stars represent approximately coeval po-

pulations. WTTS and NTTS should not be confused with post-T Tauri stars, 

which are still above the main sequence, but more evolved than TTS. 

EK Cep and MWC 1080 are special cases. Both are isolated stars. EK Cep is 

not technically a pre-main-sequence binary since its primary has already reached 

the main sequence; but the secondary it thought to be a PMS object (Tomkin 

1983; Popper 1987). MWC 1080 is the only Herbig AeBe star of the sample 

and was added to our observation list because of its short period (r-s,  2.88 d), 

circumpolar position, and brightness (V = 11.6), and despite the fact that its 

orbital eccentricity is not well known (0.2 e 0.5) (Grankin et al. 1992). 

Herbig AeBe stars are the higher-mass counterpart to the TTS (2 Mcp M 
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10 Mo). These objects are also associated with nebulosity and surrounded by 

CS material; for a review, see Catala (1989). The emission in IR and mm-wave 

spectral domains can be explained by the presence of both disks, -with possibly 

central holes, and envelopes (Miroshnichenko et al. 1999). 

8.3 Polarimetric observations 

All the stars were observed at the Observatoire du mont Mégantic (OMM) 

between 1994 December and 1999 May, except AK Sco, which was observed in 

Chile in 1982 February. 

Observations made at OMM used a 8'!2 aperture hole and a broad red filter 

(RG645: 7660 Å central wavelength, 2410 A full width at half maximum), except 

for EK Cep, for which a V filter was used instead. AK Sco was observed with U, B 

and V filters. EK Cep was also observed in U BV RI photometry and polarimetry 

at the Crimean Observatory between 1995 August and October. 

Polarimetric data was taken with Beauty and The Beast, a two-channel 

photo-electric polarimeter, in which a Wollaston prism serves as the analyzer, a 

Pockels cell acts as a variable quarter-wave plate and an additional quarter-wave 

plate is used when measuring linear polarization. See Manset & Bastien (1995) 

for details about the instrument. The high voltage supplied to the Pockels cell is 

switched at 62.5 Hz to beat down the effects of variable seeing and transparency 

(Serkowski 1974). This instrument is used at the f/8 Cassegrain focus of the 

telescope. 

In linear polarimetry, to obtain one data point, a total of eight measurements 

must be taken, four on the object (at the instruments positions 0°, 45°, 90°, and 

135°) and four on the sky (again at 0°, 45°, 90°, 135'). See Manset & Bastien 

(1995) for more details on the observation procedure. 
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The data were calibrated for instrumental efficiency using a Glan-Thomson 

polarizing prism, for instrumental polarization (due to the telescope's mirrors) 

with non-polarized standard stars, and for the origin of position angles with 

polarized standard stars. Calibration measurements taken between 1995 and 1999 

reveal a very low and stable instrumental polarization under 0.025% measured 

with an uncertainty of about 0.010%, and a relatively stable correction for the 

position angle between —37° and —33° from one observing run to the other. 

The observational errors are calculated from photon statistics, but include 

uncertainties introduced by the polarimetric efficiency of the instrument, the ins-

trumental polarization and the calibration for the origin of the position angle. 

The absolute errors on the position angles are of the order of 1°, because of 

instrumental effects, systematic errors, and the calibration procedure itself. 

Details on the data reduction, and stability of the instrument and calibra-

tions are given in Manset (1999). 

Polarization data are presented in Tables 8.7 to 8.23 where we give the 

Universal and Julian date, the orbital phase, polarization and position angle 

along with their uncertainty. For many stars, the data is also presented in figures 

(Fig. 8.1 to 8.32), where the polarization P, position angle 9 and the Stokes 

parameters Q and U are shown as function of the orbital phase. Some of the 

figures show binned data, where the orbital phase has been divided in equal bins 

(10 or 20 bins per orbital period) and the polarization data weight averaged; the 

error bars in these figures are simple averages of the error bars of the data in each 

bin. The solid lines on some of these figures are the fits made according to the 

BME model (Brown, McLean & Emslie 1978); see Section 8.8 for more details. 
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8.4 Polarimetric variability 

Since a majority of single young stars are variable polarimetrically (Bastien 

1982; Drissen, Bastien & St-Louis 1989; Ménard & Bastien 1992), we expected 

binary young stars to also be polarimetrically variable, either periodically or not. 

8.4.1 Variability tests 

We applied various tests to check the polarimetric variability or stability of 

binary young stars. It should be noted that these tests usually assume that the 

parent distribution of the quantity measured (here, P, 0, Q or U) is distributed 

normally. Since P and 0 are not distributed normally (Serkowski 1958), these 

tests should in general be applied only to the Stokes parameters Q and U. 

Many young binary stars show odd observations with polarization levels 

and/or position angle well below or above the bulk of the data. These data were 

remove before testing for variability tests. We believe these observations were due 

to some eruption-like events or significant modifications in the CS environment 

(formation/destruction of condensations, accretion events), and not because of 

an instrumental problem. A close examination of polarization observations taken 

over 5 years of non-polarized standard stars (84 observations), polarized standard 

stars (53 observations), 3 stars that were followed for many consecutive hours (121 

observations) did not show odd observations like the ones we repeatedly saw for 

young binary stars (Manset 1999). 

The results of the variability tests are shown in Table 8.3. 
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8. 4. 1. 1 M a xi m u m a n d mi ni m u m v al u e s 

O n e cr u d e b ut e a s y w a y t o c h e c k f or v ari a bilit y i n a s et of o b s er v ati o n s i s t o 

c o m p ar e t h e diff er e n c e b et w e e n t h e m a xi m u m a n d mi ni m u m v al u e s of a q u a ntit y 

wit h it s a v er a g e or t y pi c al o b s er v ati o n al u n c ert ai nt y; v ari a bl e o b s er v ati o n s will 

h a v e m a xi m u m a n d mi ni m u m v al u e s w ell o ut si d e t h e r a n g e e x p e ct e d fr o m t h e 

o b s er v ati o n al u n c ert ai nt y. T hi s t e st w a s a p pli e d t o all t h e s et s of o b s er v ati o n s, 

aft er r e m o vi n g t h e o b s er v ati o n s t h at s h o w e d t h e m o st d e vi ati o n fr o m t h e m aj orit y 

of t h e o b s er v ati o n s. T hi s all o w s o n e t o r e m o v e v er y d e vi a nt o b s er v ati o n s t h at 

c o ul d p o s si bl y b e d u e t o mi si d e ntifi c ati o n of t h e st ar. T hi s t e st s h o ul d n ot b e 

u s e d al o n e si n c e it d o e s n ot t a k e i nt o a c c o u nt t h e w h ol e of t h e d at a. 

8. 4. 1. 2 V a ri a n c e t e st 

Gi v e n a s et of N o b s er v ati o n s D, w h er e i = 1, ..., N, w e c a n c al c ul at e t h e 

v ari a n c e of t h e s a m pl e ( w hi c h i s a m e a s ur e of t h e " wi dt h " of t h e o b s er v ati o n s, 

or of t h e s c att er fr o m t h e m e a n, or of t h e " v ari a bilit y " ar o u n d a c e ntr al v al u e, 

u s u all y m e a s ur e d wit h t h e m e a n D) wit h t h e u s u al f or m ul a: 

	 E i 	 ,  
a s a m Pl e  N  -  1  ( D  -  

D ) 2 
 

w hi c h, i n c o m p ut er pr o gr a m s, c a n al s o b e c al c ul at e d m or e r a pi dl y ( wit h o ut h a vi n g 

fir st t o d et er mi n e t h e m e a n D, s e e Br o o k s, Cl ar k e & M c G al e 1 9 9 4) wit h: 

2 	 E i  D7? 	 ( Ei Di) 2  
N  - 1  N ( N  - 1 )  

( 8. 2) 

T hi s s a m pl e v ari a n c e c a n t h e n b e c o m p ar e d t o t h e st a n d ar d d e vi ati o n of t h e 

m e a n, w hi c h gi v e s t h e err or fr o m p h ot o n st ati sti c s a s if all t h e o b s er v ati o n s h a d 

b e e n a d d e d t o g et h er: 

0
-2 
m e a n 	 i/ G ?  

2 	 1 
( 8. 1) 

1 
( 8. 3) 
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F or a s et of o b s er v ati o n s of a n o n- v ari a bl e q u a ntit y, t h e s a m pl e v ari a n c e will 

b e l o w (t h e o b s er v ati o n s ar e all cl u st er e d cl o s el y t o t h e m e a n) a n d si mil ar t o t h e 

st a n d ar d d e vi ati o n of t h e m e a n. B ut if t h er e i s v ari a bilit y, t h e " wi dt h " of t h e 

o b s er v ati o n s will b e gr e at er t h a n t h e st a n d ar d d e vi ati o n of t h e m e a n: o -sa m pie  > 

a m e a n • It s h o ul d b e n ot e d t h at it i s a s s u m e d t h e p ar e nt p o p ul ati o n i s di stri b ut e d 

n or m all y, s o t hi s t e st will b e m e a ni n gf ul o nl y f or t h e St o k e s p ar a m et er s. 

8. 4. 1. 3 Z t e st 

Gi v e n a q u a ntit y D f or w hi c h w e h a v e N m e a s ur e m e nt s D i + a i, w e c a n 

c al c ul at e t h e w ei g ht e d m e a n: 

-  	 E • ( D il a ?)  
D  =  "  

w  Ei (ll a n  

a s s o ci at e d wit h it s v ari a n c e, t h at w e will c all t h e " e xt er n al " v ari a n c e: 

1 
0-2 =  	  zi 1 / 0 1 . 

Alt er n ati v el y, t h e v ari a n c e m a y b e c o m p ut e d a c c or di n g t o t h e w ei g ht e d r e si d u al s, 

gi vi n g a n "i nt er n al " a s s e s s m e nt of t h e di stri b uti o n: 

( Dt- T pw ) 2 

W e t h e n b uil d t h e q u a ntit y Z: 

Z =  

0
2 	

.2 
( 8. 6) 

( 8. 7) 

( 8. 8) 

( 8. 9) 

( N — 1) E i  1 / o- 

Cr w 2 

a  

1 1) 2  

« 

cr wi 
Di — T 

L.i i 	 ci? 

( N — 1) 

( 8. 4) 

( 8. 5) 

If t h e d at a ar e " w ell b e h a v e d ", Z s h o ul d e q u al u nit y ( B r o o k s, Cl a r k e, & 

M c G al e 1 9 9 4). 



The standard error of Z is (Topping 1972): 

1 
az =• 2(N — 1) 
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(8.10) 

This test should be applied to Q and U, and not to P and O. 

If Z 1 within its standard error, then the measurements are "consistent", 

and there is no variability. If Z differs significantly from 1, then there may be 

variability. 

For details, see Brooks, Clarke, & McGale (1994). 

8.4.1.4 Skewness and kurtosis tests 

Variability can introduce some departure from a normal distribution, making 

it asymmetric with respect to the central value (skewness) or more peaked than 

a Gaussian distribution (kurtosis). 

Brooks, Clarke & McGale (1994) give unbiased estimators for the skewness 

and kurtosis of a distribution, along with their variance (assuming the skewness 

and kurtosis behave normally). The formulas apply if the skewness and kurto-

sis are distributed Normally, which is true for a large number of data (several 

hundreds). Since one often deals with a much smaller number of observations, 

Brooks, Clarke & McGale (1994) have undertaken extended simulations to test 

the validity of this skewness and kurtosis tests, according to the number of data 

points. Skewness can be meaningfully calculated down to N = 3, and kurtosis, 

to N = 4. 



2 1 0 

8 . 4 . 1 . 5  c r i  a n d ci2   t e st s 

T h e a i  a n d o-2  t e st i s si mil ar t o t h e Z t e st, e x c e pt t h at it i s a p pli e d t o t h e 

p ol ari z ati o n P a n d its p ositi o n a n gl e O. Gi v e n a s et of N p ol ari m etri c o bs er v ati o ns 

of t h e St o k es p ar a m et ers Q a n d U, w e c a n c o m p ar e t h e v ari a n c e of t h e p ol ari z ati o n 

a ?( P) wit h t h e s c att er fr o m t h e m e a n of t h e p ol ari z ati o n 4 ( P ): 

( 7( p) = N[ 0 _11 1  

2( N — 1) 

F or t h e p ol ari z ati o n a n gl e, w e c a n c al c ul at e a i  ( 0) a n d 0-2( 0) 

wi n g f or m ul a: 

u( 0) = 2 8
0
6 5 a  ( P)  

P 

If o-2  > a1  t h e n t h er e m a y b e v ari a bilit y. 

B a sti e n et al. ( 1 9 8 8) u s e d t hi s m et h o d t o a s s e s s t h e p ol ari m etri c v ari a bilit y 

of p ol ari m etri c st a n d ar d st ar s. Cl ar k e & N a g hi z a d e h- K h o u ei ( 1 9 9 4) m a d e t h e 

r e m ar k t h at o-2  s h o ul d b e t h e w ei g ht e d m e a n. 

8. 4. 1. 6 	 2   t e st 

I n B asti e n et al. ( 1 9 8 8) a n d B a sti e n ( 1 9 8 2), a X 2  b as e d m et h o d is pr es e nt e d: 

X 2  v al u e s ar e c al c ul at e d f or Q a n d U s e p ar at el y, u si n g l a i  a n d 1. 5 0-i. T h e n, t h e 

pr o b a bilit y t o o bt ai n a gi v e n v al u e of X 2  i n a G a u s si a n di stri b uti o n i s f o u n d f or 

e a c h of t h e f o ur X 2  v al u e s. T h e st ar i s v ari a bl e if at l e a st 2 of t h e f o ur X 2  v al u e s 

ar e o v er 0. 9 5; t h e st ar i s s u s p e ct e d t o b e v ari a bl e if o n e o ut of f o ur X 2  v al u e s i s 

o v er 0. 9 5. 

( 8. 1 1) 

( 8. 1 2) 

wit h t h e f oli o- 

( 8. 1 3) 
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8.4.2 Variability results 

The minimum and maximum values test is not a robust test; stars that 

do not show minimum and maximum values out of the range expected from 

the observational uncertainty (+10-  intervals) are found to have a non-variable 

behavior by other tests, but the converse is not true. 

The variance and Z tests were used only for the Stokes parameters (and not 

for the polarization and its position angle). The Z test was considered positive 

if Z > 1.0 + o-z ; values of Z below 1.0 were considered dubious, since Z < 1.0 

means the data are too well behaved with respect to the statistical (observational) 

uncertainty. The variance test was considered positive o- if _ 	samrh e > 3•0 o-mean  ; that 

way, the variance and Z tests would give consistent results. With Cr sampie  > amean, 

the variance test would sometimes see variability where the Z test would not. 

The skewness and kurtosis tests were not retained as decisive tests of va-

riability, since the number of data points is for some stars very limited, and the 

results sometimes difficult to interpret. 

The o-1  and o-2  tests were not considered as primary tests, since they apply 

to P and O, which are not normally distributed, and because 02 is not weighted. 

But the results of this test agree with the conclusions reached with other tests. 

As in Bastien et al. (1988) and Bastien (1982), the star is considered variable 

if at least 2 of the four x2  values are over 0.95; the star is suspected to be variable 

if one out of four x2  values is over 0.95. 

Using, for Q and U separately, the o-sampie  > 3.0o-mean  test, the Z> 1.0 + o-z  

test and the 7(2  test, we established the variability, suspected variability, suspected 

stability and stability with the following criteria. To be considered variable, a star 

must have at least 2 positive results from the Z and variance tests, and, at least 

2 positive results from the )(2  test; if there are only 2 positive results from the Z 
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and variance tests, they must be 2 positive Z tests, or a positive Z and positive 

variance tests for the same Stokes parameter; if there are only 2 positive results 

from the x2  test, they must be for the same Stokes parameters as the positive Z 

and variance tests. To be considered as suspected variable, the results of the Z 

and variance tests must be the same as for the variable conclusion, but only one 

x2  value of the x2  test must be positive. A star is considered as possibly constant 

if the x2  test is negative (for the 4 x2  values), but at least 3 values from the Z and 

variance tests indicate possible variability. If the Z and x2  tests are negative, and 

only 1 or 2 values of the variance test indicate variability, the star is considered 

to be constant. 

The details of the variability tests are shown in Table 8.3, where we give for 

each star the number of observations on which the variability tests were applied, 

U s  ample  and affie„„, Z and its standard error, and Px2, calculated with la and 

1.5a. The conclusions reached with the variability tests are shown in Table 8.4. 

As has been found for single young stars, the majority of binary young stars are 

variable. Whether we consider all stars or only those for which we have more than 

5 observations, we find that 50-60% of them are variable, or 70-75% variable or 

possibly so. 

8.5 Correlations between variations and other parameters 

Twenty-six PMS spectroscopie binaries are known so far, and only four are 

clearly CTTS (V4046 Sgr, GW Ori, UZ Tau E and DQ Tau) (Mathieu et al. 

1997). All binaries in our sample known to be CTTS (except DQ Tau for which 

we only have one measurement) present polarimetric variations. Some binaries 

known to be NTTS/WTTS, hence for which it is assumed that there is not much 

CS material, do show polarimetric variations. So around these stars, although 

it is not thought that there is much CS material, there is enough to produce 
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polarimetric variations, as it can be shown that very little mass in the form of 

dust is needed to produce detectable levels of polarization. 

To study correlations between variations and orbital parameters (period and 

eccentricity), we have used the amplitude of the polarimetric variability A (Aspin 

et al. 1981) defined as: 

A 1Qmax 	 1Umax Uminl  
4 

(8.14) 

where the maximum and minimum values are those of the fitted curve, and not 

of the data. Since the fits sometimes do not represent the variations well, we have 

also used the maximum and minimum values of the observations (excluding the 

very odd observations) to build, for example, AQ = Qmax—Qmin, and similarly for 

AU, AP, and AO. As can be seen in Fig. 8.33 to 8.35, there is no clear correlation 

between the amplitude of the polarimetric variations and the orbital period, but 

there seems to be a tendency for the most variable binaries to have a high orbital 

eccentricity: the most variable binaries all have high orbital eccentricities, e > 0.3. 

A possible correlation of polarimetric properties with stellar age may be dif-

ficult to study because many factors introduce uncertainties in the ages derived. 

First, the presence of unresolved companions, which increase the total luminosity, 

can artificially lower the age derived (Simon et al. 1993). Second, the choice of 

evolutionary tracks affects the estimated ages, as well as uncertainties in extinc-

tion or distance (Walter et al. 1994; Forestini 1994; D'Antona & Mazzitelli 1994). 

Third, Hartmann et al. (1991) have suggested that prolonged disk accretion can 

hold the evolution so the true age is greater than the one found by the location 

of a star in the HR diagram. 

So a binary can have a low polarization because it is old and has lost its CS 

material, or because it is still young but did not have much material to accrete, 

due to an earlier SN explosion for example. This discussion also does not take 

into account the effects of inclination on the level of polarization. We could look 
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for correlations for binaries whose age are derived from the same evolutionary 

tracks, but since many other factors influence the polarization level, we have not 

tried so. 

Finally, some stars have shown, once or even a few times, odd values of 

polarization and/or position angle that are well below or above the rest of the 

data. The polarimeter used has never produced such odd measurements for other 

stars (non-polarized or polarized standard stars, stars from other projects followed 

for hours; see details in Manset 1999) so we believe these are real observations 

of events that strongly affected the stars and/or th eir environment. Single pre-

main-sequence stars are known sometimes to be strongly variable, so this is not 

a surprise. For the stars with a sufficient amount of data, other observations at 

similar phases are available and indicate these odd points can not be related with 

the normal periodic behavior. Photometry or spectroscopy obtained at the same 

time as those of the atypical observations could help reveal the cause. 

8.6 	Presence/absence of disks/circumstellar mat erial 

Since the polarization in binary PMS stars is mainly produced by dust grains, 

there should be a correlation between the polarization levels and the presence or 

absence of dust in the environments. 

Observations at 2 and 10 f.tm sample the material very close to the surface 

of the stars, while mid IR (e.g. 60 [cm) emission originates in the inner regions 

of the disks (typically, at less than 10 AU). If dust is missing somewhere in 

the CS environment, the SEDs should have deficits of emission at IR or longer 

wavelengths. 

Well sampled SEDs exist for 7 of the 9 binaries with separations less than 

1 AU; four have SEDs that can be reproduced with gaps or central holes with 
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sizes predicted by theory (NTTS 162814-2427, NTTS 162819-2423S, V4046 Sgr, 

GW Ori); three (AK Sco, DQ Tau, UZ Tau E) have power-law SEDs, and so do not 

require central holes or gaps, although gaps and holes could still exist, especially 

if they are filled with optically thin dust that can then produce the observed 10 

[Lm silicate feature (Jensen & Mathieu 1997). Very little dust is needed to produce 

the observed NIR excesses 	10-9  Mo), but Wolk & Walter (1996) have shown 

that a small NIR excess is not necessarily due to a small amount of optically thin 

material, but can also be caused by starspots, or a cool companion star. 

So the presence of companion stars truncates the circumstellar disks, which 

was a prediction of Artymowicz & Lubow (1994), but does not reduce the surface 

densities of these disks (Jensen et al. 1996b), at least for UZ Tau W; it should 

also be noted that mass flow through the gaps is in theory possible (Artymowicz 

& Lubow 1996), so the gaps or holes may not be entirely empty. On the other 

hand, it is not only the binary stars that show evidence in their SEDs of gaps or 

holes; single stars also do (Jensen & Mathieu 1997). 

So caution must be taken when seeking evidence for the presence or absence 

of disks or material around PMS stars, based on excesses, flux measurements, 

or color indices. A deficit in flux at some wavelength may be due to a deficit of 

material at some distance from the star, but does not preclude the existence of 

material elsewhere. A small excess might indicate the presence of dust somewhere, 

but could also be due to a hidden companion, stellar spots, etc. 

An interpretation of the polarization observations based on indications for 

the presence/absence of material will be made for each star individually. 
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8.7 Estimation of the interstellar polarization 

Polarimetric observations are usually a sum of interstellar and intrinsic pola-

rizations. It is useful to try to estimate the importance of interstellar polarization 

in each measurement made. 

One can start by looking at the Mathewson et al. (1978) catalog, which 

contains over 7000 polarimetric observations of bright early-type stars. By looking 

at stars within, say, 3° from a target, it can be seen if the polarization is generally 

high or low, and if the position angles are aligned or not (indicating a uniform 

galactic magnetic field). But directly comparing the data from the catalog to 

the observations can be misleading since interstellar polarization depends on the 

distance; a target with high polarization could simply be further away and not 

necessarily intrinsically polarized. 

So we have scanned the catalog to get for each observed PMS binary at least 

20 close stars with similar distance modulus; this leads to the selection of a region 

between 1 and 15° in radius from the target, depending on the stellar density and 

number of measurements in the catalog. 

The stars selected from the catalog are used to find the ratio P/E(B — 

V), and finally, based on an extinction value for our target and assuming this 

extinction is of interstellar origin only, an estimate of the interstellar polarization 

for the target is calculated, along with the average interstellar polarization angle. 

This angle is calculated by two methods: the first one is a simple average of the 

polarization angles of all the stars selected, and the second one is a weighted 

average, where more importance is given to the stars closer to the target. If the 

alignment is good over all of the region studied, the two values will be similar at 

±10°; if they are very different, it means the alignment is not very good and it is 

harder to find an average interstellar polarization angle. 
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If the polarization angles for the interstellar polarization and for the target 

are different, it points to an intrinsic origin for at least part of the polarization 

measured. Intrinsic polarization is also deduced from polarimetric variability. His-

tograms and maps of the polarization and its position angle are also used to esti-

mate the importance of interstellar polarization for each observation of a binary 

young star. 

8.8 Periodic variations 

In addition to stochastic polarimetric variability, which is a general property 

of single young stars, binary young stars will also present periodic polarimetric 

variations caused by the orbital motion, even if in some cases the amplitude may 

be too small to be detected with the currently available instruments or masked 

by non-periodic or pseudo-periodic variations. In the case of Mie scattering, we 

have also shown (Paper II) that dust grains, which are the main producers of the 

polarization, are less efficient polarizers and produce smaller amplitude variations 

than electrons; this is an indication that periodic polarimetric variations could be 

more difficult to observe in young stars than in, for example, hot stars surrounded 

by electrons, which can easily show variations of a few tenths of a percent (see 

for example Robert et al. 1990, Robert et al. 1992). The size of the grains also 

determines the amplitude of the polarimetric variations; dust grains with radii 

0.1,um will produce the largest polarimetric variations (Paper II). 

Using the periods listed in Table 8.2, we have calculated the orbital phase 

for each observation of each star and plotted P, 9 and the Stokes parameters Q 

and U as a function of the orbital phase (see Fig. 8.1 to 8.32). When enough 

data is available, observations are represented as first and second harmonics of 

A = 270, where is the orbital phase: 
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Q = qc, + qi  cos + q2  sin + q3  cos 2A + q4  sin 2A, 	(8.15) 

= uo  + ui  cos + u2  sin + u3  cos 2A + u4  sin 2A. 	(8.16) 

The coefficients of this fit are then used to find the orbital inclination, using the 

first or second order Fourier coefficients, although it is usually expected that se-

cond order variations will dominate (Brown et al. 1978): 

(ui + q2)2  + (u2 - qi)2  
(u2 + qi)2  + (ui — q2)2  
(u3 + q4)2  + (u4 — q3)2  
(1/4  + q3)2  + (u3 q4)2  

(8.17) 

(8.18) 

As can be seen in these figures, not all binary young stars show polarimetric 

variations, and periodic variations are not always clearly seen, which was expected 

to some extent. 

Periodic polarimetric variations can be caused by the binarity (orbital mo-

tion) or the presence of hot/cool stellar spots, among a few reasons. CTTS are 

known to have both cool and hot spots, and WTTS generally have only cool spots 

(Bouvier et al. 1993), some of which can be stable over periods of several months 

(on V410 Tau for example, Herbst 1989). Since most of the binary stars obser-

ved here are WTTS and in general only show small photometric variations, we 

believe that the spots causing the photometric variations, if present, are small, 

and then have a very small effect on the polarization. Nonetheless, as can be 

seen in the figures, the appearance and disappearance of transient spots could be 

the cause of the non-periodic variations that introduce some scatter about the 

periodic variations. 

In addition to stellar spots, non-periodic phenomenon such as eruptive events, 

variable accretion and rearrangements of the circumstellar or circumbinary mate-

rial can cause pseudo-periodic polarimetric variations that may mask the strictly 
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periodic ones, especially if the observations are taken over many orbital periods, 

as is the case here. 

Despite these difficulties, a few stars show periodic variations, and we have 

used a Phase Dispersion Method (Stellingwerf 1978) and a Lomb normalized per-

iodogram algorithm (Press et al. 1997) to investigate the significance of this per-

iodicity. The Phase Dispersion Method (PDM) is a least-squared fitting technique 

suited for non-sinusoidal time variations covered by irregularly spaced observa-

tions, and finds the period that produces the least scatter about the mean curve. 

The Lomb normalized periodogram (LNP) method is more powerful than Fast 

Fourier Transform methods for uneven sampling, but still assumes the curve is 

sinusoidal, which may not be always appropriate for the polarimetric observations 

presented here. 

Both methods were used on the few stars for which we have enough obser-

vations. The periods found using both methods are very similar to one another 

for a given star, but the significance is usually marginal. 

NTTS 162814-2427 presents single-periodic variations readily seen in posi-

tion angle and U (see Figure 8.25). The PDM finds in the position angle data a 

period of 35.4d, while the LNP has two peaks, at 35.7 and 32.7d, although none 

of these peaks are very significant. When using the binned data instead of the 

whole set of observations, the LNP recognizes the presence of periodicity and the 

period found has a 60% probability of not coming from random Gaussian noise, 

which 	only slightly better than chance. All the periods compare rather well 

with the known orbital period of 35.95d. 

MWC 1080 shows double-periodic variations in polarization and even more 

clearly in position angle (see Figure 8.32), although the observations are very 

noisy and not well represented by Eq. 8.15 and 8.16. The PDM finds periods of 

1.1 and 2.5d when we look at a subset of the data taken over a few months only, 
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and the LNP shows a peak at 1.6d which becomes significant (more than 97% 

chance that the data does not come from random Gaussian noise) when we look 

at the binned data. The periods of 1.6d and 2.5d could be related to the orbital 

period of 2.88d. 

For Par 1540, with a period of 33.7d, the LNP shows two peaks at 21.3 

and 16.2d, with only slightly better than 50% chance of not being a signature 

of random Gaussian noise; the former period is also found by the PDM while 

the latter could reflect the double-periodic low amplitude variations that seem to 

show from the binned data (see Figure 8.6). 

The PDM and LNP find similar period of 38.5d for Par 2494, with a 70% 

chance that the data is not random Gaussian noise; this period is about twice 

the orbital period of 19.48d. 

For the eclipsing binary EK Cep, no period related to the orbital period is 

found; the detection of the eclipses would require another algorithm able to see 

pulses in a set of data. For AK Sco, the observations do not span a whole orbital 

period, so period search is unfortunately meaningless in this case. 

So, for some of the young binary stars, periodicity seen in the observations 

is confirmed by the PDM and LNP, although with a marginal level of signifiance. 

Non-periodic or pseudo-periodic polarimetric variations could explain this diffi-

culty. 

On the other hand, although we expected to see lower amplitude periodic 

variations than for hot stars, the amplitude of some stars is higher than what we 

were able to produce in the numerical simulations presented in Papers I and II. 

AK Sco, MWC 1080 and NTTS 162814-2427 do show variations with amplitudes 

of a few tenths of a percent. Our numerical simulations are not able yet to re-

produce such amplitudes, but more complicated geometries (circumstellar disks 

in addition to circumbinary ones, non-uniform densities, clumps, etc.) and more 
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realistic compositions (mixture of electrons and a distribution of grains) could 

help produce the variations effectively observed in some cases. 

A prediction of our Paper I was that as the orbital eccentricity increases, 

the periodic variations start from pure double-periodic to include stronger and 

stronger single-periodic variations. Fig. 8.36 and Table 8.5 present the ratio of the 

amplitude of the single-periodic variations (in 1A) over the double-periodic ones 

(in 2A) as a function of orbital eccentricity, ratio that should be zero for circular 

orbits and > 1 as eccentricity increases. Non-periodic variations introduce noise 

that contributes, sometimes substantially, to both harmonics, so that such a cor-

relation between eccentricity and presence of 1A variations is not clearly seen. We 

have also shown in Paper I that other factors than eccentricity (asymmetry of 

the circumbinary envelope, non equal luminosity stars) can also introduce such 

single-periodic variations. Nonetheless, two of the three binaries with the highest 

eccentricities, AK Sco and NTTS 162814-2427, show strong single-periodic va-

riations, which we attribute to the orbital eccentricity. For most of the other 

binaries, the presence or absence of 1A variations, and the exact cause of the 

single-periodic variations if present, are harder to determine. 

We will now discuss individual stars. 

8.9 Comments on individual stars 

8.9.1 V773 Tau = HBC 367 = HD 283446 

V773 Tau is a triple system, where the spectroscopie binary has a projected 

separation of 0.34 AU (Jensen & Mathieu 1997). The third star is reported to be at 

0.17 arcsec from the spectroscopie binary, at a position angle of 295° (Leinert et al. 

1993), or 0.112 arcsec at position angle 295°(Ghez et al. 1993), not correlated with 

the polarization position angle. Jensen et al. (1994) report a projected separation 
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of 1 6 A U. 

It s I R e x c e s s of K — N = 3. 4 m a g i n di c at e s t h e pr e s e n c e of a n o pti c all y 

t hi c k i n n er dis k at 1 0 p m ( Si m o n & Pr at o 1 9 9 5). N o C B dis k w as d et e ct e d at 2. 7 

m m b y D utr e y et al. ( 1 9 9 6), b ut J e ns e n & M at hi e u ( 1 9 9 7) ar g u e t h at t h e s u b m m 

c o nti n u u m e mi s si o n m u st ari s e i n a C B di s k, alt h o u g h t h e pr e s e n c e of a t hir d 

st ar c o ul d m e a n t h e s u b m m a n d I R e x c ess es ar e n ot c o mi n g fr o m a C B dis k, b ut 

fr o m a C S di s k ar o u n d t h e t erti ar y. T h e 3 u u p p er li mit t o t h e di s k' s m a s s, b a s e d 

o n 8 0 0 / 1 1 1 1 o bs er v ati o ns, is 0. 0 0 1 M o (J e ns e n et al. 1 9 9 4). 

It i s hi g hl y v ari a bl e i n t h e m m, s u b m m a n d r a di o d o m ai n s (J e n s e n et al. 

1 9 9 4; D utr e y et al. 1 9 9 6), b ut si m ult a n e o us o bs er v ati o ns i n t h e r a di o, o pti c al a n d 

X-r a y r e gi o ns b y F ei g els o n et al. ( 1 9 9 4) s h o w e d v ari ati o ns o nl y i n t h e r a di o. 

V 7 7 3 T a u h a s b e e n o b s er v e d i n p ol ari m etr y b y B a sti e n ( 1 9 8 2, 1 9 8 5) a n d 

M é n ar d & B a sti e n ( 1 9 9 2). If w e u s e d at a t a k e n i n r e d filt er s ( c e nt er e d o n 7 6 0 0 

À., a n d h a vi n g wi dt h s of 8 0 0 Å f or t h e d at a of B a sti e n ( 1 9 8 2) a n d M é n ar d & 

B a sti e n ( 1 9 9 2), a n d 2 4 1 0 À f or o ur d at a), w e fi n d t h at t h e p ol ari z ati o n a n d it s 

p ositi o n a n gl e ar e v ari a bl e: t h e p ol ari z ati o n w as 0. 1 0 % at 7 2 ° i n f all 1 9 7 8, 0. 3 3 % 

at 1 0 8 ° i n t h e wi nt er 1 9 8 5 a n d 0. 3 5 % at 8 8 ° i n 1 9 9 9. T hi s i s a str o n g i n di c ati o n 

t h at m ost of t h e p ol ari z ati o n is i ntri nsi c, w hi c h is i n a gr e e m e nt wit h t h e f a ct t h at 

t h e pr es e n c e of s o m e m at eri al is i n di c at e d b y t h e I R a n d m m o bs er v ati o ns. 

W h e n w e e x a mi n e t h e p ol ari z ati o n of n ei g h b ori n g st ar s, w e fi n d t h at t h e 

c at al o g of M at h e ws o n et al. ( 1 9 7 8) lists o nl y o n e st ar wit hi n 3 ° of V 7 7 3 T a u, a n d 

it h a s a p ol ari z ati o n of 0. 0 1 % at p o siti o n a n gl e 7 8 °, alt h o u g h t h e p ol ari z ati o n 

b ei n g v er y l o w, t h e pr e ci si o n f or t h e p o siti o n a n gl e i s v er y l o w. B ut i n a d diti o n 

t o t h at, L k C a 3, t h e bi n ar y y o u n g st ar di s c u s s e d i n t h e n e xt s e cti o n, i s wit hi n 

h alf a d e gr e e of V 7 7 3 T a u a n d h a s a p ol ari z ati o n, 0. 0 5 % at - ,8 0 °, t h at w o ul d 

b e c o m p ati bl e wit h a l o w i nt er st ell ar p ol ari z ati o n at p o siti o n a n gl e 	 8 0 °. T h e 

si mil arit y of t h e p o siti o n a n gl e of t h e s e 3 st ar s w o ul d i n di c at e a p o s si bl e s m all 
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contamination from interstellar polarization for V773 Tau. 

Finally, the average position angle of 20 stars within 8° of V773 Tau and with 

a similar distance modulus is 30-60°, which is different from the average of 88° 

of V773 Tau and indicates that part of the polarization must be intrinsic, as the 

variability exposed earlier also indicated. In conclusion, V773 Taus polarization 

is mostly intrinsic, with a possible small interstellar component. 

Using all data available at the time, Ménard & Bastien (1992) found V773 Tau 

to be variable at least in position angle, in the blue and green part of the optical 

spectrum. Our analysis of V773 Taus variability is based on 6 observations (see 

Table 8.7 and Fig. 8.1), one of which presents a polarization (P 	0.2%) well 

below the average of the 5 other observations (P 0.4%), although its position 

angle agrees well with the other observations. This low polarization observation 

was the first observation taken, and it was taken a year before the next observa-

tion. This might indicate a change in the environment of this triple system. 

Since the third star in this system is faint (brightness ratio at K of 0.13; 

Leinert et al. 1993), most of the polarization comes from the spectroscopie binary. 

It was said before that the submm emission could come from a CS disk around the 

tertiary instead of a CB disk around the spectroscopie binary, but such a geometry 

would probably not produce the polarimetric variations observed. There are not 

enough data to try to find any periodic polarimetric variations. 

8.9.2 LkCa 3 = HBC 368 

LkCa 3 is a triple system (Simon & Prato 1995), where the second companion 

is 0.47 arcsec from the primary, at a position angle of 78° (Leinert et al. 1993; 

Ghez et al. 1993). This position angle is very close to the position angle of the 

polarization. 
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In a series of BVR photometric observations, Grankin (1993) found from 26 

observations photometric variations of the order of 0.7 mag in V, but no period 

could be found. 

Its K — N = 0.1 indicates that there is an optically thin inner disk at 10 

tim or no disk at all (Simon & Prato 1995). Wolk & Walter (1996) attribute the 

IR flux to the photosphere, and not to optically thin materi.al. No CB disk was 

detected at 2.7 mm (Dutrey et al. (1996). 

As presented above, LkCa 3's polarization position angle, 	(although 

the low polarization 0.05% implies a low accuracy for this angle), is similar to 

V773 Taus (88°) and to the angle for a star close to the latter (78°); this could 

indicate a common source for the polarization. One the other hand, the position 

angles of stars between 4.5 and 7° and with similar distance modulus to LkCa 3 

are very different from this value, which then points to an intrinsic polarization, 

although it would be very small. If the polarization is mostly interstellar, it would 

explain the constant behavior of its polarization, as found by the statistical tests. 

Although LkCa 3 was identified as a constant polarization star, there seem to be 

some periodic behavior in the position angle, for between phases 0.2 and 0.65, the 

variations seem to outline a sinusoidal wave; statistical tests that check for varia-

bility do not taken into account such systematic, although small, variations, and 

variability may not be completely ruled out. See Table 8.8 and Fig. 8.1). For the 

moment, we conclude that LkCa 3's polarization is probably mostly interstellar 

in origin, which is in agreement in the fact that there is no indication for CS or 

CB material for this binary. 

8.9.3 V826 Tau = HBC 400 = TAP 43 

The projected separation between the t-wo components of this binary is 0.06 

AU (Jensen et al. 1994). 
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Although this WTTS is a young star with an estimated age of 106  yr (Ma-

thieu, Walter, & Myers 1989), it is a mature system, with a circular orbit and no 

evidence for circumstellar material. It shows weak Ha emission lines superimpo-

sed on normal continuum, UV excess, strong X-ray emission, but lies above the 

MS (see Mundt et al. (1983), who review the multiple evidences for the youth 

but evolved status of this star). The weak Ha emission and absence of veiling 

(Lee et al. 1994) suggest a small or nil accretion rate. Rydgren & Vrba (1983a) 

did not detect IR excess, whereas Weaver & Jones (1992) possibly did, indica-

ting that there might still be some material in the environment; Wolk & Walter 

(1996) attribute the IR flux to the photosphere, and not to optically thin ma-

terial. There is no evidence for an associated disk, mass accretion or mass loss 

(Mathieu, Walter, & Myers 1989). No CB disk was detected at 2.7 mm (Dutrey 

et al. (1996). V826 Tau was not detected at 1100 itm (Skinner, Brown & Walter 

1991), so an upper limit to the disk mass based on the 3o-  upper value of the 1100 

pm observations gives an upper 3o-  limit of 0.03 Mo. The 3o-  upper limit to the 

disk's mass, based on 800 MIT1 observations, is 0.007 Mo (Jensen et al. 1994). 

This star also has a photometric period (Rydgren & Vrba 1983b) of 4.05±0.2 

d. The photometric minima is shifting with time, possibly due to changes in the 

spot numbers or position (Reipurth et al. 1990). The photometric variability could 

be due to stellar spots. Stellar spots could introduce polarimetric variations, due 

to the non-uniform illumination of the CS material; these variations would then 

have a period of g-i 2.0 d, half of the photometric period. 

Mundt et al. (1983) have deduced from spectroscopic observations an orbital 

inclination of 7.2°, compatible with the inclination of 13° found by Reipurth et 

al. (1990), a circular orbit and mass ratio of 1.0, which has been confirmed by 

Reipurth et al. (1990) and Lee et al. 1994. This mass ratio and circular orbit 

simplify the interpretation of the polarimetric variability, in relation with the nu-

merical simulations that we have done. With such a low inclination, polarimetric 
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observations should show high variability in position angle, but not in polariza-

tion level. Our data does not show this variability in position angle, but there is 

a variability in polarization level, although it is not clear that it is periodic. 

Ménard & Bastien (1992) have presented polarimetry of V826 Tau using a 

4700 Å filter and concluded that the star was possibly variable; our statistical 

tests conclude that the star is variable. Neither set of data clearly shows periodic 

variations. 

V826 Taus polarization, 0.85% at 67°, is most probably almost entirely 

intrinsic, despite the fact that there is no indication for large amounts of CS 

material. In the Mathewson et al. (1978) polarization catalog, there are 11 stars 

within 3°, 10 of which have a polarization 0.1%. The other star is the closest 

to V826 Tau (at about 1.3°) and has a polarization of 1.0% at a position angle 

of 81°, but is a classical Cepheid of the Ô Cep type. 

In addition, the average position angle of 20 stars within 15° of V826 Tau 

and with a similar distance modulus is•-_,-' 20°, which is different from the average 

of 67° of V826 Tau and indicates that most of the polarization must be intrinsic. 

Moreover, the vast majority of these stars have polarizations below 0.7%. 

Data for V826 Tau are presented in Table 8.9 and Fig. 8.9. There are pola-

rimetric variations, but no clear periodic ones. In order to see if spots could be 

responsible for the polarimetric variations, we have tried to use half of the pho-

tometric period instead of the orbital one, but this does not reveal any clearer 

variations. The intrinsic polarization and polarimetric variability is puzzling in 

regard of the lack of evidence for CS material. 
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8.9.4 UZ Tau E/W = HBC 52 

UZ Tau is a quadruple system; the E and W binaries are 3.78 arcsec apart 

(530 AU with an assumed distance of 140 pc), at a position angle of 273° (Leinert 

et al. 1993). Our measurements, made with an 81.2 aperture hole include the east 

and west components, although the brighter E component contributes more to 

the measurements. 

The west component, UZ Tau W, is a close binary (Simon & Prato 1995) 

with a separation of ,--,0.35 arcsec (50 AU), at --,0° position angle (Leinert et al. 

1993; Ghez et al. 1993). It does not seem to be surrounded by a CB disk, and has 

less material (0.002-0.04 Me) than the east component (Jensen et al. 1996b). 

According to Simon & Prato (1995), both binaries have K — N values that 

indicate optically thick inner disk regions in the IR: UZ Tau E has K — N = 2.3 

and the W component has K — N = 2.8. 

UZ Tau E is a single-lined spectroscopic binary, with a projected primary 

semi-major axis of 0.03 AU (Mathieu et al. 1996); its position angle measured 

eastward from north is 33 ± 14° (Dutrey et al. 1996). 

Although no CB disk was detected at 2.7 mm (Dutrey et al. (1996), Jensen 

& Mathieu (1997) argue that the submm continuum emission must arise in a CB 

disk, outside the binary orbit. This disk shows no evidence for central clearing, has 

a mass of 0.06 Me and a radius of 145 AU (Jensen et al. 1996b), and is a reservoir 

of material for active accretion (Mathieu et al. 1996).The SED is well reproduced 

by a continuous accreting disk, although the SED and emission feature at 10 pm 

can also be fit with a partially evacuated hole (Jensen & Mathieu 1997). Being 

a close spectroscopic binary does not seem to remove much material, as opposed 

to wider binaries like the W component (Jensen et al. 1996b). 

The structure around UZ Tau E has a FWHM of 300 AU, and is oriented 
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at p o siti o n a n gl e 1 9 °, c o m p ati bl e wit h t h e ori e nt ati o n of t h e bi n ar y ( 3 3 ± 1 4 °, 

D utr e y et al. 1 9 9 6), pr e vi o us p ol ari z ati o n m e as ur e m e nts (J e ns e n et al. 1 9 9 6), a n d 

o urs. T h e f a ct t h at t h e p ositi o n a n gl es of t h e dis k a n d p ol ari z ati o n m e as ur e m e nts 

ar e si mil ar i n di c at es t h at m ost of t h e p ol ari z ati o n is i ntri nsi c ( ot h er wis e, if it w er e 

i nt er st ell ar, t h e p ol ari z ati o n a n gl e w o ul d n ot b e r el at e d t o t h e p o siti o n a n gl e of 

t h e di s k), or t h at t h e i nt er st ell ar p ol ari z ati o n a n gl e i s t h e s a m e a s t h e p h y si c al 

el o n g ati o n of t h e cir c u m bi n ar y dis k. 

T h e C O e mi s si o n h a s a 2: 1 a s p e ct r ati o, w hi c h s u g g e st s t h at t h e s y st e m 

is s e e n m or e e d g e- o n t h a n p ol e- o n (J e ns e n et al. 1 9 9 6 b), w hi c h i s i n a gr e e m e nt 

wit h t h e fl att e ni n g of t h e r a di o c o nti n u u m e mi s si o n w hi c h i n di c at e s a n or bit al 

i n cli n ati o n of a b o ut 7 0 ° ( D utr e y et al. 1 9 9 6). 

Ot h er p ol ari z ati o n o bs er v ati o ns w er e m a d e b y B asti e n ( 1 9 8 2, 1 9 8 5). B asti e n 

( 1 9 8 2) pr e s e nt e d t w o m e a s ur e m e nt s m a d e i n t h e f all 1 9 7 7, o n e wit h a r e d filt er, 

n arr o w er t h a n o ur s, a n d wit h a bi g g er a p ert ur e h ol e of 1 0. 1 ar c s e c. T h e p ol a-

ri z ati o n w a s 0. 4 5 % at 2. 4 ° p o siti o n a n gl e, w h er e a s w e m e a s ur e d a n a v er a g e of 

0. 8 % at 1 6- 2 5'; t h e p ol ari z ati o n w as si g nifi c a ntl y l o w er a n d t h e p ositi o n a n gl e 

c o ul d b e si mil ar. T w o m e as ur e m e nts m a d e wit h a gr e e n filt er ( 5 8 9 5 À) i n t h e f all 

1 9 7 7 ( B a sti e n 1 9 8 2) a n d wi nt er 1 9 8 0 ( B a sti e n 1 9 8 5), a n d wit h si mil ar a p ert ur e 

h ol e s ( 1 0. 1 a n d 1 2. 6 ar c s e c) ar e st ati sti c all y diff er e nt: 0. 4 7 % at 9. 2 ° a n d 1. 0 2 % 

at 1 3. 7 °. T hi s i n di c at e s t h at t h er e i s s o m e v ari a bilit y, a n d t h at p art of U Z T a u s 

p ol ari z ati o n i s i ntri n si c. 

If w e attri b ut e a n e xti n cti o n of A, = 0. 9 m a g ( C h e n et al. 1 9 9 5) t o U Z T a u 

a n d a s s u m e it i s all i nt er st ell ar, w e w o ul d g et a p ol ari z ati o n of 	 0. 9 % at a 

p ositi o n a n gl e 	 3 0 °, w hi c h i s r at h er n e ar t h e a v er a g e v al u e s of 0. 8- 0. 8 5 % a n d 

1 6- 2 5 ° ( s e e T a bl e 8. 2 3). W e c o n cl u d e t h at t h e f a ct t h at l o n g t er m v ari a bilit y w a s 

e x p o s e d e arli er i n di c at e s t h at s o m e p art of t h e p ol ari z ati o n m u st b e i ntri n si c, 

alt h o u g h t h er e c o ul d als o b e a n i m p ort a nt i nt erst ell ar c o m p o n e nt. 
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8.9.5 DQ Tau = HBC 72 

Simon & Prato (1995) report K — N = 3.5 mag for both stars, which indicates 

the presence of a optically thick inner disk. Stassun et al. (1996) give a larger NIR 

excess (K — N = 4.2 mag) which, with the emission observed in the mm, indicates 

the presence of a massive CB disk, as has also been found by Jensen & Mathieu 

(1997) from submm continuum emission. The SED gives no indication of an inner 

hole or gap (Mathieu et al. 1997), but the data could still be consistent with a 

small amount of residual warm material in a central hole. The CB disk would 

have a mass of 0.002-0.02 Mo (Mathieu et al. 1997) . 

The mass ratio is indistinguishable from unity. Each star is 3 x 106  yrs old 

and has a mass of 0.65 Mo. With an adopted total mass of 1.3%, the inclination 

is 22° (Mathieu et al. 1997). A low intrinsic polarization would be compatible with 

this orbital inclination. 

There are recurring flare-like events with the same period as the orbital one, 

and these occur just before periastron passage, at least 65% of the time. With an 

eccentricity of e = 0.556, the periastron separation is 0.060 AU or 13 stellar radii. 

The flares are caused by variable accretion (Mathieu et al. 1997). It could be very 

interesting to monitor the polarization variations during periastron passages. 

There could be a third star in this system; there is a faint star 7.3 arcsec 

from the binary, at position angle ,--, 150 °; alternatively, it could be a reddened 

background star (Mathieu et al. 1997). 

DQ Tau was observed by Breger (1974), who measured 1.1% + 0.3%, of 

position angle 46°, without any filter. Our value is o.6% at 79°. The interstellar 

position angle is 74-91°. If we assign an extinction value of A, = 0.5 mag (Chen 

et al. 1995) and assume it is of interstellar origin, we get a polarization of 0.6% at 

74°, which is rather close to what we measured (see Table 8.23). The polarization 
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for this star may be a sum of intrinsic and interstellar polarizations, but no firm 

conclusions can be made at this point. 

8.9.6 NTTS 045251+3016 = HBC 427 = TAP 57 

NTTS 045251+3016 is a long-period spectroscopic binary with a period of 

over 2500 d; its projected separation is 4.0 AU (Jensen et al. 1994). 

Its IR excess is K — N = 0.6 ± 0.2 (Simon & Prato 1995) which might 

indicate that there is an optically thin inner disk or no disk at all; Wolk & Walter 

(1996) conclude that the minimal excess seen in K and L could be attributed to 

cool spots or to the companion, and not necessarily to optically thin material. 

NTTS 045251+3016 was not detected at 1100 tm (Skinner, Brown & Walter 

1991), so an upper limit to the disk mass based on the 3o-  upper value of the 1100 

µm observations is 0.02M®. 

In a series of BVR photometric observations obtained during August and 

September 1992, Grankin (1993) found from 26 observations photometric varia-

tions of the order of 0.15 mag in V, but no period could be found. According to 

Zakirov et al. (1993), brightness variations in V had an amplitude of 0.25 mag in 

1991/1992, with a rotational period of 9.32d; no eclipsing effect could be found. 

Its low polarization (0.1% at 105° - see Table 8.23) may be entirely inter-

stellar. The Mathewson et al. (1978) catalog lists 6 stars within 3° of it, and all 

have polarizations < 0.1%. But the position angle is different from the average of 

neighboring stars with the same distance modulus as NTTS 045251+3016 (40 

°), so it may have also an intrinsic polarization. Even if this star was classified as 

constant in polarization, it does not preclude the presence of intrinsic polariza-

tion. No firm conclusions can be made. 
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8.9.7 GW Ori = HBC 85 = HD 244138 

GW Ori was discovered to be a spectroscopic binary with a period of 242 

days, a separation r--,1 AU and an eccentricity almost indistinguishable from zero 

by Mathieu et al. (1991). The center-of-mass velocity implies a third star with 

an orbital period of many years or a m = 1 perturbation on the disk (Mathieu 

et al. 1991). It is one of the brightest CTTS. Based on evolutionary tracks, the 

primary is massive 2.5 Mo (Mathieu et al. 1991), and young, 1 x 106  yr. 

There are large NIR and FIR excesses, with a strong silicate emission feature, 

and a dip between 2 and 20 ,um that could be due to a gap from 0.17 to 3.3 AU 

in the optically thick disk, gap where the secondary would be located (Mathieu 

et al. 1991). Mathieu et al. (1991) have considered two models to reproduce the 

flat SED; the first one is composed of circumprimary and circumbinary disks, 

and optically thin dust in the gap between these two disks; the second one is 

composed of a circumbinary shell of inner radius 100 AU -with a circumbinary 

disk. Submillimeter observations are inconsistent with the disk-envelope model 

(Mathieu et al. 1993), but indicate GW Ori is surrounded by a massive 500 

AU circumbinary disk with a model-independent lower mass of 0.3 Mo (with a 

range from 0.07 to 0.8 M0), with an uncertainty of a factor of 3 due to opacity 

normalization. The strong Hc emission suggests accretion, but on the other hand, 

there is no veiling (Scheeburger et al. 1979; Basri & Batalha 1990). A single 

steady-accretion disk can not reproduce the SED, and a more luminous CB disk 

is required (Mathieu et al. 1995). 

Mathieu et al. (1995) study again pure-disk and disk-shell models. The pure-

disk model gives a disk mass of 1.5 Mo, within a factor of three, which is a 

significant fraction of the total stellar mass. The disk-shell model falls short of 

reproducing the submillimeter observations. The large submillimeter emission 

detected within 500 AU of the binary is not due to the inner part of a more 
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extended infalling envelope, but such an envelope could be responsible for the 

FIR emission. 

A high-resolution interferometric map obtained at 1360 ,am reveals a source 

size of 1.7 x 0.8 at position angle 56°, although this result must be considered 

with caution since the source size is smaller than the beam size (Mathieu et al. 

1995); this angle does not seem to be related with the polarization position angle 

which we found to be between 115 and 130°. 

The inclination is reported to be 15 ± 1° by Bouvier & Bertout (1989) al-

though this value is very uncertain. Mathieu et al. (1991) argue that if a substan-

tial fraction of the total luminosity of this system is due to CS material, then this 

inclination of 15° is a lower value, and in fact they found 27°. 

On the other hand, Shevchenko et al. (1992) found Algol-like fadings of 0.4 

mag in V due to CS material around the secondary star and near phase 0.0, which 

would imply an orbital inclination between 80° and 90°. In 1984 Feb., Bouvier and 

Bertout monitored this star to investigate the presence of periodic photometric 

variations, that could be explained by the presence of hot or cool spots. The 

variations observed seem periodic with a period of 3.2 days, but are of very low 

amplitude, the highest amplitude being for the U filter, with an amplitude of 

0.1mag. The simple one-spot model could not be satisfactorily applied to the 

observations. 

GW Ori was observed in polarimetry by Hough et al. (1981), Bastien (1982, 

1985) and Ménard & Bastien (1992). Data taken in the winter 1976 (Bastien 

1982) and winter 1980 (Bastien 1985) with the same 5895 Å filter show a drastic 

difference that could be intrinsic or due to the different aperture holes used (14.3 

and 4.3 arcsec): 0.21% at 103° and 2.64% at 151°. If we compare our observations 

taken between 1996 and 1999 with an observation made with a red but narrower 

filter, and a bigger aperture hole of 14.3 arcsec in winter 1976, we note again a 



233 

difference: 0.35% at 102° versus 0.61% at 126° on average. Ménard & Bastien 

(1992) classified GW Ori as a suspected variable; we classify the star as variable; 

all this is an indication that part of its polarization is intrinsic. 

There also may be a component of interstellar polarization. The Mathewson 

et al. (1978) catalog lists 5 stars within 3°. The two closest ones are within half 

a degree and have a null and 0.3% polarization. The 3 remaining ones have pola-

rizations of 0.3, 0.7 and 0.3%, with the 2 stars with 0.3% having position angles 

of 	120°, similar to the position angle for GW Ori (126°). Polarization data for 

stars within 8° of GW Ori and with similar distance modulus show a position 

angle of 	120 °, which is similar to GW Ori's position angle. In conclusion, 

GW Ori's polarization is a sum of intrinsic and interstellar polarization. 

GW Ori was observed over a little more than 3 orbits (see data in Table 8.10 

and Fig. 8.4). The fact that it shows variability but no clear periodic variations 

may be an indication that important changes in the circumstellar environment 

have occurred or that the star is active. Since the presence of a massive CB disk 

is inferred from the spectral energy distribution, such changes could be possible. 

If this binary has a high inclination as claimed by Shevchenko et al. (1992), 

rapid changes in the polarization should be observable near phase 0.0, but our 

sampling is not sufficient near that phase. On the other hand, there could be 

an important variation in the polarization angle between phases 0.7 and 0.9 (see 

Fig. 8.4). 

Although this star has an orbit almost circular, the polarimetric variations 

show some single-periodic variations; for the U parameter, the 1) amplitude is 

1.5 times that of the D, variations. Although the quality of the fit is not very 

good, this can be interpreted as an asymmetric distribution of scatterers and/or 

non equal mass stars. 
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8.9.8 Par 1540 = HBC 447 = NGC 1977 334 

This star does not show photometric variations over 0.5 mag in V; there is 

no evidence for a significant IR excess; both components are NTTS (Marshall & 

Mathieu 1988). 

The mass ratio is 1.32+0.03; the weak Hoz emission and absence of veiling 

indicate small or nil accretion rate (Lee et al. 1994). Of the five double-lined 

PMS binaries studied by Lee (1992) (V826 Tau, Par 1540, Ori 429, Ori 569, 

NTTS 162814-2427), Par 1540 has the lowest age, 105  yr, and the highest Li I 

abundance. 

Breger (1976) measured a polarization of 1.11 E 0.10% at 85°, without any 

filter, which, with the instrument used, gave an effective wavelength between 

B and V. This value is above the measurements we made in the red large filter 

(0.83% at 77°), but could be due to the wavelength dependence of the polarization. 

The polarization has a good chance of being intrinsic or at least of local 

(intra-cluster) origin, since the polarization of nearby stars is low (see the map 

in Breger 1976). Par 1540s extinction is E(B — V) = 0.35 (Marshall & Mathieu 

1988), while the reddening between Earth and the Orion Nebula is E(B — V) = 

0.05 (Breger et al. 1981); on the other hand, two stars projected near Par 1540 

also have E(B — V) = 0.3. 

We classified the star as polarimetrically variable, which points to an intrinsic 

polarization. There may also be an interstellar component for the polarization, 

because the position angle is rs-,  77, typical of the less polarized stars studied by 

Breger (1976), and close to the average (73°) of stars within the neighborhood of 

Par 1540 and with similar distance modulus. 

The Mathewson et al. (1978) catalog lists over 90 stars within 3° in radius, 

and 45 within 1°. For the stars within 1°, half have P < 0.3%, and 66% have 
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P < 0.5%, although the 3 closest stars have polarizations between 0.7 and 1.0% 

with positions angles between 43° and 65°, rather close to the values for Par 1540. 

In conclusion, Par 1540s polarization in a sum of intrinsic and interstellar pola-

rization. 

In Fig. 8.5, one deviant point was removed; many binary young stars, like 

Par 1540, showed odd values of the polarization that were removed from the data 

set before fitting the data. In Fig. 8.6, the data was binned: the phase was divided 

into 10 bins in which all the polarization observations were averaged. This makes 

the small amplitude periodic variations stand out more clearly. 

8.9.9 Par 2486 = NGC 1977 1060 = BD —05 1340 

Par 2486s polarization, 0.15% at 64° (see Fig. 8.7), is probably mostly in-

terstellar in origin. As for Par 1540 and Par 2494, the majority of the stars within 

one degree have low polarization values. The average interstellar position angle 

is 73°. But the possible polarimetric variability, with polarization between 0.06% 

and 0.23%, indicates some of the observed polarization is intrinsic. In conclusion, 

the polarization is mostly interstellar, with maybe an intrinsic component. 

8.9.10 Ori 429 = ORINTT 429 

The mass ratio is 1.01±0.07; the weak Hoz emission and absence of veiling 

indicate a small or nil accretion rate (Lee et al. 1994). 

For Ori 429, the polarization of 0.24% at 72° (see Fig. 8.8), classified as 

constant, is mostly interstellar. The 3 stars listed in the Mathewson et al. (1978) 

catalog and within 1 degree have P ,,--- 0.35% at 60-85° position angles. The 

distribution of position angles for stars near Ori 429 and with the same distance 

modulus as Ori 429 shows two peaks, one at 80°, and the other at 110°. The 
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second observation made in January 1999 is different from the first one, and could 

indicate variability. With the present data, we conclude for a mostly interstellar 

origin for the polarization. 

8.9.11 Par 2494 = HBC 487 = NGC 1977 1069 

Breger (1976) measured a polarization of 0.54 E 0.11% at 69°, without any 

filter. As for Par 1540, this value is above the measurements we made in the broad 

red filter (0.16% at 46°), and could be due to the wavelength dependence of the 

polarization. 

This star is located in a region where stars do not show high polarization 

levels and most of the stars (over 50%) around one degree of Par 2494 have 

low polarization levels (P < 0.1%). We classified it as a constant polarization 

star, although this is not a strong argument against intrinsic polarization. Since 

its position angle, 46°, does not correspond to the most common value for the 

less polarized stars measured by Breger (1976), nor to the interstellar position 

angle of 75° for stars with similar distance modulus, part of the polarization may 

be intrinsic. We conclude that the polarization we measured may be a sum of 

interstellar and intrinsic polarization. 

The data are presented in Fig. 8.9 and 8.10. Although the star was classified 

as statistically constant in polarization, the binned data do show periodic varia-

tions, in position angle at least. As stated before, the statistical tests we used to 

check for the presence of variability do not take into account low amplitude but 

systematic variations such as those seen in the position angle for Par 2494. 
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8.9.12 Ori 569 = ORINTT 569 

The mass ratio is 1.00±0.02; the weak Ha emission and absence of veiling 

indicate small or nil accretion rate (Lee et al. 1994). Lee (1992) discovered a third 

star in this system. 

This star is at about 3° from Ori 429. Its average polarization is about 0.2% 

at —70°, and may be variable (see Fig. 8.11). About two thirds of the stars within 

3° of it also have polarizations below 0.2%. The interstellar position angles of stars 

with similar distance modulus as Ori 569 show two peaks, at 80 and 1100 . We 

conclude that the polarization is a sum of interstellar and intrinsic polarization. 

8.9.13 W 134 = Walker 134 = NGC 2264 134 = VSB 92 

Both components of this binary system are G stars showing strong Li I 6707 

À absorption features. The orbital period is 6.3532±0.0012 d, and the eccentricity 

is < 0.01. The total mass of the system is Msin3  i = 3.16 Mo  with a mass ratio 

of 1.04 (Padgett & Stapelfeldt 1994). 

It has a NIR excess more typical of CTTS, that can not be entirely attributed 

to dark spots, and that indicates some warm dust resides within 0.3 AU of the 

binary; on the other hand, its weak emission lines make it a WTTS (Padgett & 

Stapelfeldt 1994). It has not been detected longward of 12 iim so it probably does 

not have a CB disk (Jensen & Mathieu 1997). 

Using an approximate v sin i, the orbital period and the derived stellar radii, 

and the assumption that the system is tidally locked, the inclination is then 46°4 

(Padgett & Stapelfeldt 1994). Theoretical masses give an orbital inclination of 

63°14, which could be sufficient for grazing eclipses, given the stellar radii derived, 

but photometric monitorings during zero velocity separation events did not show 

any decrease in brightness (Padgett & Stapelfeldt 1994). 
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Young (1978) reports E(B — V) = 0.08 mag for W 134 and notes that 

intra-cluster clouds not randomly distributed cause differential reddening, whe-

reas Padgett & Stapelfeldt (1994) recalculated E(B — V) = 0.2 mag. 

Koch et al. (1994) report 0.35 mag variability in V and R, but no phase-

locked variability could be found, and if present, could be hidden by non-periodic 

variations. 

Mathewson et al. (1978) list one star very close to W 134, at 0.050; it has 

a polarization level of 0.2-0.4% at a position angle of 2-29°, which could indicate 

that W 134s polarization, at a level of 0.22% at 330 , is local (intra-cluster) in 

origin. Four stars are listed within one degree of W 134, and all have polarization 

levels < 0.3%. Polarization observations of 34 stars belonging to NGC 2264 (Cor-

poron et al. in preparation) have an average polarization angle of 16°, whereas 

the average interstellar position angle of stars with similar distance modulus to 

W 134 from the Mathewson et al. (1978) catalog is 168°. Since W 134 shows 

polarimetric variations, we conclude that its polarization is mostly intrinsic, with 

maybe an interstellar component. 

In Fig. 8.12, two odd position angle values taken more than a year apart 

can be seen, near phase 0.55; such rapid changes are sometimes seen for eclipsing 

binaries (see Fig. 8.28 for the eclipsing binary EK Cep). Padgett & Stapelfeldt 

(1994) have found that grazing eclipses could be possible for W 134, although they 

did not find photometric evidence for such eclipses that should occur near phases 

0.25 and 0.75. Although the rapid change in position angle is near phase 0.55 and 

not the predicted phases for the eclipses, more polarimetric data should be taken 

near phase 0.55 to investigate the cause of the odd polarimetric observations. 
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8. 9. 1 4 V S B 1 2 6 = N G C 2 2 6 4 1 6 9 

V S B 1 2 6 is wit hi n 0. 2 ° of W 1 3 4. Its l o w a n d c o nst a nt p ol ari z ati o n, wit h a n 

a v er a g e of 0. 1 5 % at 	 (s e e Fi g. 8. 1 3), c o ul d b e i nt erst ell ar i n ori gi n, alt h o u g h 

its p ositi o n a n gl e is v er y diff er e nt fr o m t h e a v er a g e i nt erst ell ar p ositi o n a n gl e fr o m 

st ars f o u n d i n t h e M at h e ws o n et al. ( 1 9 7 8) c at al o g wit h si mil ar dist a n c e m o d ul us 

t o V S B 1 2 6 s a n d t h e a v er a g e p o siti o n a n gl e of N G C 2 2 6 4 m e m b er s ( C or p or o n 

et al., i n pr e p ar ati o n). W e c o n cl u d e t h at its p ol ari z ati o n is a s u m of i ntri nsi c a n d 

i nt er st ell ar p ol ari z ati o n. 

8. 9. 1 5 N T T S 1 5 5 8 0 8- 2 2 1 9 = S c o P M S 2 0 

T h e bi n ar y h a s a pr oj e ct e d s e p ar ati o n of 0. 0 4 8 A U (J e n s e n et al. 1 9 9 6 a), 

a n d t h er e i s a t erti ar y c o m p o n e nt ( M at hi e u, W alt er, & M y er s 1 9 8 9; W alt er et al. 

1 9 9 4). T h e r a di al v el o cit y m e a s ur e m e nt s e x cl u d e m e m b er s hi p i n t h e a s s o ci ati o n 

( W alt er et al. 1 9 9 4). It h a s a r ot ati o n p eri o d of 4. 3 0 d ( A d a m s et al. 1 9 9 8). 

T his st ar h as a n a v er a g e p ol ari z ati o n of 0. 4 8 % at a p ositi o n a n gl e of 1 3 8 ° (s e e 

Fi g 8. 1 4). M at h e w s o n et al. ( 1 9 7 8) li st o n e st ar at 0. 2 4 °, wit h a p ol ari z ati o n of 

a b o ut 0. 3 % at a p ositi o n a n gl e of a b o ut 1 2 0 °. Ei g ht ot h er st ars ar e wit hi n 2 a n d 3 

d e gr e es of t h e bi n ar y, wit h p ol ari z ati o ns b et w e e n 0. 3 a n d 1. 1 5 %. T h e i nt erst ell ar 

p ositi o n a n gl es of st ars wit h si mil ar dist a n c e m o d ul us as f or N T T S 1 5 5 8 0 8- 2 2 1 9 

h a v e a p e a k at 4 0 ° a n d a s m o ot h di stri b uti o n b et w e e n 1 0 0 a n d 1 8 0 °. T h e st ar 

dis c uss e d i n t h e n e xt s e cti o n, N T T S 1 5 5 9 1 3- 2 2 3 3, is 0. 3 5 ° fr o m N T T S 1 5 5 8 0 8-

2 2 1 9, a n d h as a si mil ar p ol ari z ati o n, 0. 4 8 % at 1 2 4 °. Si n c e N T T S 1 5 5 8 0 8- 2 2 1 9 is 

p ossi bl y v ari a bl e a n d N T T S 1 5 5 9 1 3- 2 2 3 3 p ossi bl y c o nst a nt, w e c o n cl u d e t h at b ot h 

st ars s h o w a p ol ari z ati o n t h at is t h e s u m of i ntri nsi c a n d i nt erst ell ar p ol ari z ati o n, 

wit h t h e i nt er st ell ar p art m a y b e str o n g er. 

T hi s st ar s v ari a bilit y i s b a s e d o n o nl y f o ur o b s er v ati o n s, s h o wi n g c o n st a nt 
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polarization but one position angle well above the others. 

8.9.16 NTTS 155913-2233 = ScoPMS 23 

This star is a single-lined binary with a separation of 0.014 AU (Jensen et 

al. 1996a). A weak tertiary component was detected spectroscopically (Mathieu, 

Walter, & Myers 1989) and found to be at large distance from the binary since 

its effect on the velocities of the binary or the tertiary itself was not detected; it 

was later detected in a 2.2 pm speckle imaging survey, at a separation of 0.288 

arcsec (or 45 AU at a distance of 160 pc) and position angle 347° (Ghez et al. 

1993). 

The fact that the secondary was not detected spectroscopically suggests that 

the luminosity ratio is 10:1 (Walter et al. 1994). The two stars of the spectrosco-

pie binary are K5 and M5 stars; the third star is a K5. The mass ratio of the 

spectroscopie binary is 2.1 ± 0.24 (Prato & Simon 1996). It has a rotation period 

of 3.30 d (Adams, Walter & Wolk 1998). 

There is no evidence for extended circumstellar material, either in low-

dispersion spectroscopie or IR ph.otometric data; there are no evidence for an 

associated disk, mass accretion or mass loss (Mathieu, Walter, & Myers 1989). 

Although it is young, with an age of 106  yr (Mathieu, Walter, & Myers 1989), it is 

a mature system, with a circular orbit and no evidence for circumstellar material. 

NTTS 155913-2233 is about 0.35° from the previous star, and as discussed 

in the previous section, its polarization, 0.48% at 124°, is the sum of intrinsic and 

interstellar polarization, with the interstellar part maybe stronger. 

Data is presented in Fig. 8.15 and 8.16. The first figure seems to show two 

different epochs, one from 1995 May to 1996 May and which show a peak in 

polarization at phase 0.3-0.4, and the second from 1997 April to 1997 June, with 



241 

a peak at phase 0.5-0.6. But the data from these two epochs do not show any more 

periodic variations than all of the data combined. The binned data may show low-

amplitude periodic variations. The orbit is almost circular, but variations are not 

purely double-periodic. 

8.9.17 NTTS 160814-1857 = HBC 630 = ScoPMS 44 

Although it is identified as 'tt in the HBC catalog, Walter (1986) identifies 

it as a NTTS; its Ha line is in emission, with W), --= 0.6 Å. 

The projected separation of this single-lined spectroscopie binary is 0.19 AU 

(Jensen et al. 1996a). It is not found in the IRAS Point Source Catalog but there 

is a flat NIR excess that can be modeled with a hot M3 IV companion 3.7 mag 

fainter than the primary at V, although this is not a unique solution; the non 

spectroscopic detection of the secondary suggests luminosity ratio of 10:1 (Walter 

et al. 1994). According to Zakirov et al. (1993), brightness variations in V had 

an amplitude of 0.16 mag in 1991/1992, with a rotational period of 3.81 d; no 

eclipsing effect could be found. 

Spectroscopie evidence argues against the presence of significant circumstel-

lar material (Walter 1986). 

Twelve stars are found in the Mathewson et al. (1978) catalog within 3° of 

this binary; with the exception of one situated at 2.4° and with a polarization of 

2.0% at 147°, all the others show polarization levels between 0.1 and 1.5 %, below 

the average of NTTS 160814-1857, 1.9% at 117°. The interstellar position angles 

of stars with the same distance modulus show a peak at 40°, with a wider one at 

120°. Since this binary is polarimetrically variable with an amplitude that may 

be as high as 0.25%, we conclude that the polarization is the sum of intrinsic and 

interstellar components, maybe equally strong. 
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Data is presented in Fig. 8.17. Variability is present, even if spectroscopie 

observations do not favor much CS material (Walter 1986). Although there are 

not many data, it is very well fitted by the theoretical sinusoidal curves. This 

is seldom the case; for example, GW Ori, for which we have 11 observations, 

does not show variations as well behaved as NTTS 160814-1857. With respect to 

the discussion regarding orbital inclination found from the BME model and the 

effects of too much noise in the data (see Sect. 8.10), it could be worthwhile to 

continue to observe this star as it may show less scatter than the others. 

8.9.18 NTTS 160905-1859 = HBC 633 = ScoPMS 48 

As for the previous star, it is identified as 'tt in the HBC catalog but Walter 

(1986) identifies is as a NTTS; the Hoz line is seen in absorption with T/IT = 0.6 

À. 

The projected separation of this single-lined spectroscopic binary is 0.015 

AU (Jensen et al. 1996a). It is not found in the IRAS Point Source Catalog but 

the small excess in NIR (smaller than the one for NTTS 160814-1857), could 

be due to the companion, which would then be 4 mag fainter at V, although 

this is not a unique solution. Non-detection of the secondary in spectroscopic 

observations suggests a luminosity ratio of 10:1 (Walter et al 1994). 

Spectroscopic evidence argues against the presence of significant circumstel-

lar material (Walter 1986). 

This star is 0.2° from the previous one. It lias a slightly lower polarization 

average of 1.38% at 134°. It is possibly variable polarimetrically, with an ampli-

tude of 0.20%. We conclude that some of its polarization is intrinsic, although its 

intrinsic polarization is probably lower than that of NTTS 160814-1857, with a 

interstellar component. 



243 

The aged derived, 7 x 106  yr, makes it one of the oldest WTTS (Mathieu, 

Walter, & Myers 1989). It is interesting to note that, although it is among the 

oldest PMS stars, it may be polarimetrically variable. 

Data is presented in Fig. 8.18 to 8.22. The first figure shows all the data 

except two points that stand out form the bulk of the data. This star is variable 

but its data shows a lot of scatter. If we divide the data in different epochs of 

observations, we see periodic (or at least regular) behavior for a given epoch, but 

the behavior changes from one epoch to the other. Observations taken between 

1997 April 2 and April 16 show smooth variations (see Fig. 8.19). During that 

period, the polarization was maximum at phase 0.1 and 0.7, whereas during the 

period from 1997 June 3 to July 11 (see Fig. 8.20), a maximum in polarization was 

seen at phase 0.3 and a minimum at phase 0.0; the period we used, 10.400+0.002 d 

(Mathieu, Walter, & Myers 1989), is too well determined to allow shifts in phase, 

so a rearrangement must have occurred between the two sets of data, taken only 2 

months apart. Fig. 8.22 is the same as Fig. 8.21 except that it includes data taken 

between 1998 April 27 and May 13. In this last figure, variations may not be as 

smooth as in Fig. 8.19; variations in position angles are almost single-periodic 

at the exception of one point near phase 0.45. These sets of data from different 

epochs might indicate changes in the CS/CB environment for this star, which 

render the accumulation of data over many years very noisy (compare the data 

for each epoch with Fig. 8.18). 

8.9.19 Haro 1-14C , HBC 644 

This binary has an average polarization of 1.08% at a position angle ,32° 

(see Fig. 8.23). No stars are found within 1° in the Mathewson et al. (1978) 

catalog. Eight stars are found between 2 and 3 ° of it, and six of then have high 

levels of polarization between 1.4% and 3.5%. Four stars have position angles 

between 50 and 60°. The average interstellar polarization angle of stars with the 
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same distance modulus is 37°. Since this star may be variable, we conclude that 

its polarization is interstellar with a smaller intrinsic component. 

8.9.20 NTTS 162814-2427 = ROX 42 or ROX 42C 

NTTS 162814-2427 is a triple system, with a companion discovered by Lee 

(1992), at 0.15 arcsec and position angle 135° (Ghez et al. 1993). The projected 

separation of the spectroscopic binary that has a mass ratio of 1.09+0.07 (Lee et 

al. 1994) is 0.27 AU, while the third star is at 19.4 AU (Jensen et al. 1996a). 

This star has one of the most eccentric orbits. It also has a small UV excess, 

a small NIR excess and a weak Ha line with a P Cygni profile (Walter et al. 1994), 

which might indicate that there is more CS material than for other WTTS, but 

not enough to classify the star as CTTS. The shape of the Ha emission line 

changes with time, sometimes showing inverse P Cygni profile, which might be 

an indication of accretion processes (Mathieu 1992) with low accretion rate. 

The age derived from the position in the HR diagram gives 1 x 106  yr, 

which makes this binary one of the youngest yet found (Mathieu, Walter, & 

Myers 1989). Theoretical evolutionary models with different input physics have 

been investigated by Figueiredo (1997) who found that the observations for this 

binary is well fitted by a 1.10 M K4 primary, and a K5 1.00 Mo secondary, 

both with an age of 3.7 x 106  yr. 

NTTS 162814-2427 was not detected at 1100 /lm (Skinner, Brown & Walter 

1991), so an upper limit to the disk mass based on the 3u upper value of the 

1100 /Mi observations is 0.11 Mo, although this star was observed under poor 

atmospheric conditions. There is a significant excess from the NIR up to 60 pm, 

consistent with the presence of CB material (Walter et al. 1994) 

Its SED is consistent with a CB disk in which the central region has been 
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cleared (Jensen & Mathieu 1997). Using theoretical masses derived from evolu-

tionary tracks and spectroscopie observations, Jensen & Mathieu (1997) find and 

use an inclination of 71°. The semi-major axis is then 0.28 AU, and the dyna-

mically cleared gap goes from 0.057 to 0.85 AU. No silicate feature appears near 

10 pm. The SED modeling shows that there is no requirement that the disk be 

optically thin. The dynamical gap fits the data better than a continuous disk. 

The best fit gap is similar to the dynamical gap predicted by theory; the best 

fit is for 0.047 AU to 0.40 AU. The dynamical hole does not reproduce well the 

observations. But the model does not take into account the presence of the third 

star; so it is possible that the stars do not have any CB/CS disks, and that the 

third star interact with the CB material. 

The V magnitude varies up to 0.4 mag (Lee 1992 - reported by Jensen & 

Mathieu 1997). According to Zakirov et al. (1993), brightness variations in V 

had an amplitude of 0.32 mag in 1991/1992, with a rotational period of 9.32d; no 

eclipsing effect could be found. The similarity of the dynamical mass limits and 

the theoretical masses suggests that the inclination is small (Mathieu, Walter, 

& Myers 1989), but, as mentioned above, Jensen & Mathieu (1997) found an 

inclination of 71°. 

This binary is at 0.50  of Haro 1-14C. Its high polarization (3.5% at 23°) and 

variability indicate a large intrinsic polarization. The closest star in Mathewson 

et al. (1978) 's catalog is at 0.6°, and has a low polarization of 0.4% at 90°. Seven 

stars are located between 1.3 and 3 °; six of which have polarizations between 1.4 

and 3.5%. The star with 3.5% polarization has a position angle of 32° but is at 

2.5° of NTTS 162814-2427. The average interstellar position angle of stars with a 

similar distance modulus is 38°, close but not equal to NTTS 162814-2427s value. 

The star discussed in the next section, NTTS 162819-2423S, has a polarization 

position angle close to NTTS 162814-2427s, 16°, so this might indicate a local 

(intra-cluster) origin to part of the polarization for these two stars. We conclude 
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that NTTS 162814-2427 has strong interstellar and intrinsic components (maybe 

2.0-2.5% interstellar and 1.0-1.5% intrinsic). 

The fact that the amplitude of the polarimetric variations is very large, up 

to 0.5% (see Fig. 8.24 and 8.25), which is higher than for the other WTTS we ob-

served, may be supporting the indication that there is more CS material around 

NTTS 162814-2427 than for other WTTS. Alternatively, the high polarimetric 

variations may be due to the high eccentricity, or a favorable inclination. The bin-

ned data clearly shows a periodic variation in position angle. In position angle and 

in U, the observations are strongly dominated by single-periodic variations; this 

might be a direct consequence of the orbital eccentricity, which is equal to 0.48. 

Strong single-periodic variations are here a consequence of orbital eccentricity, 

since the mass ratio is near unity and in these cases, asymmetric CB envelopes 

do not produce single-periodic variations (Paper I). 

8.9.21 NTTS 162819-2423S = ROX 43A 

NTTS 162819-2423 is a quadruple system, with both components 

NTTS 162819-2423S (ROX 43A) and NTTS 162819-2423N (ROX 43B) them-

selves binary stars. The projected separation of the spectroscopie binary (south 

component) is 0.10 AU, the binary in the north component has a separation of 2 

AU and both binary systems are separated by 600 AU (Jensen et al. 1996a). 

NTTS 162819-2423N is about 1 mag fainter in V than the southern com-

ponent (Mathieu, Walter, & Myers 1989) and 4.8 away Simon et al. (1995). 

According to Zakirov et al. (1993), brightness variations in V had a small 

amplitude of 0.1 mag in 1991/1992, with a rotational period of roughly 3.2 d; no 

eclipsing effect could be found. 

NTTS 162819-2423S was not detected at 1100 ,um (Skinner, Brown & Walter 



247 

1991), so an upper limit to the disk mass based on the 3o-  upper value of the 

1100 p,m observations is 0.12 Me, although this star was observed under poor 

atmospheric conditions. 

There is a large NIR excess (Walter et al. 1994) suggesting the presence of 

dust somewhere in this system. Jensen & Mathieu (1997) argue that the excess 

emission at 60 11,M suggests the presence of material outside of the binary orbit, 

in a CB disk. Its SED is consistent with a CB disk in which the central region 

has been cleared (Jensen & Mathieu 1997). With the mass function, inclinations 

lower than 22° would give a secondary mass higher than that of the primary, 

which is unlikely (Jensen & Mathieu 1997) so probably that i > 22°. S has a 

prominent 10 ,u,m silicate emission feature, which is reproduced with an optically 

thin inner disk. The continuous disk does not reproduce the observations well. A 

gap or hole fit the data, but neither do so perfectly (Jensen & Mathieu 1997) 

This binary is also at 0.5° of Haro 1-14C, and at 0.1 ° of the previous star. 

It has a lower polarization than the last star, with 2.9% average polarization at 

16°. Since it is polarimetrically variable (see Fig. 8.26), some of its polarization 

is intrinsic, but less so than NTTS 162814-2427, and it has a strong interstel-

lar component (maybe 2.0-2.5% interstellar as the previous stars, and 0.5-1.0% 

intrinsic). 

Since we used a 81.2 aperture hole, it is not impossible that some observations 

included more than just the southern binary. We have made some tests using 

different aperture holes and conclude that when the North and South component 

are included in the measurements, the polarization is higher by 	0.2%. That 

may explain the chaotic polarimetric observations that show wild fluctuations in 

polarization; nonetheless, some of the variations can be attributed to the orbital 

motion of the southern component alone. 

The fact that the position angle stays constant within 2-3° even when the 
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polarization changes by a few tenths of a percent because the number of stars the 

measurements is not the same could mean that the CS/CB disks of the North 

and South components are parallel. This could have important meaning for the 

understanding of binary star formation since the North and South components 

are separated by 600 AU. 

Future polarimetric observations should be made with much smaller aperture 

holes, making sure what is included in the measurement. 

8.9.22 AK Sco ,---- HBC 271 -= HD 152404 

It has a NIR excess more typical of CTTS, but its weak emission lines would 

make it a WTTS (Andersen et al. 1989), like W 134 (Padgett & Stapelfeldt 1994). 

The projected separation is 0.143 AU (Jensen et al. 1996a). Large photometric 

variations not correlated with the orbital motion are attributed to variable obscu-

ration by CS dust condensations; the age is estimated to be 6 x 106  yr (Andersen 

et al. 1989). 

The submm continuum emission must arise outside the binary orbit, in a 

CB disk (Jensen & Mathieu 1997). AK Sco does not show any evidence of a 

cleared region at the center of its CB disk (Jensen & Mathieu 1997), but a strong 

10 /MI dust feature suggest there is optically thin dust at the center of the CB 

disk. It is highly variable at optical and IR wavelengths, with no correlation with 

orbital period (see Jensen & Mathieu 1997). It could have optically thin material, 

but this is not an absolute necessity. The dynamically expected cleared gap can 

reproduce the observations, if it is filled with optically thin material to reproduce 

the silicate feature, but the gap is not absolutely necessary, because there is no 

evidence for a NIR deficit of emission (Jensen & Mathieu 1997). 

A model matching spectroscopic and photometric observations yield an in-

clination of 63° (Andersen et al. 1989). 
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Its average polarization at 5250 Å is 1.0% at 133°. Its high amplitude po-

larimetric variations (0.7% to 1.5%) points to large intrinsic polarization level. 

No star is found within 10  of AK Sco, but there are 23 stars between 1 and 3°. 

About a third of those have levels of polarization above 1.0%. The closest star is 

at 1.10  and has a polarization of 1.1% at 115° position angle; it also has a high 

extinction of A, = 2.4 mag (Mathewson et al. 1978), which could be local. The 

average interstellar position angle of stars with similar distance modulus is near 

00. We conclude that its polarization is mostly intrinsic, with a possible interstel-

lar component. Bastien (1985) had found that AK Sco's polarization is in part 

intrinsic and in part interstellar. 

Data taken during 12 consecutive nights show clear periodic variations, 

which also show some scatter (see Fig. 8.27), but less than many of the other 

binaries that were observed over longer periods of time. This might be an indica-

tion that observations gathered over a small interval of time will show less scatter 

and clearer periodic variations. Data taken by Serkowski (1969) over 450 days, 

or even by Drissen et al. (1989) over 40 days do not show the periodic variations 

seen in Fig. 8.27. 

The strong amplitude of the P variations, of over 0.5%, is compatible with 

the fact that a cleared central region is not necessarily indicated by the spectral 

energy distribution; we have shown in Paper I that when scatterers are placed 

close to the stars, they produce more pronounced variations. 

The observations show some single-periodic variations, which is compatible 

with the high eccentricity, e = 0.47. As in seen in Table 8.5, the single-periodic 

variations for Q and 0 clearly dominate over the double-periodic ones, with factors 

of about 7 and 4 respectively. 

Additional polarimetric observations taken in other wavelengths will be pre-

sented in a future paper. 
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8.9.23 EK Cep = HD 206821 

EK Cep is an eclipsing binary star for which the light curve is very flat 

outside of the primary eclipse (within 1/100 of a magnitude) (Tomkin 1983). 

The primary is a 2.1 Mo ZAMS star, and the 1.12 Mo secondary has not yet 

settled on the MS (Tomkin 1983; Popper 1987). The present evidence points to 

a secondary that is an "old" PMS star (Padgett & Stapelfeldt 1994). 

The average polarization of EK Cep is 0.17% at 69°. Only one star is found 

from the Mathewson et al. (1978) catalog, and it has a zero-polarization level. 

The interstellar position angle of stars with similar distance modulus is 20°. Since 

EK Cep shows polarimetric variability, we conclude that most of its polarization 

is intrinsic. EK Cep is unreddened (Popper 1987), which is another indication 

that its polarization is mainly intrinsic. 

Although the photometry is very constant outside of the eclipses, the pola-

rimetry shows variations. In addition to low amplitude periodic variations, large 

variations are seen during the primary eclipses (see Fig. 8.28 to 8.30). 

Additional photometric and polarimetric observations taken in other wave-

lengths will be presented in a future paper. 

8.9.24 MWC 1080 = HBC 318 = V628 Cas 

MWC 1080 is a luminous HAeBe object with 4 x 104  Lo, and a strong wind 

(Henning et al. 1998). It is an eclipsing binary (Grankin et al. 1992; Shevchenko 

et al. 1994). There is third star 0.76 arcsec away, west of MWC 1080 (Leinert et 

al. 1994). There is a not very well collimated Herbig-Haro flow (Poetzel, Mundt 

& Ray 1992); the proposed outflow cavity has a position angle of , 60°, close to 

the position angle of the polarization. 
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An 8.8 pm map by Deutsch et al. (1995) shows extended elliptical emission 

4 arcsec or 4000 AU in diameter. At 100 pm, the emission is also extended (Di 

Francesco et al. 1994). There is a bipolar molecular outflow (Yoshida et al. 1991). 

Hillenbrand et al. (1992) measured a polarization of 1.79% at 75° in a V filter, 

estimated the IS polarization to be 2.58% at 71°, so the intrinsic polarization of 

MWC 1080 would be 0.79%. 

MWC 1080 is in a region where the position angles are well aligned at 73°, 

with a distribution of polarization values up to 5%, which indicates that the 

interstellar component is strong in this region. Its average polarization is 1.6% at 

82°. Nine stars are found within 1° of MWC 1080. Two, at about half a degree, 

show polarization levels of 1.36% and 1.54%, with position angles of 62 and 63°, 

which might indicate that a great part of MWC 1080s polarization is interstellar. 

Since MWC 1080 show clear periodic variations, some of its polarization must be 

intrinsic, but its polarization is mostly interstellar, as was already proposed by 

Garrison & Anderson (1978) and Hillenbrand et al. 1992. 

Fig. 8.31 presents all polarimetrie data, where the ephemeris is taken from 

Grankin et al. (1992): 2445607.374 + 2.886926E. This star also shows a few 

observations (4) that stand out from the rest of the data, and that were removed 

for the variability analysis and the fitting procedure. The following figure shows 

the binned data, where clear periodic variations are seen, but are not fitted well 

by the simple 1) and 2) sinusoidal curves. Adding 3A and 4A harmonies does a 

better job, but the fit is still not adequate. The primary eclipses occur at phase 

0.0 where a minimum in polarization and a maximum in position angle are seen, 

and the secondary one, at phase 0.55 (Shevchenko et al. 1994) where a second 

peak in position angle could be situated. 

The eccentricity for MWC 1080 is not known but is estimated to be betvveen 

0.2 and 0.5 (Grankin et al. 1992); the strength of double-periodic variations, which 
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have amplitudes between 1.4 and 2.5 times those of the single-periodic one, would 

favor an eccentricity nearer to 0.2 than to 0.5, but the polarimetric curves can 

not formally inverted to find the orbital eccentricity. 

Additional polarimetric observations taken in other wavelengths will be pre-

sented in a future paper. 

8.10 Orbital inclination 

The goal of these polarimetric observations was to determine the orbital 

inclinations of these pre-main-sequence binary stars, using the BME model. As 

we have demonstrated in Papers I and II, the BME model can still be used if 

the orbits are non-circular and the scatterers are spherical grains, within the 

limits we have presented in these papers, and even if the BME model, with its 

first and second harmonies only, does not reproduce exactly the variations of 

eccentric systems. Moreover, although the numerical simulations used to test the 

BME model do not reproduce the observations, in particular the amplitude of the 

variations which are smaller in the simulations, we will assume the BME analysis 

can be applied for some of the systems studied here. 

One thing that should be carefully considered is the level of noise in the data, 

because too much noise prevents the BME model from finding the right orbital 

inclination. We have showed in Paper I that noise with a standard deviation of 

more than 10% of the amplitude of the polarimetric variations will prevent the 

BME model to find a reasonable estimate of the true inclination. Others have also 

shown that the quality of the data (number of data points, observational errors, 

amplitude of the polarimetric variations) can strongly influence the capability for 

the BME model to find a reasonable estimate of the orbital inclination. 

Aspin et al. (1981) have studied what standard deviation is necessary to 
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have calculated the noise for the Stokes parameters Q and U, using the variance of 

the fit and the amplitude of the polarimetric variations; these amplitudes are com-

puted from the maximum and minimum values of the observations, and not those 

of the fit. These calculations are presented in Columns 4 and 5 of Table 8.24, where 

levels of noise below 10% are seen to be rare. Once again, this analysis shows that 

the polarimetric observations of pre-main-sequence stars are not of "very good 

quality" not because of instrumental or observational problems, but because non-

periodic stochastic polarization variations and low amplitude periodic variations 

make the data rather noisy, hiding the periodic polarimetric variations that most 

probably exist. One of the stars for which the polarimetric variations are very 

clear is AK Sco. This star is the only one for which the data was obtained within 

a few (12) consecutive nights. All the other stars were observed over periods of 

time of 3-5 years. For these, non periodic polarimetric events, or changes in the 

circumstellar environment from epoch to epoch, mask the periodic variations and 

introduce too much noise. Further observations of these stars should be obtained 

at a site offering many consecutive clear nights in order to cover in one shot the 

whole orbital p erio d . 

Assuming the BME model can be used to analyze the polarimetric variations 

of binary young stars, we have added in the same Table the results of the BME 

analysis for the orbital inclination, sometimes choosing only the result from the 

second- or first-order coefficients because of the known value for the eccentricity. 

Most of the inclinations are near 900 , which can not be real. This is compatible 

with the above discussion on the effects of the stochastic noise on the inclination 

analysis, and does not necessarily mean that the BME analysis can not be used 

for these systems. 
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8.11 Orientation of the orbital plane and moments of the distribution 

of the scatterers 

In addition to the orbital inclination, the BME model returns 0, the orien-

tation of the orbital plane with respect to the plane of the sky, and moments of 

the distribution of the scatterers, which are used to measure the asymmetry with 

respect to the orbital plane ( 0G), and the degree of concentration towards the 

orbital plane (T0H). Tt is generally expected that the distribution will be sym-

metric and concentrated in the orbital plane, so T0 H > 7-0G. In Table 8.25, we 

present the values of Q, 7-0H, 7-0G, and the ratio 70H/7-0G. 

If the circumbinary disks of these binaries can be imaged (with interfero-

metric or adaptive optics techniques), their orientation should be similar to 5-2, 

although the orbits are not necessarily coplanar -with the disks or envelopes. For 

the multiple systems where the position angle of the tertiary is known, some have 

S2 values similar to the position angle of the third star (LkCa 3 and NTTS 155913-

2233) while others do not (NTTS162814-2427 and MWC 1080). 

The values for '7-0G and 7-0 H are similar to those we have found in numerical 

simulations (Paper I), and to the observed values for other types of binaries 

(Bastien 1988, Koch et al. 1989). In particular, T0H > 7-0G as expected (except 

maybe for NTTS 162814-2427), with ratios approximately from 1.0 to 4.0. The 

star with the highest values for both 7-0G and 7-0H is AK Sco, with T0G and 

T0H ,c--- 10-3 . It is interesting to note that this star has clear evidence for a CB 

disk whose central region is not necessarily totally empty. GW Ori, NTTS 162814-

2427 and NTTS 162819-2423S, which also have massive CB disks but with central 

holes, have '7-0G and 7-0H values typical of the other binaries. 
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8.12 Discussion 

We have presented for the first time polarimetric observations of pre-main-

sequence stars in mostly short-period binary systems. 

The majority of these stars are polarimetrically variable, as are single young 

stars. Polarization and polarimetric variability are not restricted to CTTS stars 

which are known to present various indications for the presence of circumstellar 

material; in fact, most of our targets were WTTS, for which it is believed that the 

circumstellar environment is relatively free of circumstellar material. In particular, 

V826 Tau and NTTS 160814-1857 do not show spectroscopic evidences for CS 

material, but clearly have variable polarization. So polarimetric observations are 

probably a more sensitive method than spectroscopic or photometric ones to find 

circumstellar dust in these systems. 

The statistical tests used here to determine if the polarimetric observations 

show signs of variability do not take into account very low amplitude variations, 

even if they are periodic and systematic. For example, LkCa 3 and Par 2494 

were classified as constant in polarization, but in fact these two binaries do show 

periodic variations in position angle. For Par 2494, these periodic low amplitude 

variations clearly appear in binned data. In many other cases, like for Par 1540 and 

NTTS 155913-2233, binning has also allowed us to find low amplitude periodic 

polarimetric variations. 

In general, the periodic polarimetric variations are less clear and pronounced 

than for other types of binaries studied before (like hot stars in binary systems). 

This could be due to the nature of the scatterers and/or the geometry; numerical 

simulations presented in Papers I and II have shown that dust grains produce 

less polarimetric variations than electrons, and circumbinary envelopes being less 

asymmetric than a single CS disk also produce less variations. 
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Non-periodic stochastic variations (caused by variable accretion, flares, etc.) 

or transient periodic phenomenon (spots, etc.) could also mask in many cases 

the low amplitude periodic variations. In fact, the binaries that do show periodic 

variations also have a lot of scatter about the mean polarimetric curves. Some 

binaries even have observations well below or above the mean of the polariza-

tion or position angle, a sign that non-periodic events can drastically modify the 

polarimetric properties of a system. 

Eclipses also produce rapid changes in the polarization, like in the known 

eclipsing binary EK Cep, and maybe also for W 134, which should be observed 

further to confirm this hypothesis. 

Modifications in the environment of binary young stars can produce different 

periodic behaviors of the polarization between one epoch and another. Two such 

examples are NTTS 155913-2233 and NTTS 160905-1859. For the first binary, the 

polarization had maximum values at two different orbital phases for two different 

years of observation. More strikingly, NTTS 160905-1859 has shown after two 

months different polarization curves, with maxima and minima not occurring at 

the same orbital phases. When all the observations are combined together, the 

data are very noisy and no periodicity is seen. If events can cause important 

changes in the polarization curves, it is then essential to obtain the data within a 

short time interval 	10 — 30 days) so that stochastic variations do not introduce 

too much scatter. 

This can be illustrated with AK Sco for which data were obtained within 12 

days. The observations show strong and clear polarimetric variations, but data 

obtained over many weeks or years do not show any periodic variations. 

Some characteristics of the polarimetric curves produced by the numerical 

simulations we have presented in Papers I and II were found in the observations. 

We have shown that non-zero orbital eccentricities introduce single-periodic varia- 
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tions superimposed on the double-periodic ones. These single-periodic variations 

were clearly seen in two high-eccentricity systems (e rs-,  0.47): NTTS 162814-2427 

and AK Sco. These two systems also presented high amplitude polarimetric va-

riations (0.5 % and more) which could be a consequence of NTTS 162814-2427 

having more matter than its classification implies, and AK Sco's CB disk not ne-

cessarily having a central clearing. Simulations have shown that scatterers placed 

close to the stars produce higher amplitude variations than when the scatterers 

are located farther away. 

Finally, the Herbig Ae/Be star we have observed also shows periodic varia-

tions accompanied by stochastic noise. 

The goal of these polarimetric observations was to obtain the orbital incli-

nation from the periodic variations, using the BME model, which was shown to 

work for Mie scattering and eccentric orbits. An evaluation of the level of sto-

chastic noise present in the data indicates it is too high for the vast majority of 

the stars we observed to find the orbital inclination. One way to circumvent this 

problem is to obtain, as exposed earlier, data in a short time interval instead of 

accumulating data over many years. 

Future work should pursue numerical simulations in order to reproduce the 

amplitude of the polarimetric variations and study the effects of other geometries 

(one or two CS disks accompanied or not by a CB disk), non-uniform spatial 

distributions, and realistic mixture of grain type and size on the polarimetric 

curves. Various geometries could be used to investigate the significance of the 

moments r0G and 7-0H. 
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P X 2  

1. 5 0 - 

V 7 7 3 T a u 6 Q 0. 0 9 1 2 0. 0 1 2 2 3. 3 6 0. 3 2 1. 0 0 1. 0 0 

U 0. 0 7 7 7 0. 0 1 2 2 2. 6 0 0. 3 2 1. 0 0 0. 9 7 

L k C a 3 1 2 Q 0. 0 3 1 4 0. 0 0 9 0 0. 9 5 0. 2 1 0. 4 5 0. 0 4 

U 0. 0 2 7 7 0. 0 0 9 0 0. 8 4 0. 2 1 0. 2 7 0. 0 2 

V 8 2 6 T a u 1 1 Q 0. 0 6 5 9 0. 0 1 0 4 1. 6 9 0. 2 2 0. 9 9 0. 7 6 
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T a bl e 8. 3. 	 C o nti n u e d 

St a r N o bs a s urri ple a r n e a n Z 	 a Z P x 2  

l u 

P x 2  

1. 5 u 

W 1 3 4 1 1 Q 0. 0 7 0 6 0. 0 1 6 2 0. 8 1 0. 2 2 0. 1 8 0. 0 1 

U 0. 1 4 8 3 0. 0 1 6 2 2. 1 3 0. 2 2 1. 0 0 0. 9 7 

V S B 1 2 6 6 Q 0. 0 7 9 0 0. 0 3 4 5 0. 8 8 0. 3 2 0. 4 0 0. 1 0 

U 0. 0 9 9 4 0. 0 3 4 5 1. 2 9 0. 3 2 0. 8 6 0. 4 1 

N T T S 1 5 5 8 0 8- 2 2 1 9 4 Q 0. 1 5 3 1 0. 0 3 5 0 2. 3 5 0. 4 1 1. 0 0 0. 9 4 

U 0. 0 5 3 9 0. 0 3 5 0 0. 7 6 0. 4 1 0. 3 4 0. 1 3 

N T T S 1 5 5 9 1 3- 2 2 3 3 3 6 Q 0. 0 5 9 7 0. 0 0 5 9 1. 4 2 0. 1 2 1. 0 0 0. 3 5 

U 0. 0 4 3 3 0. 0 0 5 9 1. 0 9 0. 1 2 0. 7 8 0. 0 1 

N T T S 1 6 0 8 1 4- 1 8 5 7 9 Q 0. 0 9 5 6 0. 0 1 6 5 1. 5 2 0. 2 5 0. 9 8 0. 5 9 

U 0. 1 0 4 0 0. 0 1 6 5 2. 3 7 0. 2 5 1. 0 0 0. 9 9 

N T T S 1 6 0 9 0 5- 1 8 5 9 3 4 Q 0. 0 4 7 8 0. 0 0 7 0 1. 1 5 0. 1 2 0. 8 9 0. 0 3 

U 0. 0 5 2 0 0. 0 0 7 0 1. 3 2 0. 1 2 0. 9 9 0. 1 8 

H ar o 1- 1 4 C 5 Q 0. 2 4 0 0 0. 0 2 6 5 2. 2 9 0. 3 5 0. 8 8 0. 4 8 

U 0. 9 1 0 9 0. 0 2 6 5 8. 9 8 0. 3 5 1. 0 0 1. 0 0 

N T T S 1 6 2 8 1 4- 2 4 2 7 2 2 Q 0. 1 0 5 5 0. 0 0 9 7 1. 9 1 0. 1 5 1. 0 0 0. 9 6 

U 0. 2 2 8 7 0. 0 0 9 7 3. 3 4 0. 1 5 1. 0 0 1. 0 0 

N T T S 1 6 2 8 1 9- 2 4 2 3 S 1 7 Q 0. 2 4 3 0 0. 0 0 9 9 4. 5 5 0. 1 8 1. 0 0 1. 0 0 

U 0. 2 5 2 7 0. 0 0 9 9 6. 5 2 0. 1 8 1. 0 0 1. 0 0 

A K S e o 2 7 Q 0. 1 7 8 3 0. 0 1 6 9 1. 9 4 0. 1 4 1. 0 0 0. 9 8 

U 0. 2 4 8 1 0. 0 1 6 9 3. 0 1 0. 1 4 1. 0 0 1. 0 0 

E K C e p 3 6 Q 0. 0 3 8 9 0. 0 0 3 7 1. 6 4 0. 1 2 1. 0 0 0. 8 0 

U 0. 0 3 8 1 0. 0 0 3 7 1. 5 4 0. 1 2 1. 0 0 0. 5 6 

1 VI W C 1 0 8 0 6 0 Q 0. 1 0 1 3 0. 0 0 3 5 3. 3 0 0. 0 9 1. 0 0 1. 0 0 

U 0. 0 9 1 7 0. 0 0 3 5 3. 3 2 0. 0 9 1. 0 0 1. 0 0 



Table 8.4. Classification of the observed pre-main-sequence binary stars, 

according to their variability. 

Binary young stars 
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Variable 

Possibly variable 

V773 Tau (6), V826 Tau (11), UZ Tau E (2), GW Ori (11) 

Par 1540 2(19), W 134 (11), NTTS 160814-1857 (9) 

NTTS 162819-2423S (17), NTTS 162814-2427 2(22) 

EK Cep 1(36)MWC 1080 2(60), AK Sco (27) 

Par 2486 (6), Ori 569 (4) NTTS 155808-2219 (4) 

NTTS 160905-1859 2(34), Haro 1-14C (5) 

NTTS 155913-2233 2(36) 

LkCa 3 (12), NTTS 045251+3016 (3), Ori 429 (5) 

Par 2494 2(29), VSB 126 (6) 

Possibly constant 

Constant 

1For EK Cep, the variability is based on observations taken outside of the pri- 

mary eclipses. 

2These stars were sometimes observed to have very different polarization and/or 

position angle values (well above or below the majority of the data points) so their 

variability is based on data excluding those very odd values. 

Note. — The number of observations with which the variability is tested is 

indicated in parentheses. 



2 7 9 

T a bl e 8. 5. R ati o of t h e a m plit u d e of t h e si n gl e- p eri o di c v ari ati o n s o v er t h e 

d o u bl e- p eri o di c o n e s f or t h e p ol ari z ati o n. 

R ati o of t h e a m plit u d e i n 1 A 

o v er t h e a m plit u d e i n 2 A 

St ar Q U P O e P eri o d ( d) 

L k C a 3 1. 6 2 0. 3 2 2. 9 8 0. 7 1 0. 2 0 1 2. 9 

V 8 2 6 T a u 3. 3 1 0. 4 9 0. 6 3 0. 7 5 0. 0 3. 9 

G W Ori 0. 5 0 1. 5 2 0. 9 3 0. 6 7 0. 0 4 2 4 2 

P ar 1 5 4 0 0. 5 7 0. 4 5 0. 4 4 0. 5 0 0. 1 2 3 3. 7 

P ar 2 4 9 4 0. 5 6 0. 6 8 0. 6 9 0. 5 6 0. 2 6 1 9. 5 

W 1 3 4 0. 6 0 0. 6 0 0. 6 8 0. 2 9 0 6. 4 

N T T S 1 5 5 9 1 3- 2 2 3 3 0. 6 8 1. 8 6 1. 0 2 0. 7 8 0. 0 2 2. 4 

N T T S 1 6 0 8 1 4- 1 8 5 7 1. 2 6 0. 1 3 1. 8 0 0. 7 2 0. 2 6 1 4 5 

N T T S 1 6 0 9 0 5- 1 8 5 9 2. 4 3 0. 4 9 0. 4 9 2. 2 9 0. 1 7 1 0. 4 

	  s et 1 1. 4 6 1. 0 5 1. 0 3 1. 4 3 0. 1 7 1 0. 4 

	  s et 2 1. 9 8 0. 5 8 0. 5 8 1. 9 5 0. 1 7 1 0. 4 

	  s et 3 0. 9 1 0. 5 9 0. 5 9 0. 9 1 0. 1 7 1 0. 4 

	  s et 4 0. 7 9 1. 4 9 1. 4 9 0. 8 2 0. 1 7 1 0. 4 

N T T S 1 6 2 8 1 4- 2 4 2 7 0. 5 2 8. 1 1 1. 7 4 2. 7 3 0. 4 8 3 6 

N T T S 1 6 2 8 1 9- 2 4 2 3 S 0. 7 9 0. 3 6 0. 6 2 0. 3 1 0. 4 1 8 9 

A K S c o 7. 3 4 1. 1 4 1. 0 9 4. 1 5 0. 4 7 1 3. 6 

E K C e p 0. 7 5 1. 5 5 0. 6 1 4. 0 7 0. 1 1 4. 4 

M W C 1 0 8 0 0. 6 7 0. 3 8 0. 5 7 0. 4 9 2. 9 

N ot e. - T h e o r bit al e c c e nt ri citi e s a n d p e ri o d gi v e n a r e a p p r o xi m at e 

v al u e s o nl y. 
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Table 8.6. Average polarization and origin of the polarization for the binary 

PMS stars 

Star pavel Oave l  
o 

N0b8  Origin of 

Polarization2  

V773 Tau 0.35 88 6 * + IS? 

LkCa 3 0.05 76 12 IS 

V826 Tau 0.85 67 11 

UZ Tau E/W 0.80 16 2 * + IS 

DQ Tau 0.57 79 1 *? + IS? 

NTTS 045251+3016 0.10 107 3 *? + IS 

GW Ori 0.61 126 11 * + IS 

Par 1540 0.83 77 19 * + IS 

Par 2486 0.14 63 6 IS + *? 

Ori 429 0.24 72 5 IS 

Par 2494 0.16 46 29 * + IS 

Ori 569 0.18 76 4 * + IS 

W 134 0.22 32 11 * + IS? 

VSB 126 0.16 66 6 * + IS 



Table 8.6. Continued 

Star Pave l  °ove'  
0 

Nobs Origin of 

Polarization2 

NTTS 155808-2219 0.48 139 4 IS + * 

NTTS 155913-2233 0.49 124 36 IS + 

NTTS 160814-1857 1.94 117 9 * + IS 

NTTS 160905-1859 1.38 134 34 + IS 

Haro 1-14C 1.08 34 5 * + IS 

NTTS 162814-2427 3.50 22 22 * + IS 

NTTS 162819-2423S 2.92 16 17 * + IS 

AK Sco 1.00 133 27 * + IS? 

EK Cep 3  0.17 69 36 

MWC 1080 1.60 82 60 IS + * 

1Weighted averages of P and 9. Data was taken in a red 

large filter, except for AK Sco (5250Å filter) and EK Cep 

(V filter). 

2In this column, we indicate from where comes most of 

the polarization; for example, for V826 Tau, interstellar po-

larization is not impossible. A * symbol indicates intrinsic 

polarization; IS is for interstellar polarization. If IS comes 

before a * symbol, the IS component of the polarization is 

probably stronger than the intrinsic one. 

3Averages for EK Cep are for data outside the primary 

eclipses 
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Table 8.7. Polarization data for V773 Tau 

UT Date JD Phase l  P(%) o-(P) 8(°) cr(8) 

2400000.0+ 

1998 Jan. 22 50835.493 0.316 0.189 0.025 94.9 3.8 

1998 Dec. 14 51161.509 0.699 0.469 0.058 80.1 3.6 

1999 Feb. 6 51215.615 0.179 0.397 0.033 85.6 2.4 

1999 Feb. 9 51218.668 0.239 0.369 0.023 93.0 1.7 

1999 Feb. 15 51224.632 0.355 0.385 0.033 86.1 2.5 

1999 Mar. 10 51247.586 0.384 0.432 0.031 82.6 2.0 

1Calculated with the ephemeris 2449900.0+ 51.075E (period from 

Jensen & Mathieu 1997). 
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2 8 3 

T a bl e 8. 8. 	 P ol ari z ati o n d at a f or L k C a 3 

U T D at e 	 J D P h a s e l  P( %) o ( P ) ( °) 5( 0) 

2 4 0 0 0 0 0. 0 + 

1 9 9 6 J a n. 3 5 0 0 8 5. 6 3 0 0. 3 4 4 0. 0 3 1 0. 0 4 3 1 1 9. 4 3 8. 9 

1 9 9 6 J a n. 5 5 0 0 8 7. 5 0 6 0. 4 8 9 0. 0 6 5 0. 0 3 4 6 8. 3 1 5. 0 

1 9 9 6 J a n. 7 5 0 0 8 9. 5 7 6 0. 6 4 9 0. 0 5 0 0. 0 2 9 3 9. 8 1 6. 5 

1 9 9 6 A u g. 2 4 5 0 3 1 9. 7 6 7 0. 4 3 6 0. 0 0 0 0. 0 3 8 1 3 7. 7 5 7. 3 

1 9 9 6 A u g. 2 5 5 0 3 2 0. 7 7 9 0. 5 1 5 0. 0 4 3 0. 0 2 5 9 1. 6 1 6. 7 

1 9 9 6 S e pt. 4 5 0 3 3 0. 7 4 5 0. 2 8 5 0. 1 2 9 0. 0 3 4 7 8. 1 7. 6 

1 9 9 6 S e pt. 7 5 0 3 3 3. 7 0 8 0. 5 1 4 0. 0 5 0 0. 0 3 1 6 9. 6 1 7. 8 

1 9 9 6 O ct. 1 2 5 0 3 6 8. 6 7 6 0. 2 1 6 0. 0 4 0 0. 0 2 4 6 9. 2 1 7. 0 

1 9 9 7 F e b. 9 5 0 4 8 8. 5 1 1 0. 4 7 6 0. 0 4 5 0. 0 2 8 1 0 1. 3 1 8. 1 

1 9 9 7 F e b. 1 4 5 0 4 9 3. 5 9 4 0. 8 6 9 0. 0 3 6 0. 0 3 1 9 8. 1 2 4. 8 

1 9 9 7 O ct. 1 8 5 0 7 3 9. 8 9 6 0. 9 0 1 0. 0 5 9 0. 0 3 2 7 3. 9 1 5. 4 

1 9 9 7 O ct. 2 6 5 0 7 4 7. 7 8 4 0. 5 1 1 0. 0 5 4 0. 0 4 8 6 7. 6 2 5. 6 

1 C al c ul at e d wit h t h e e p h e m eri s 2 4 4 9 9 0 0. 0 + 1 2. 9 4 1 E ( p eri o d fr o m 

M at hi e u 1 9 9 4). 



Table 8.9. Polarization data for V826 Tau 

UT Date JD 

2400000.0+ 

Phasel  P(%) a(P) 0(°) o-(8) 

1994 Sept. 22 49709.744 0.147 0.739 0.039 73.2 1.5 

1994 Dec. 23 50084.583 0.562 0.772 0.041 61.6 1.5 

1996 Jan. 2 50089.529 0.835 0.911 0.032 66.8 1.0 

1996 Aug. 25 50320.846 0.334 0.878 0.027 64.8 1.0 

1996 Sept. 7 50333.730 0.648 0.899 0.042 67.3 1.3 

1996 Oct. 12 50368.696 0.641 0.824 0.028 66.5 1.0 

1997 Feb. 9 50488.679 0.503 0.871 0.035 68.3 1.2 

1997 Feb. 14 50493.557 0.758 0.849 0.036 66.3 1.2 

1997 Sept. 9 50700.770 0.057 0.877 0.032 66.9 1.0 

1997 Oct. 26 50747.754 0.142 0.748 0.050 67.3 1.9 

1998 Jan. 22 50835.468 0.703 0.867 0.035 69.4 1.2 

1Calculated with the ephemeris 2446840.004+3.887758E (Reipurth 

et al. 1990). 
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2 8 5 

T a bl e 8. 1 0. 	 P ol ari z ati o n d at a f or G W Ori 

U T D at e 	 J D P h as e l  P( %) a ( P ) ( 9( °) ( T M 

2 4 0 0 0 0 0. 0 + 

1 9 9 6 D e c. 1 2 5 0 4 2 9. 8 9 6 0. 4 4 2 0. 6 5 4 0. 0 3 1 1 2 3. 4 1. 4 

1 9 9 7 F e b. 1 4 5 0 4 9 3. 6 2 8 0. 7 0 6 0. 6 7 7 0. 0 2 8 1 1 8. 3 1. 2 

1 9 9 7 S e pt. 9 5 0 7 0 0. 7 9 5 0. 5 6 2 0. 5 8 5 0. 0 2 0 1 2 9. 2 1. 0 

1 9 9 7 O ct. 2 6 5 0 7 4 7. 8 2 8 0. 7 5 7 0. 5 6 6 0. 0 3 3 1 2 7. 0 1. 7 

1 9 9 7 N o v. 4 5 0 7 5 6. 9 3 0 0. 7 9 4 0. 6 6 6 0. 0 3 0 1 2 8. 7 1. 3 

1 9 9 8 J a n. 2 3 5 0 8 3 6. 5 5 2 0. 1 2 3 0. 5 3 3 0. 0 2 1 1 3 0. 8 1. 1 

1 9 9 8 F e b. 1 6 5 0 8 6 0. 6 2 3 0. 2 2 3 0. 6 2 6 0. 0 2 1 1 2 3. 8 0. 9 

1 9 9 8 A u g. 2 8 5 1 0 5 3. 8 0 0 0. 0 2 1 0. 6 3 9 0. 0 2 3 1 2 4. 7 1. 0 

1 9 9 9 F e b. 9 5 1 2 1 8. 7 1 1 0. 7 0 3 0. 5 6 9 0. 0 2 6 1 1 4. 4 1. 3 

1 9 9 9 F e b. 1 5 5 1 2 2 4. 6 6 8 0. 8 1 0 0. 6 1 6 0. 0 3 0 1 1 4. 6 1. 4 

1 9 9 9 M ar. 9 5 1 2 4 6. 6 0 7 0. 8 1 8 0. 4 6 0 0. 0 3 4 1 1 3. 6 2. 1 

iC al c ul at e d wit h t h e e p h e m eri s 2 4 4 5 0 0 1 ± 2 4 1. 9 E ( M at hi e u et al. 

1 9 9 1). 



Table 8.11. Polarization data for Par 1540 

UT Date JD Phase l  P(%) a(P) O(') o- (0) 

2400000.0+ 

1996 Jan. 7 50089.667 0.696 1.072 0.055 82.1 1.5 

1996 Oct. 12 50368.755 0.970 0.907 0.071 82.5 2.3 

1997 Feb. 9 50488.541 0.521 0.753 0.026 77.1 1.0 

1997 Feb. 14 50493.533 0.669 0.855 0.032 75.7 1.1 

1997 Sept. 8 50699.867 0.787 0.807 0.048 73.2 1.7 

1997 Oct. 18 50739.848 0.972 0.810 0.031 76.0 1.1 

1997 Oct. 25 50746.770 0.177 0.793 0.038 78.1 1.4 

1997 Oct. 26 50747.858 0.209 0.855 0.046 74.6 1.5 

1997 Nov. 4 50756.895 0.477 0.826 0.036 76.8 1.3 

1998 Jan. 13 50826.593 0.544 0.765 0.024 77.9 0.9 

1998 Jan. 23 50836.570 0.839 0.845 0.030 78.1 1.0 

1998 Feb. 15 50859.587 0.522 0.813 0.031 77.1 1.1 

1998 Feb. 16 50860.556 0.551 0.882 0.029 77.7 0.9 

1998 Dec. 10 51157.704 0.360 0.918 0.038 74.5 1.2 

1999 Feb. 4 51213.627 0.018 0.748 0.046 75.9 1.8 

1999 Feb. 6 51215.555 0.075 0.874 0.045 78.2 1.5 

1999 Feb. 9 51218.618 0.166 0.888 0.028 76.4 0.9 

1999 Feb. 14 51223.561 0.313 0.863 0.036 76.2 1.2 

1999 Feb. 15 51224.598 0.343 0.842 0.032 74.7 1.1 

1999 Mar. 9 51246.542 0.994 0.795 0.048 77.6 1.7 
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1Calculated with the ephemeris 2444972.95+33.73E (Marschall & 

Mathieu 1988). 



Table 8.12. Polarization data for Par 2486 

UT Date JD Phase P(%) a(P) (°) o-  (0) 

2400000.0+ 

1995 Dec. 14 50065.738 0.945 0.125 0.023 63.8 5.2 

1996 Oct. 12 50368.779 0.354 0.097 0.039 59.7 11.6 

1997 Feb. 9 50488.625 0.454 0.117 0.038 85.8 9.2 

1997 Oct. 19 50740.863 0.072 0.055 0.039 57.4 20.7 

1998 Jan. 23 50836.613 0.527 0.190 0.036 63.2 5.5 

1998 Feb. 16 50860.641 0.158 0.232 0.036 58.1 4.5 

1Calculated with the ephemeris 2449900.0+5.1882E (period from 

Mathieu 1994). 
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Table 8.13. Polarization data for Ori 429 

UT Date JD Phase l  P(%) (P) 0(°) (0) 

2400000.0+ 

1995 Dec. 14 50065.689 0.210 0.268 0.043 69.0 4.6 

1996 Jan. 7 50089.617 0.417 0.293 0.066 78.3 6.5 

1996 Jan. 7 50089.643 0.421 0.085 0.061 70.4 20.6 

1996 Oct. 12 50368.723 0.831 0.290 0.053 72.7 5.2 

1997 Feb. 9 50488.595 0.900 0.242 0.057 69.9 6.7 

1Calculated with the ephemeris 2449900.0 + 7.460E (period from 

Mathieu 1994). 
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Table 8.14. Polarization data for Par 2494 

UT Date JD 

2400000.0+ 

Phase P(%) a(P) 0(°) cf(0) 

1995 Aug. 28 49957.860 0.969 0.352 0.030 27.8 2.4 

1995 Sept. 3 49963.800 0.274 0.178 0.029 38.9 4.7 

1996 Jan. 7 50089.715 0.738 0.178 0.030 43.1 4.8 

1996 Sept. 4 50330.868 0.116 0.231 0.035 42.9 4.4 

1996 Sept. 7 50333.844 0.269 0.124 0.038 43.0 8.6 

1997 Jan. 1 50449.724 0.217 0.117 0.054 50.3 13.3 

1997 Feb. 9 50488.569 0.211 0.149 0.025 44.1 4.8 

1997 Feb. 10 50489.566 0.262 0.114 0.022 49.6 5.6 

1997 Feb. 14 50493.508 0.465 0.121 0.026 49.2 6.1 

1997 Sept. 9 50700.859 0.108 0.190 0.024 46.0 3.6 

1997 Oct. 18 50739.870 0.111 0.186 0.037 47.8 5.8 

1997 Oct. 19 50740.844 0.161 0.203 0.032 44.8 4.5 

1997 Oct. 25 50746.797 0.466 0.159 0.042 44.9 7.6 

1997 Oct. 26 50747.894 0.523 0.191 0.038 49.5 5.8 

1997 Nov. 4 50756.847 0.982 0.121 0.030 36.4 7.0 
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2 9 0 

T a bl e 8. 1 4. 	 C o nti n u e d 

U T D at e J D P h a s e l  P( %) a( P) 0( °) o-( 0) 

2 4 0 0 0 0 0. 0 + 

1 9 9 8 J a n. 1 3 5 0 8 2 6. 5 4 6 0. 5 6 0 0. 1 9 4 0. 0 2 9 4 7. 2 4. 2 

1 9 9 8 J a n. 2 3 5 0 8 3 6. 5 9 2 0. 0 7 5 0. 1 4 8 0. 0 2 5 5 3. 6 4. 8 

1 9 9 8 F e b. 1 5 5 0 8 5 9. 5 6 2 0. 2 5 5 0. 2 1 2 0. 0 3 1 3 5. 3 4. 2 

1 9 9 8 F e b. 1 6 5 0 8 6 0. 5 2 7 0. 3 0 4 0. 1 9 1 0. 0 3 1 3 8. 5 4. 7 

1 9 9 8 N o v. 1 4 5 1 1 3 1. 6 4 4 0. 2 2 1 0. 2 2 4 0. 0 8 3 5 3. 5 1 0. 6 

1 9 9 8 D e c. 8 5 1 1 5 5. 7 9 7 0. 4 6 0 0. 2 3 7 0. 0 3 4 5 1. 2 4. 1 

1 9 9 8 D e c. 1 0 5 1 1 5 7. 7 2 5 0. 5 5 9 0. 1 6 2 0. 0 3 0 5 7. 6 5. 4 

1 9 9 8 D e c. 2 9 5 1 1 7 6. 7 5 8 0. 5 3 6 0. 1 0 7 0. 0 4 6 5 3. 5 1 2. 2 

1 9 9 9 F e b. 4 5 1 2 1 3. 6 0 4 0. 4 2 8 0. 1 2 1 0. 0 3 9 3 5. 7 9. 2 

1 9 9 9 F e b. 5 5 1 2 1 5. 4 8 4 0. 5 2 4 0. 1 6 8 0. 0 4 9 4 8. 2 8. 4 

1 9 9 9 F e b. 9 5 1 2 1 8. 5 5 8 0. 6 8 2 0. 1 4 3 0. 0 2 4 4 6. 3 4. 7 

1 9 9 9 F e b. 1 5 5 1 2 2 4. 5 4 8 0. 9 9 0 0. 1 0 8 0. 0 3 0 3 9. 3 8. 1 

1 9 9 9 F e b. 1 7 5 1 2 2 6. 5 1 8 0. 0 9 1 0. 1 4 7 0. 0 3 7 5 0. 7 7. 2 

1 9 9 9 M ar. 9 5 1 2 4 6. 5 8 8 0. 1 2 1 0. 1 6 4 0. 0 4 7 5 5. 9 8. 2 

1 9 9 9 M ar. 1 0 5 1 2 4 7. 5 5 7 0. 1 7 1 0. 2 0 5 0. 0 3 6 4 3. 4 5. 0 

1 C al c ul at e d wit h t h e e p h e m eri s 2 4 4 9 9 0 0. 0 + 1 9. 4 8 1 5 E ( p eri o d fr o m 

M at hi e u 1 9 9 4). 



2 9 1 

T a bl e 8. 1 5. 	 P ol ari z ati o n d at a f or W 1 3 4 

U T D at e J D 

2 4 0 0 0 0 0. 0 + 

P h a s e l  P( %) c ( P ) B( °) o -( 61) 

1 9 9 5 D e c. 1 4 5 0 0 6 5. 7 8 1 0. 1 0 8 0. 1 8 0 0. 0 4 0 2 6. 8 6. 4 

1 9 9 6 J a n. 2 5 0 0 8 4. 8 1 3 0. 1 0 4 0. 1 3 2 0. 0 5 2 1 1. 2 1 1. 3 

1 9 9 6 J a n. 7 5 0 0 8 9. 7 4 5 0. 8 8 0 0. 2 9 0 0. 0 6 1 3 6. 6 6. 0 

1 9 9 7 J a n. 1 5 0 4 4 9. 7 8 3 0. 5 5 0 0. 1 5 5 0. 0 6 7 - 1 6. 6 1 2. 4 

1 9 9 7 F e b. 9 5 0 4 8 8. 7 1 1 0. 6 7 8 0. 3 4 4 0. 0 5 2 3 3. 8 4. 3 

1 9 9 7 O ct. 1 9 5 0 7 4 0. 8 9 2 0. 3 7 1 0. 1 7 6 0. 0 5 0 3 7. 2 8. 2 

1 9 9 8 J a n. 2 3 5 0 8 3 6. 6 8 5 0. 4 4 9 0. 2 2 3 0. 0 4 7 3 4. 3 6. 0 

1 9 9 8 F e b. 1 6 5 0 8 6 0. 6 9 9 0. 2 2 9 0. 2 3 6 0. 0 3 8 3 3. 0 4. 7 

1 9 9 8 A pr. 2 9 5 0 9 3 2. 5 6 7 0. 5 4 1 0. 1 6 0 0. 1 1 2 1 1 2. 2 2 0. 1 

1 9 9 9 F e b. 9 5 1 2 1 8. 7 3 4 0. 5 8 4 0. 3 2 6 0. 0 7 0 3 2. 8 6. 2 

1 9 9 9 F e b. 1 6 5 1 2 2 5. 7 4 2 0. 6 8 7 0. 2 8 2 0. 0 8 6 3 4. 8 8. 7 

1 C al c ul at e d wit h t h e e p h e m eri s 2 4 4 7 4 7 2. 9 8 5 + 6. 3 5 3 2 E ( P a d g ett & 

St a p elf el dt 1 9 9 4). 



2 9 2 

T a bl e 8. 1 6. 	 P ol ari z ati o n d at a f or V S B 1 2 6 

U T D at e 	 J D P h a s e !   P( %) ( P) ( °) o-  ( 0) 

2 4 0 0 0 0 0. 0 + 

1 9 9 5 D e c. 1 4 5 0 0 6 5. 8 2 8 0. 8 3 1 0. 1 7 6 0. 0 7 7 1 0. 7 1 2. 5 

1 9 9 6 J a n. 2 5 0 0 8 4. 8 6 1 0. 3 0 3 0. 0 5 5 0. 1 2 1 1 7. 9 6 3. 0 

1 9 9 6 J a n. 7 5 0 0 8 9. 7 9 5 0. 6 8 5 0. 1 9 3 0. 0 8 3 1 6 2. 3 1 2. 3 

1 9 9 7 F e b. 9 5 0 4 8 8. 7 5 8 0. 5 5 5 0. 1 3 3 0. 0 7 9 1 6 7. 2 1 7. 0 

1 9 9 8 J a n. 2 3 5 0 8 3 6. 8 0 3 0. 4 8 5 0. 2 4 6 0. 0 7 2 2 2. 3 8. 4 

1 9 9 8 F e b. 1 6 5 0 8 6 0. 7 3 4 0. 3 3 7 0. 0 5 2 0. 0 9 7 5 7. 8 5 3. 3 

1 C al c ul at e d wit h t h e e p h e m eri s 2 4 4 9 9 0 0. 0 + 1 2. 9 2 4 0 E ( p eri o d fr o m 

M at hi e u 1 9 9 4). 



Table 8.17. Polarization data for NTTS 155913-2233 

UT Date JD Phase l  P(%) cr(P) O(') o- (0) 

2400000.0+ 

1995 May 2 49839.724 0.518 0.472 0.025 123.2 1.5 

1995 May 4 49841.771 0.362 0.456 0.037 122.4 2.3 

1995 May 7 49844.782 0.605 0.220 0.073 161.7 9.4 

1995 May 9 49846.667 0.382 0.579 0.037 122.1 1.8 

1995 May 10 49847.683 0.802 0.495 0.022 122.2 1.2 

1995 Aug. 28 49957.543 0.128 0.500 0.040 120.3 2.3 

1995 Aug. 31 49960.532 0.361 0.575 0.052 116.9 2.6 

1995 Sept. 3 49963.531 0.598 0.424 0.066 123.1 4.5 

1996 Apr. 19 50192.802 0.190 0.491 0.053 129.4 3.1 

1996 Apr. 28 50201.789 0.898 0.443 0.030 126.9 1.9 

1996 Apr. 29 50202.804 0.317 0.556 0.034 120.7 1.7 

1996 May 3 50206.780 0.957 0.482 0.040 123.4 2.4 

1996 May 7 50210.743 0.593 0.470 0.027 127.3 1.6 

1996 June 2 50236.698 0.301 0.467 0.069 123.9 4.3 

1996 July 7 50271.600 0.701 0.509 0.027 122.0 1.5 

1997 Feb. 11 50490.909 0.183 0.486 0.028 125.0 1.6 

1997 Apr. 2 50540.832 0.780 0.504 0.052 126.6 3.0 

1997 Apr. 3 50541.811 0.184 0.471 0.033 121.3 2.0 

1997 Apr. 5 50543.839 0.021 0.480 0.031 123.0 1.9 

1997 Apr. 10 50548.786 0.062 0.461 0.029 129.1 1.8 
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2 9 4 

T a bl e 8. 1 7. 	 C o nti n u e d 

U T D at e J D P h a s e P( %) a( P) O(°) o-( 9) 

2 4 0 0 0 0 0. 0 + 

1 9 9 7 A pr. 1 1 5 0 5 4 9. 7 6 6 0. 4 6 6 0. 4 6 2 0. 0 2 8 1 2 5. 4 1. 7 

1 9 9 7 A pr. 1 1 5 0 5 4 9. 8 7 2 0. 5 1 0 0. 4 7 6 0. 0 4 6 1 6 8. 2 2. 8 

1 9 9 7 A pr. 1 2 5 0 5 5 0. 7 8 1 0. 8 8 5 0. 4 7 1 0. 0 2 8 1 2 5. 3 1. 7 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 0 5 5 3. 7 8 6 0. 1 2 5 0. 4 7 2 0. 0 2 7 1 2 1. 5 1. 6 

1 9 9 7 A pr. 1 6 5 0 5 5 4. 7 8 4 0. 5 3 6 0. 5 7 0 0. 0 3 3 1 2 6. 7 1. 7 

1 9 9 7 J u n e 3 5 0 6 0 2. 6 2 7 0. 2 7 6 0. 4 7 4 0. 0 4 5 1 2 3. 9 2. 7 

1 9 9 7 J u n e 4 5 0 6 0 3. 7 2 8 0. 7 3 0 0. 4 5 2 0. 0 4 4 1 2 3. 3 2. 8 

1 9 9 7 J u n e 5 5 0 6 0 4. 6 7 8 0. 1 2 2 0. 4 2 9 0. 0 3 4 1 2 7. 3 2. 3 

1 9 9 7 J u n e 6 5 0 6 0 5. 6 0 9 0. 5 0 6 0. 3 9 9 0. 0 6 2 1 2 7. 6 4. 5 

1 9 9 7 J u n e 6 5 0 6 0 5. 7 2 5 0. 5 5 4 0. 5 8 4 0. 0 7 4 1 2 0. 8 3. 6 

1 9 9 7 J u n e 7 5 0 6 0 6. 6 0 2 0. 9 1 5 0. 4 3 0 0. 0 4 3 1 2 3. 4 2. 9 

1 9 9 7 J u n e 7 5 0 6 0 6. 7 3 8 0. 9 7 2 0. 4 2 0 0. 0 5 2 1 2 6. 2 3. 5 

1 9 9 7 J u n e 9 5 0 6 0 8. 6 0 8 0. 7 4 3 0. 5 2 8 0. 0 3 4 1 2 4. 1 1. 8 

1 9 9 7 J u n e 9 5 0 6 0 8. 7 4 1 0. 7 9 8 0. 5 3 6 0. 0 4 3 1 2 7. 4 2. 3 

1 9 9 7 J u n e 1 5 5 0 6 1 4. 7 3 1 0. 2 6 9 0. 3 9 8 0. 0 7 0 1 3 1. 9 5. 0 

1 9 9 8 A pr. 2 9 5 0 9 3 2. 8 3 8 0. 5 1 4 0. 4 2 0 0. 0 5 4 1 2 7. 4 3. 7 

1 9 9 8 M a y 1 5 0 9 3 4. 7 8 1 0. 3 1 5 0. 4 4 8 0. 0 3 6 1 1 8. 8 2. 3 

1 9 9 9 J u n e 1 1 5 1 3 4 0. 6 0 9 0. 7 5 1 0. 5 6 7 0. 0 3 4 1 2 4. 6 1. 7 

1 C al c ul at e d wit h t h e e p h e m eri s 2 4 4 5 9 9 9. 2 + 2. 4 2 3 7 8 E ( M at hi e u et 

al. 1 9 8 9). 



Table 8.18. Polarization data for NTTS 160814-1857 

UT Date JD Phase' P(%) a(P) O(') o-(0) 

2400000.0+ 

1995 May 9 49846.763 0.356 1.926 0.065 115.0 1.0 

1996 May 8 50211.700 0.878 1.788 0.064 119.9 1.0 

1997 Apr. 11 50549.737 0.214 1.909 0.048 116.3 1.0 

1997 Apr. 12 50550.715 0.221 1.934 0.052 118.4 1.0 

1997 June 5 50604.730 0.594 2.026 0.054 117.6 1.0 

1998 Apr. 29 50932.660 0.860 1.817 0.035 116.0 1.0 

1999 May 22 51320.633 0.542 2.045 0.035 118.6 1.0 

1999 June 11 51340.733 0.680 2.079 0.076 118.0 1.0 

1999 June 12 51341.729 0.687 1.953 0.0063 116.7 1.0 

1Calculated with the ephemeris 2446003 ± 144.7E (Mathieu et al. 

1989). 
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Table 8.19. Polarization data for NTTS 160905-1859 

UT Date JD 

2400000.0+ 

Phase P(%) o-  (P) (°) (0) 

1995 May 9 49846.729 0.012 1.332 0.064 135.4 1.4 

1996 May 3 50206.816 0.636 1.264 0.087 140.7 2.0 

1996 May 7 50210.780 0.017 1.320 0.036 135.2 1.0 

1996 June 2 50236.624 0.502 1.430 0.091 134.9 1.8 

1997 Apr. 2 50540.794 0.749 1.355 0.044 135.3 1.0 

1997 Apr. 3 50541.765 0.842 1.346 0.035 132.9 1.0 

1997 Apr. 5 50543.865 0.044 1.408 0.046 135.5 1.0 

1997 Apr. 10 50548.821 0.521 1.264 0.039 132.5 1.0 

1997 Apr. 11 50549.800 0.615 1.370 0.034 133.8 1.0 

1997 Apr. 12 50550.744 0.706 1.428 0.034 134.5 1.0 

1997 Apr. 15 50553.746 0.994 1.373 0.035 134.2 1.0 

1997 Apr. 16 50554.747 0.091 1.428 0.040 133.8 1.0 

1997 June 3 50602.732 0.705 1.427 0.083 135.4 1.7 

1997 June 4 50603.616 0.790 1.389 0.053 135.2 1.1 

1997 June 5 50604.595 0.884 1.395 0.050 132.3 1.0 

1997 June 6 50605.693 0.989 1.307 0.055 135.5 1.2 

1997 June 7 50606.678 0.084 1.332 0.045 133.7 1.0 

1997 June 9 50608.675 0.276 1.486 0.035 134.2 1.0 

1997 June 15 50614.687 0.854 1.370 0.043 134.4 1.0 
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2 9 7 

T a bl e 8. 1 9. 	 C o nti n u e d 

U T D at e J D 

2 4 0 0 0 0 0. 0 + 

P h a s e l  P( %) o-( P) 6 1 1 o-( 8) 

1 9 9 7 J ul y 7 5 0 6 3 6. 6 2 6 0. 9 6 4 1. 3 5 3 0. 0 4 8 1 3 4. 4 1. 0 

1 9 9 7 J ul y 1 1 5 0 6 4 0. 6 0 5 0. 3 4 6 1. 4 4 3 0. 0 4 1 1 3 4. 8 1. 0 

1 9 9 7 S e pt. 9 5 0 7 0 0. 5 4 1 0. 1 0 9 1. 4 2 6 0. 0 6 5 1 3 2. 4 1. 3 

1 9 9 8 A pr. 2 7 5 0 9 3 0. 7 0 8 0. 2 4 1 1. 3 1 6 0. 0 3 4 1 3 3. 2 1. 0 

1 9 9 8 A pr. 2 9 5 0 9 3 2. 7 1 3 0. 4 3 3 1. 3 1 5 0. 0 3 2 1 3 2. 8 1. 0 

1 9 9 8 A pr. 3 0 5 0 9 3 3. 7 0 1 0. 5 2 8 1. 3 1 8 0. 0 3 1 1 3 3. 0 1. 0 

1 9 9 8 M a y 1 5 0 9 3 4. 6 7 0 0. 6 2 2 1. 4 1 9 0. 0 3 6 1 2 0. 7 1. 0 

1 9 9 8 M a y 1 3 5 0 9 4 6. 7 4 5 0. 7 8 3 1. 3 3 3 0. 0 5 2 1 3 4. 8 1. 1 

1 9 9 8 M a y 1 4 5 0 9 4 7. 7 6 8 0. 8 8 1 1. 4 0 9 0. 0 2 7 1 3 5. 0 1. 0 

1 9 9 8 M a y 2 0 5 0 9 5 3. 7 2 0 0. 4 5 3 1. 4 3 5 0. 0 3 0 1 3 5. 7 1. 0 

1 9 9 8 M a y 2 5 5 0 9 5 8. 6 1 3 0. 9 2 4 1. 4 1 8 0. 0 3 3 1 3 5. 0 1. 0 

1 9 9 8 M a y 2 7 5 0 9 6 0. 6 2 7 0. 1 1 8 1. 4 2 7 0. 0 5 1 1 3 4. 3 1. 0 

1 9 9 8 J u n e 1 5 0 9 6 6. 6 3 4 0. 6 9 5 1. 4 4 8 0. 0 5 2 1 3 3. 6 1. 0 

1 9 9 9 M a y 2 2 5 1 3 2 0. 6 9 8 0. 7 4 0 1. 4 1 7 0. 0 4 3 1 3 5. 5 1. 0 

1 9 9 9 J u n e 1 2 5 1 3 4 1. 6 1 0 0. 7 5 0 1. 4 0 0 0. 0 4 8 1 3 4. 7 1. 0 

1 9 9 9 J u n e 1 3 5 1 3 4 2. 6 1 1 0. 8 4 7 1. 4 1 3 0. 0 5 0 1 3 3. 9 1. 0 

1 9 9 9 J u n e 1 4 5 1 3 4 3. 6 0 1 0. 9 4 2 1. 4 1 1 0. 0 5 5 1 3 3. 5 1. 1 

1 C al c ul at e d wit h t h e e p h e m eri s 2 4 4 5 9 9 8. 6 + 1 0. 4 0 E ( M at hi e u et al. 

1 9 8 9). 



Table 8.20. Polarization data for Haro 1-14C 

UT Date JD Phase' P(%) a(P) On o-  (0) 
2400000.0+ 

1997 Apr. 11 50549.860 0.099 0.989 0.055 31.3 1.6 

1997 June 5 50604.749 0.192 1.074 0.199 133.2 5.3 

1997 June 6 45605.750 0.733 1.030 0.096 31.3 2.7 

1997 July 11 50640.637 0.253 1.085 0.043 31.9 1.1 

1998 May 1 50934.760 0.750 1.166 0.049 33.2 1.2 

iCalculated with the ephemeris 49900.0+591.0E (period from Ma-

thieu 1994). 

298 



Table 8.21. Polarization data for NTTS 162814-2427 

UT Date JD Phase' P(%) a (P) 8(°) o-(0) 

2400000.0+ 

1995 May 10 49847.723 0.206 3.371 0.080 20.9 1.0 

1996 May 7 50210.808 0.306 3.261 0.049 22.5 1.0 

1996 July 9 50273.616 0.053 3.210 0.062 21.7 1.0 

1997 Apr. 3 50541.841 0.514 3.414 0.050 23.4 1.0 

1997 Apr. 10 50548.845 0.709 3.556 0.046 23.1 1.0 

1997 Apr. 11 50549.828 0.736 3.444 0.047 23.0 1.0 

1997 Apr. 12 50550.813 0.763 3.417 0.044 22.7 1.0 

1997 Apr. 15 50553.824 0.847 3.415 0.044 21.9 1.0 

1997 June 3 50602.677 0.206 2.626 0.033 15.0 1.0 

1997 June 4 50603.679 0.234 3.413 0.042 22.9 1.0 

1997 June 5 50604.635 0.261 3.550 0.040 22.6 1.0 

1997 June 6 50605.650 0.289 3.459 0.049 23.2 1.0 

1997 June 7 50606.638 0.316 3.346 0.054 22.9 1.0 

1997 June 9 50608.640 0.372 3.694 0.038 24.1 1.0 

1997 June 15 • 50614.629 0.539 3.667 0.070 22.5 1.0 

1997 Sept. 9 50700.523 0.928 3.595 0.063 20.6 1.0 

1998 Apr. 27 50930.754 0.332 3.557 0.038 22.7 1.0 

1998 Apr. 29 50932.753 0.388 3.445 0.036 22.9 1.0 

1998 Apr. 30 50933.748 0.415 3.621 0.034 22.7 1.0 

1998 May 1 50934.721 0.442 3.674 0.032 23.0 1.0 

1998 May 25 50958.643 0.108 3.501 0.037 22.2 1.0 

1999 June 13 51342.650 0.789 3.489 0.063 22.6 1.0 

1999 June 14 51343.632 0.817 3.085 0.150 15.3 1.4 
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1Calculated with the ephemeris 2445023.0 + 35.95E (Mathieu et 

al. 1989). 



Table 8.22. Polarization data for NTTS 162819-2423S 

UT Date JD Phasel  P(%) cr(P) 0(°) o-(0) 

2400000.0+ 

1995 May 7 49844.838 0.196 3.639 0.141 14.1 1.1 

1996 May 7 50210.828 0.304 3.041 0.083 18.2 1.0 

1996 May 8 50211.768 0.315 2.528 0.052 13.6 1.0 

1996 June 1 50235.667 0.583 2.637 0.061 15.7 1.0 

1996 July 7 50271.619 0.986 2.829 0.028 14.2 1.0 

1997 Apr. 3 50541.865 0.019 2.651 0.029 14.7 1.0 

1997 Apr. 10 50548.868 0.098 2.871 0.037 17.6 1.0 

1997 Apr. 15 50553.865 0.154 2.940 0.047 14.6 1.0 

1997 June 3 50602.677 0.702 2.626 0.033 15.0 1.0 

1997 June 5 50604.706 0.725 2.887 0.036 15.0 1.0 

1997 June 9 50608.708 0.770 3.549 0.034 18.2 1.0 

1997 June 9 50608.714 0.770 3.208 0.048 17.1 1.0 

1998 Apr. 29 50932.808 0.407 2.995 0.029 17.6 1.0 

1999 June 11 51340.651 0.984 2.842 0.044 15.7 1.0 

1999 June 12 51341.683 0.996 3.218 0.052 16.5 1.0 

1999 June 13 51342.695 0.007 3.190 0.053 18.0 1.0 

1999 June 13 51342.736 0.008 2.977 0.065 16.9 1.0 

1Calculated with the ephemeris 2445996.0+ 89.1E (Mathieu et al. 

1989). 
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3 0 3 

T a bl e 8. 2 4. N oi s e a n al y si s a n d or bit al i n cli n ati o n fr o m t h e B M E m o d el f or 

s o m e o bs er v e d bi n ari es 

St ar 
	

D Q 	 y 	 N ois e l  N oi s e 	 i, 0 2 	 i, 0 1 

f or Q f or U 
	

o 

L k C a 3 0. 3 4 6 4. 2 0. 2 5 0. 3 5 9 3. 9 + 2 5. 4 7 2. 3 ± 6 5. 5 

V 8 2 6 T a u 0. 1 6 5 1 8. 3 0. 3 0 0. 2 3 9 2. 7 ± 5. 3 

G W Ori 0. 1 0 9 4 2. 2 0. 3 6 0. 2 8 7 9. 7 ± 6. 3 1 0 7. 6 + 1 5. 7 

P ar 1 5 4 0 0. 2 4 2 8. 5 0. 2 2 0. 1 7 9 6. 4 ± 6. 5 1 1 7. 5 + 3 8. 5 

P ar 2 4 9 4 0. 1 4 0 2 5. 5 0. 1 9 0. 2 8 9 7. 3 ± 7. 0 7 7. 0 ± 2 2. 9 

W 1 3 4 0. 2 0 3 1 2. 1 0. 1 8 0. 2 5 8 3. 9 ± 7. 0 9 5. 0 + 2 2. 5 

N T T S 1 5 5 9 1 3- 2 2 3 3 0. 2 0 2 1 2. 2 0. 1 6 0. 2 2 9 6. 7 + 8. 8 2 3. 4 ± 8 4. 5 

	  s et 1 0. 2 7 6 6. 6 0. 2 3 0. 2 4 9 5. 5 ± 9. 7 8 7. 8 ± 1 7. 3 

	  s et 2 0. 2 4 8 8. 1 0. 2 0 0. 2 3 1 0 3. 0 + 1 9. 4 8 8. 6 + 1 8. 7 

N T T S 1 6 0 8 1 4- 1 8 5 7 0. 9 4 1 4 5. 8 0. 2 3 0. 2 3 9 7. 1 ± 0. 3 9 3. 4 ± 0. 6 

N T T S 1 6 0 9 0 5- 1 8 5 9 0. 2 8 1 6. 3 0. 2 9 0. 2 4 8 4. 4 + 8. 1 1 5 0. 2 + 6 8. 8 

	  s et 1 0. 1 0 6 4 4. 6 0. 3 4 0. 1 3 9 5. 6 ± 7. 7 1 0 0. 0 + 1 5. 8 

	  s et 2 0. 1 9 0 1 3. 9 0. 3 4 0. 1 5 9 3. 2 ± 1 4. 4 6 6. 8 ± 3 7. 4 

	  s et 3 0. 1 4 3 2 4. 3 0. 1 0 0. 3 1 9 8. 4 + 1 7. 1 9 9. 4 + 4 0. 7 

	  s et 4 0. 2 5 6 7. 6 0. 4 4 0. 5 1 1 1 2. 2 + 3 5. 0 8 6. 6 + 2 5. 1 

N T T S 1 6 2 8 1 4- 2 4 2 7 0. 0 9 9 5 1. 1 0. 2 2 0. 1 0 9 3. 8 ± 2. 6 

A K S c o 0. 0 5 9 7 8. 3 0. 2 4 0. 1 5 8 9. 6 + 5. 9 

E K C e p 0. 2 0 4 1 1. 9 0. 2 2 0. 1 5 9 4. 2 ± 1 0. 3 5 2. 0 + 3 2. 1 

M W C 1 0 8 0 0. 0 4 6 2 3 6 0. 1 6 0. 1 7 1 0 1. 7 + 1. 7 5 8. 0 ± 7. 0 

1 T h e n ois e is t h e s q u ar e r o ot of t h e v ari a n c e of t h e fit o v er t h e a m plit u d e of t h e 

v ari ati o ns; t h e a m plit u d e c o m es fr o m t h e m a xi m u m v al u es of t h e d at a a n d n ot of 

t h e fit. 
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Table 8.25. Other parameters returned by the BME model: S2, the orientation 

of the orbital plane, and moments of the distribution of the scatterers. 

Star Cre roG 7-0H 70G I Toll 

LkCa 3 58.0 48.1 1.20E-4 2.59E-4 2.16 

V826 Tau 96.4 12.6 4.35E-4 7.32E-4 1.68 

GW Ori 171.9 12.9 2.63E-4 6.71E-4 2.56 

Par 1540 109.6 7.3 9.84E-5 3.96E-4 4.02 

Par 2494 141.3 16.3 1.47E-4 4.60E-4 3.14 

W 134 91.9 14.7 3.41E-4 1.09E-3 3.20 

NTTS 155913-2233 14.1 17.6 2.48E-4 2.94E-4 1.18 

NTTS 160814-1857 133.8 0.6 7.54E-4 1.64E-3 2.18 

NTTS 160905-1859 95.8 20.7 1.56E-4 2.83E-4 1.82 

NTTS 162814-2427 0.6 3.0 7.41E-4 6.11E-4 0.82 

NTTS 162819-2423S 46.0 0.3 9.31E-4 3.07E-3 3.30 

AK Sco 91.4 7.7 1.25E-3 2.05E-3 1.63 

EK Cep 147.3 20.1 9.25E-5 1.60E-4 1.73 

MWC 1080 135.9 3.4 2.39E-4 7.46E-4 3.13 
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Figure 8.12 - Polariinetric observations of W 134. 
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Figure 8.18 - Polarimetric observations of NTTS 160905-1859 that show a lot of 

scatter. Two observations, taken in 1996 May and 1998 May, were removed since 

their position angle was much lower or higher than the rest of the observations. 
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CONCLUSION 

Cette recherche a porté sur l'étude des variations polarimétriques d'étoiles 

jeunes (ou pré-série principale) faisant partie de systèmes binaires spectrosco-

piques à très courtes périodes (inférieures à environ 50 jours). 

Le but ultime de cette recherche était de montrer que les variations pério-

diques de polarisation de ces systèmes binaires peuvent être utilisées pour trouver 

leur inclinaison orbitale, en utilisant le modèle BME (Brown, McLean & Emslie 

1978). 

Cette technique polarimétrique est intéressante puisqu'elle permet de dé-

duire l'inclinaison orbitale de façon tout à fait indépendante des méthodes habi-

tuelles (photométriques ou spectroscopiques). De plus, elle peut servir à décrire 

la distribution des diffuseurs dans l'environnement circumstellaire. 

Le modèle analytique utilisé (BME) étudie les systèmes binaires en orbite 

circulaire et entourés d'électrons. La diffusion sur ces électrons produit de la pola-

risation, qui varie en fonction du temps à cause du mouvement orbital. La forme 

de ces variations est reproduite par des courbes sinusoïdales que l'on retrouve 

une ou deux fois par période orbitale (variations simplement ou doublement pé-

riodiques), et sert à calculer l'inclinaison orbitale. Les variations simplement pé-

riodiques apparaissent lorsqu'il y a asymétrie dans la distribution des diffuseurs. 

Cependant, les conditions qui prévalent dans les systèmes binaires jeunes 

sont différentes de celles étudiées par ce modèle. Les étoiles jeunes sont entourées 

de grains de poussière et la plupart ont des orbites excentriques, et non circu-

laires. Certaines modifications à ce modèle ont été déjà étudiées, mais aucune ne 

341 



342 

tient compte à la fois de la diffusion sur des grains de poussière et des orbites 

excentriques. Le modèle BME ne peut pas a priori être utilisé. 

Une solution possible, qui est celle utilisée ici, consiste à produire des courbes 

synthétiques de variations polarimétriques qui simulent des systèmes dont les pro-

priétés (diffuseurs, excentricité et inclinaison orbitales, géométrie) correspondent 

à celles attendues pour des étoiles binaires jeunes à période courte. Ces courbes 

peuvent ensuite être analysées à l'aide du formalisme de BME pour vérifier si 

celui-ci retrouve l'inclinaison orbitale qui avait servi à produire les courbes pola-

rimétriques. 

La géométrie adoptée dans ces simulations numériques consistait en une 

enveloppe circumbinaire ellipsoïdale au centre de laquelle se trouvait une région 

sphérique vide où deux étoiles de même masse et de même luminosité étaient 

en orbite circulaire ou excentrique. Cette enveloppe était optiquement mince, et 

constituée d'électrons ou de grains de poussière. Les orbites occupaient environ 

10% de l'enveloppe, ce qui revient à dire que seules les régions les plus internes 

de l'enveloppe ont été modélisées. Ce sont dans les régions les plus internes que 

la majeure partie des diffusions (et de la polarisation) sont produites. 

Cette géométrie particulière est adéquate pour les binaires jeunes à courte 

période que nous voulions étudier. On sait que les étoiles jeunes sont entourées de 

matière, reste de leur formation, sous forme de disques et d'enveloppes, entourant 

les étoiles individuelles ou les systèmes binaires. L'orbite très serrée n'étant pas 

très favorable à la présence de disques autour de chacune des deux étoiles (ce qui 

n'empêche toutefois pas leur existence), seul un disque circumbinaire est présent. 

De plus, près des étoiles, la température est telle que les grains de poussière sont 

détruits, et les interactions gravitationnelles créent également une cavité vide 

autour des étoiles. 

En plus des électrons, quatre types de grains de poussière sphériques ont 
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été utilisés dans les simulations, avec des rayons de 0.02 ium à 2 ,um: silicates 

astronomiques, graphite, carbone amorphe et glace sale. 

De ces simulations, plusieurs points ont été mis en évidence, dont certains 

étaient déjà connus. Tout d'abord, pour obtenir des niveaux de polarisation élevés, 

il faut avoir une inclinaison orbitale élevée (un système vu par le plan équatorial), 

une enveloppe aplatie, une profondeur optique élevée, ou une enveloppe contenant 

une grosse cavité centrale. Les variations polarimétriques sont importantes pour 

une inclinaison faible (un système vu par le pôle), une profondeur optique élevée, 

une enveloppe aplatie, une petite cavité centrale, ou une orbite qui mène les étoiles 

à frôler le bord interne de la cavité centrale. 

La nature des diffuseurs est importante pour l'amplitude des variations po-

larimétriques: les grains de poussière sont de moins bons polariseurs que les élec-

trons et les variations qu'ils causent sont moins importantes. La composition des 

grains a également une importance quant au niveau de polarisation et des va-

riations: les grains les plus polarisants sont ceux faits de silicates astronomiques, 

suivis de ceux de graphite, de carbone amorphe et de glace sale. Quelle que soit la 

composition, les grains de 0.1 ,um sont également les plus polarisants et causent 

les plus fortes variations; des grains plus petits ou plus gros donnent des variations 

parfois à peine perceptibles. 

Les variations produites sont en général de l'ordre de 0.1%, même dans le cas 

de la diffusion par des électrons, ce qui est en général inférieur aux variations ob-

servées dans le cas d'étoiles binaires chaudes. Ceci est dû en partie à la géométrie 

adoptée ici: une enveloppe circumbinaire (qui entoure les deux étoiles) est moins 

asymétrique et produit moins de variations qu'une seule enveloppe circumstellaire 

en orbite autour d'une source externe de lumière. 

Les variations polarimétriques produites par des étoiles de masses (et de 

luminosités) égales sont, dans le cas d'orbites circulaires, doublement périodiques. 
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Les courbes pour chaque étoile sont identiques à un déphasage d'une demi-période 

près et contiennent des composantes simplement périodiques qui disparaissent 

lorsque les courbes sont additionnées pour produire celle de la binaire. Le cas de 

deux étoiles de luminosité (et de masse) différentes n'a pas été étudié, mais on 

peut imaginer que les orbites différentes pour chaque étoile vont introduire des 

niveaux de polarisation et de variations différents pour chacune des étoiles, ce 

qui pourrait donner pour la courbe de la binaire des variations doublement et 

simplement périodiques, ou même d'ordre supérieur. 

L'effet des orbites excentriques est de modifier la forme des courbes pola-

rimétriques, qui ne sont alors plus représentées par des fonctions sinusoïdales 

doublement périodiques, mais par une somme de variations doublement et sim-

plement périodiques, même pour des excentricités aussi faibles que 0.1. 

Contrairement à ce qui avait été prédit par le modèle BME, une asymétrie 

dans la distribution des diffuseurs ne donne pas nécessairement des variations 

simplement périodiques. Dans le cas de deux étoiles de même masse, l'asymétrie 

introduit de telles variations dans les courbes de chaque étoile, mais pas dans 

la courbe de la binaire. Si la lumière d'une des deux étoiles peut être négligée, 

alors dans ce cas, seules des variations simplement périodiques sont présentes (et 

aucune doublement périodique). 

Donc l'observation de variations simplement périodiques peut être due à 

plusieurs facteurs: orbite excentrique, étoiles de masses différentes, ou asymétrie 

dans la distribution de matière. 

Ces simulations, qui ne s'appliquent pas seulement aux étoiles binaires jeunes 

mais en fait à tout système binaire entouré de matière, électrons ou grains de 

poussière, avec des orbites circulaires ou excentriques, ont permis de mieux com-

prendre ce qui cause les variations polarimétriques, et de prévoir ou d'entrevoir 

dans quels cas des variations peuvent être produites. Elles devaient cependant ser- 
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vir à tester si le modèle BME peut fonctionner dans le cas d'orbites excentriques 

et de diffuseurs autres que des électrons. 

Comme attendu, puisque ce cas avait déjà été étudié par d'autres, le mo-

dèle BME fonctionne quel que soit le type de diffuseurs, électrons ou grains de 

poussière sphériques. 

Le modèle BME peut servir à retrouver l'inclinaison orbitale si celle-ci est 

supérieure à environ 45° et si les variations polarimétriques sont assez visibles 

(pour des simulations sans bruit, on parle ici d'amplitudes supérieures à 0.002 

%, ce qui n'est en général pas observable avec les instruments actuels); étant 

donné que les grains de poussières produisent des amplitudes plus faibles que les 

électrons, il sera plus difficile de détecter des variations polarimétriques lorsque 

l'enveloppe est constituée de poussières, et le modèle BME sera plus difficile 

à utiliser. Un biais, qui était déjà connu, empêche de trouver les inclinaisons 

plus basses. La géométrie (aplatissement, grosseur de la cavité centrale), le rayon 

orbital et la nature des diffuseurs n'influencent pas les résultats du modèle BME. 

De plus importants progrès ont été réalisés dans le cas d'orbites non-circu-

laires. Dans le cas d'orbites circulaires, ce sont les variations doublement pério-

diques qui servent à retrouver l'inclinaison orbitale; il est encore possible d'utili-

ser ces variations pour des excentricités inférieures à 0.3 si l'inclinaison réelle est 

encore une fois supérieure à 45°. Cependant, comme mentionné plus haut, une 

excentricité non-nulle introduit également des variations simplement périodiques, 

et celles-ci peuvent être utilisées pour retrouver l'inclinaison pour toute la plage 

d'excentricités étudiées ici (0.1 à 0.6) si l'inclinaison vraie est supérieure à 20°. 

Un facteur très important qui peut empêcher le modèle BME de trouver la 

bonne inclinaison, même pour les orbites circulaires, est le niveau de bruit, c'est-

à-dire la dispersion des observations autour des variations périodiques moyennes. 

11 a été déterminé qu'avec du bruit ayant une déviation standard de 10% de 
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l'amplitude des variations polarimétriques, 92% des inclinaisons trouvées par le 

modèle BME seront à 10° de la vraie inclinaison, et 55% seront à 5°. Si le niveau 

de bruit est supérieur, le modèle BME surestimera grandement l'inclinaison, et 

lorsque le bruit domine, la moyenne de ses évaluations sera d'environ 900 , même 

si les erreurs d'observation sont très faibles. 

Nous avons également étudié la méthode de propagation des erreurs qui 

peut être utilisée pour estimer l'erreur que le modèle BME fait sur l'inclinaison. 

Si le bruit est plus important que les erreurs sur la polarisation, l'erreur sur 

l'inclinaison sera grandement sous-estimée, faisant croire que l'inclinaison trouvée 

est plus proche de la vraie valeur qu'elle ne l'est en réalité. Si le niveau de bruit est 

semblable aux erreurs de mesure sur la polarisation, la méthode de propagation 

des erreurs donne des intervalles ±lo-  et ±3o-  raisonnables. 

Jusqu'à maintenant, le modèle BME était surtout utilisé pour retrouver l'in-

clinaison orbitale, mais il donne également certains moments de la distribution 

des diffuseurs, qui peuvent servir à caractériser la géométrie des enveloppes cir-

cumbinaires (symétrie ou asymétrie par rapport au plan orbital quantifiée par 

7-0G, concentration dans le plan orbital quantifiée par 7-0 H). Le modèle BME re-

connaissait en général que les enveloppes simulées étaient symétriques (70G — 0), 

et donnait des valeurs de roH de l'ordre de 10 — 10'; ces valeurs sont similaires 

à celles trouvées pour des systèmes binaires déjà observés. L'effet de géométries 

différentes sur ces valeurs n'est pas clair, malgré les simulations que nous avons 

effectuées. Par exemple, l'utilisation d'enveloppes très asymétriques (dont la par-

tie inférieure avait été ôtée) ne produit pas de valeurs non-nulles pour ToG, même 

si l'interprétation faite des équations du modèle le demande. De plus, il n'y a pas 

pour le moment de façon d'évaluer les incertitudes sur ces valeurs. 

En plus de ces simulations numériques, cette recherche a utilisé des ob-

servations polarimétriques d'étoiles binaires jeunes, les premières du genre. Ces 

observations ont montré que la majorité des étoiles binaires jeunes sont variables 
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polarimétriquement (tout comme les étoiles jeunes dans les systèmes simples), 

certaines présentant en plus des variations périodiques, ce qui n'avait jamais été 

rapporté auparavant. 

Plusieurs étoiles, dont V826 Tau et NTTS 160814-1857, montrent des va-

riations polarimétriques même si elles ne sont pas des T Tauri classiques (pour 

lesquelles diverses observations montrent l'existence d'importants disques de ma-

tière) mais plutôt des T Tauri à raies faibles, qui ont beaucoup moins de matière 

dans leur environnement. La méthode polarimétrique semble plus sensible que 

celles photométriques et spectroscopiques pour détecter la présence de matière, 

même si on sait qu'en fait très peu de poussière est nécessaire pour produire de 

la polarisation. 

Les tests statistiques utilisés pour déterminer si les observations montrent 

de la variabilité ou non ne tiennent pas compte des variations de très faible 

amplitude, même si elles sont périodiques et systématiques. Ainsi, LkCa 3 et 

Par 2494 ont été classées constantes en polarisation, donc peu intéressantes, mais 

ces deux binaires présentent en fait des variations en angle de position. Dans 

le cas de Par 2494, ces variations apparaissent lorsqu'on regroupe et effectue 

des moyennes pour plusieurs données obtenues à des phases orbitales similaires 

(binning). Cette méthode permet de diminuer la dispersion des observations et de 

faire ressortir les tendances générales et les faibles niveaux de variabilité, comme 

dans le cas de Par 1540 et NTTS 155913-2233. 

Nous avons donc constaté que les variations sont en général moins claires 

et moins prononcées que pour les objets étudiés jusqu'ici (étoiles chaudes ou 

évoluées), probablement à cause de la nature des diffuseurs (les grains de pous-

sière produisant des amplitudes de variation plus faibles que les électrons, comme 

montré dans les simulations numériques) et de la géométrie (un disque circum-

binaire étant moins asymétrique qu'un seul disque circumstellaire, les variations 

produites peuvent être plus faibles). 
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De plus, ces modulations sont entachées de variations non-périodiques (dues 

à des éruptions stellaires, à des taches sombres ou brillantes à la surface des 

étoiles, à de l'accrétion variable, à un re-arrangement important de la struc-

ture des disques, etc.) qui rajoutent du bruit, rendant l'utilisation du modèle 

BME plus difficile. Ces événements non-périodiques modifient la polarisation et 

camouflent parfois des variations périodiques de faible amplitude. Certains événe-

ments causent des changements tellement importants dans la polarisation que les 

mesures sont nettement au-dessus ou en dessous de la moyenne des observations. 

Les éclipses ont également un effet très important sur la polarisation, cau-

sant des changements rapides de polarisation ou d'angle de position. De telles 

fluctuations ont été observées pour EK Cep, pour laquelle on connaissait déjà 

l'existence d'éclipses, mais peut-être également pour W 134 qui a montré à deux 

reprises et à la même phase orbitale des angles de position très différents du 

comportement général. Des observations supplémentaires effectuées à cette phase 

pourraient permettre de confirmer ou d'infirmer l'existence d'éclipses pour ce 

système binaire. 

Il est fort probable que des changements surviennent dans l'environnement 

des étoiles binaires jeunes. Deux cas supportent cette idée, NTTS 155913-2233 

et NTTS 160905-1859. Pour la première étoile, la polarisation semble présenter 

des maximums à des phases différentes pour des années différentes. Encore plus 

frappant est l'exemple de NTTS 160905-1859; deux ensembles de données prises 

à deux mois d'intervalle montrent des courbes de polarisation différentes, les 

maximum et minimum ne se présentant pas aux mêmes phases orbitales. Lorsque 

l'ensemble des données est examiné, aucune périodicité n'est évidente. Dans le 

cas de systèmes où des changements importants peuvent survenir sur des échelles 

de temps très courtes, il serait donc important d'obtenir des données sur un très 

court intervalle de temps ('', 10-30 jours) pour éviter de contaminer les variations 

périodiques par des événements non-périodiques qui introduisent de la dispersion. 
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Cette suggestion peut être illustrée par les observations de AK Sco, qui ont 

été obtenues au Chili à l'intérieur d'une douzaine de jours. Ces données présentent 

clairement des variations qui ne sont pas trop dispersées, alors que des ensembles 

de données prises sur plusieurs dizaines de jours ou de mois ne montrent aucune 

variation périodique. 

Toutes ces observations peuvent être comparées aux simulations numériques; 

certaines prédictions ou observations faites à la suite des simulations numériques 

ont été confirmées par les observations. 

Les simulations ont montré que des orbites excentriques introduisent des 

variations simplement périodiques; ce genre de variations a été clairement dé- 

tecté pour deux systèmes à excentricité élevée (e 	0.47): NTTS 162814-2427 

et AK Sco. Ces deux systèmes présentent également des variations importantes 

(0.5% et plus en polarisation) qui pourraient être une conséquence du fait que 

NTTS 162814-2427 a plus de matière que sa classification ne le laisse penser, et 

que le disque circumbinaire de AK Sco pourrait ne pas avoir de cavité centrale. 

Les simulations numériques avaient montré que des diffuseurs placés près des 

étoiles produisent plus de variations que ceux placés plus loin. 

Finalement, la seule étoile Ae/Be de Herbig de l'échantillon, MWC 1080, 

présente elle aussi des variations périodiques, accompagnées de dispersion impor-

tante. 

Le but ultime de cette recherche, qui consistait à trouver l'inclinaison orbitale 

de ces binaires, n'a pas encore été atteint. Nous pensons que le niveau de bruit 

présent dans les données et dû à des événements non-périodiques à la surface des 

étoiles ou dans le milieu circumbinaire est trop élevé pour utiliser de façon fiable 

le formalisme de BME. 

Cependant, comme suggéré plus haut, des données obtenues sur de courts in-

tervalles de temps pourraient présenter moins de bruit et rendre ainsi l'utilisation 
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du modèle BME plus profitable. 

Néanmoins, toutes les simulations numériques et les observations présentées 

contribuent à mieux comprendre les causes de la polarisation et des variations 

polarimétriques chez les étoiles binaires jeunes ainsi que pour tous les systèmes 

binaires qui ont la géométrie ici étudiée. 

Les travaux suivants devraient essayer de nouvelles géométries (un ou deux 

disques circumstellaires accompagnés ou non d'un disque circumbinaire) pour voir 

leurs effets sur les courbes de polarisation et sur les paramètres ToG et ToH calculés 

par le modèle BME, des distributions non-uniformes de matière, des profondeurs 

optiques plus élevées, et des mélanges plus réalistes de composition et de grosseur 

de grains de poussière. 



Annexe A 

Observations polarimétriques des comètes C/1995 01 

Hale-Bopp et C/1996 B2 Hyakutake 

Cette annexe présente un article qui a été publié dans la revue Icarus (Man-

set & Bastien 2000, Icarus, 145, 203). 
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Abstract 

We present polarimetric observations of Comet C/1995 01 Hale-Bopp. Polari-

metric data was obtained with a Pockels cell polarimeter at the Observatoire du 

Mont Mégantic, between July 1996 and May 1997. An intermediate bandpass red 

filter and five cometary filters, in the continuum and in emission bands, have been 

used. The comet was measured in linear and circular polarimetry, in the nuclear 

region and in the coma and tail, and through apertures of different sizes. The 

polarization was always parallel or perpendicular to the scattering plane within 

4° or 50 . The curve of polarization as a function of the phase angle /3 has a steeper 

slope than usually seen in comets: a trigonometric fit gives 0.303 + 0.014% per 

degree. The cross-over value of the phase angle, 3,0, is evaluated to be around 20°, 

which is typical for comets. Polarization and the angle of polarization show some 

variations when using different apertures, and also as calculated in concentric 

rings centered on the nuclear region. Polarization was found to be significantly 

lower in the blue in the CO+ and C3 emission filters (426 nm and 406 nm) compa-

red to an adjacent 484 nm continuum filter, and significantly higher in the red in 

the H20+ emission filter (700 mn) compared to the adjacent 684 nm continuum 

filter. Polarization has been measured in the coma and tail up to a distance of 

about 200, corresponding to 2.2 x 105  km, in two continuum filters; the pola-

rization increases and then decreases when going away from the nuclear region. 

Circular polarization at a maximum value of 0.2% was detected and was found to 

be variable. We present also a few observations of Comet C/1996 B2 Hyakutake 

that show that P 7, ax  -,--i 28.6% occurs at /3g,- 91°. 

Keywords: comets: Hale-Bopp - comets: Hyakutake - polarimetry 



A.1 Introduction 

In 1996 and 1997, astronomers have had the chance to observe two bright 

comets, C/1995 01 Hale-Bopp and C/1996 B2 Hyakutake. Bright comets such as 

these allow detailed and varied observations using different techniques, imaging, 

spectroscopy, photometry, and polarimetry, to name a few. 

Each technique is used to probe certain properties of comets. In particular, 

continuum polarimetric observations are useful to determine grains properties in 

comets, and polarimetry in emission bands help investigate the resonant fluores-

cence mechanism responsible for the emission in comets. 

When comets approach the Sun and are heated by it, grains are released from 

the nucleus and can scatter sunlight. Such scattering process linearly polarizes 

light, mainly through simple scattering processes. The linear polarization varies 

with the phase angle (Sun-comet-Earth angle). This phase angle dependence of 

the linear polarization can then give information on the albedo, texture, shape, 

and size of the grains. Polarization measured through apertures of different sizes or 

at different positions in the coma and tail can reveal inhomogeneities in the spatial 

distribution or size distribution of the grains. Presence or absence of circular 

polarization can be used to constraint possible alignment of the grains in the 

coma and/or tail. 

Polarization in emission bands has been known since the 1940s, and the fact 

that polarization in the continuum and emission bands is different has been used 

to deduce the presence of two types of scatterers, dust grains and molecules. 
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A.2 Observations 

A.2.1 Comet Hale-Bopp 

A.2.1.1 Polarimetric observations 

Measurements were obtained on 18 nights, during 5 separate observing runs, 

in July 1996, August-September 1996, October 1996, February 1997, and April-

May 1997, on the 1.6 m Ritchey-Chrétien telescope at the Observatoire du Mont 

Mégantic. 

Polarimetric data was taken with Beauty and The Beast, a two-channel 

photo-electric polarimeter, in which a Wollaston prism serves as the analyzer, a 

Pockels cell acts as a variable quarter-wave plate and an additional quarter-wave 

plate is used when measuring linear polarization. See Manset and Bastien 1995 

for details about the instrument. The high voltage supplied to the Pockels cell is 

switched at 62.5Hz to overcome the effects of variable seeing and transparency 

(Serkowski 1974). This instrument is used at the f/8 Cassegrain focus of the 

telescop e. 

111 1996, since the comet was still faint for polarimetry work, we mainly used 

a red intermediate bandpass interference filter, with 760 nm central wavelength, 

and 80 nm full width at half maximum. In 1997, the comet being much brighter, 

we used Standard International Halley Watch interference filters: 684 nm(9 nm) 

and 484.5 nm(6.5 nm) in the continuum (free of emission to avoid problems of 

contamination), and, for emission bands, the 700 nm(17.5 nm) H2O+ filter, 426 

nm(6.5 nm) CO+ filter, and 406 nm(7 nm) C3 filter. Six apertures have been 

used, with diameters of 5.5, 8.2, 10.6, 15.5, 22.5, and 31.1. 

In linear polarization, we did observations in all of the above mentioned 

filters. 



In linear polarimetry, to obtain one data point, a total of eight measurements 

must be taken, four on the comet (at the instruments positions 0°, 450 , 90°, and 

135°) and four on the sky (again at 0°, 45°, 90°, 135°). See Manset and Bastien 

1995 for more details on the observation procedure. Usually, a sequence of these 

eight steps is done in the following order: object at 0°, sky at 0°, sky at 45°, 

object at 45°, object at 90°, sky at 90°, sky at 135° and finally the object at 135°. 

However, in February, April and May 1997 when the comet's proper motion was 

very important (up to 250" per hour per direction, as opposed to less than about 

15" per hour per direction in the summer and autumn of 1996), we did all the four 

measurements on the comet first, and then the four measurements on the sky. 

This, coupled with a variable guiding that allowed to compensate for the comet's 

proper motion, ensured the comet was kept relatively well centered during one 

whole sequence (because we did not move it in and out of the instrument to 

go on the sky). The sky was still adequately subtracted even if not measured 

immediately before or after the comet because integration times on the cornet 

were short, and varied from 40 to 60 seconds only. Moreover, if, to reduce the 

uncertainty on the measurement, we needed to integrate more than about one 

minute on the comet, we preferred to do many short integrations instead of one 

unique long integration during which the cornet could have drifted partially out 

of the aperture of the instrument. 

The only time when sky subtraction may have been less precise was on the 

night of April 10-11, 1997, when the comet was seen through a very bright and 

variable aurorae Borealis. However, we do not think data was contaminated by 

emission from the aurorae, since we were using narrow band filters. 

The data was calibrated for instrumental efficiency using a Glan-Thomson 

polarizing prism, for instrumental polarization (due to the aluminization quality 

of the telescope's mirrors) with non-polarized standard stars, and for the origin 

of position angles with polarized standard stars. The polarizing efficiency ranged 



between 89.3% and 97.8% depending on the filter used. Instrumental polarization 

was very low, in general lower than o.02%, and was sometimes neglected altoge-

ther when reducing data. The quoted errors on the position angles (sometimes as 

low as 0.1°) are the relative errors, and can thus be used to tell if two observa-

tions are statistically different or not. However, the absolute errors on the position 

angles are of the order of 1°, because of instrumental effects, systematic errors, 

and the calibration procedure itself. Therefore, this latter value should be used 

for comparison with observations from other instruments. The position angles 

have also been calculated with respect to the scattering plane, which includes the 

Sun, the comet and the Earth. In circular polarization, we did some observations 

in the 684 nm(9 nm) and the 484.5 nm(9 nm) continuum filters. The data was 

calibrated for instrumental efficiency using circular polarizers, for instrumental 

polarization using a non-polarized standard star, and for the sense of circular 

polarization using a circularly polarized star. Efficiency varied between 89% and 

96%, depending on the filter used. Instrumental polarization was of the order of 

or lower than 0.02%, and was carefully subtracted from the data. The sense of cir-

cular polarization was determined by observing a magnetic cataclysmic variable, 

RXJ1712.6-2414. This intermediate polar 1  is known to have a negative circular 

polarization in the red 	560 nm to 	900 nm, with an effective wavelength 

Aeff  r‘,  700 nm) of —2.82 ± 0.04 % over its entire cycle of 927 seconds, with a 

variation in amplitude of 0.82 + 0.06 % (Buckley et al. 1997). In the blue 	320 

nm to c  700 nm; Aeff  — 470 nm), its polarization is —0.90 + 0.03 % with an 

amplitude of 0.42 ± 0.04 %. We observed this polar on September 6th 1997, in 

a RG645 red large filter (766 nm central wavelength, 241 nm full width at half 

maximum, which gives a wavelength coverage from 646 nm to 886 nm), and ob-

tained the following results within 30 minutes: —4.36 + 0.47%, —6.21 ± 0.43%, 

1. Intermediate polars, also called DQ Herculis systems, are cataclysmic variables containing 

a magnetic, rapidly rotating white dwarf whose rotation is not phase-locked with the orbital 

period, and accreting matter from a Roche-filling late-type star. For a review, see Patterson 

1994. 



—4.34 + 0.63%. These values were corrected for the efficiency, but not for the 

instrumental polarization, which is known to be low, and in any case much lower 

than the errors for these observations. It can be seen that our observations are 

more negative than the values quoted by Buckley et al. 1997. Considering the 

wavelength dependence of the circular polarization (more negative towards the 

red), the fact that our observations cover the red part of Buckley et al. 's observa-

tions, and the quoted uncertainties, our observations are compatible with those 

reported by Buckley et al. 1997. 

A.2.2 Cornet Hyakutake 

For Comet Hyakutake, data in linear polarimetry was obtained with the 

same polarimeter and at the same observatory, on three occasions, April 15-16, 

April 21-22 and April 24-25 1996, with the 684 nm(9 nm) filter, and apertures of 

8.2" and 10.6. 

Since the instrumental polarization measured with non-polarized standard 

stars was found to be low (less than 0.02%) and the comet's polarization was high 

(,--, 25%), we did not subtract the instrumental polarization. 

The correction for the position angle was determined for a RG780 filter 

from observations of polarized standard stars, and then the difference between 

the correction for the RG780 and 684 nm(9 nm) filters was found using the 

calibration prism as a reference source. 

On the night of April 15-16, sky conditions were not perfect (variable ab-

sorption, but no Moon) but we selected the best measurements from all those 

that we took. Moreover, the efficiency was not adequately measured, so we esti-

mated its value from the value of another night, and increased the uncertainty 

on P to 0.3% to reflect the uncertainty on the efficiency value. The uncertainty 

from Poisson statistics was of the order of 0.12%. 
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On the night of April 21-22, sky conditions were not perfect but sufficient, 

and the observations were performed when the comet was between an altitude of 

15° and 100  above the horizon. 

On the last night, sky conditions were good, but the comet was very low, 

between an altitude of 100  and 50  above the horizon. 

A.3 Data - Cornet Hale-Bopp 

A.3.1 Lin.ear polarization. 

Information about the orbit of the comet for each date of observation (phase 

angle 0, geocentric and heliocentric distances) can be found in Table I. Linear 

polarization data can be found in Tables II through VII, where data is pre-

sented as follows: Column 1, UT Date of the observation, Column 2, Julian 

Date of the middle of the observation, Columns 3 and 4, polarization P and 

its standard error o-(P) both in %, Columns 5 and 6, the equatorial position 

angle Oeq  and its error o-(0,q ) in degrees, Column 7, the position angle 0„„ in 

the scattering plane (Sun-comet-Earth plane), Column 8, size of the aperture 

used, in arcsec, Column 9, phase angle ß  as given in the Ephemeris by Yeomans 

1996, 1997 (Orbit and Ephemeris Information for Comet Hale-Bopp (1995 01). 

http://galileo.ivv.nasa.gov/comet/).  

Data on the polarization of the corna and tail is presented in Tables XI 

through XIII. 

A.3.1.1 Polarization in the scattering plane. 

Position angles are generally given with respect to the north direction in the 

celestial sphere. For comets, position angles are more meaningful when expressed 



xli 

with respect to the scattering plane, which• includes the Sun, comet and the Earth. 

For each observing night, the geocentric 2000.0 coordinates (Yeomans 1996, 1997) 

were used to linearly interpolate the coordinates of the comet for the time of the 

observation. Those coordinates were then precessed, and used together with the 

Julian date of the middle of the observations, the coordinates of the Sun, and 

the observed equatorial position angle Oeq  to compute 0„„, the angle with respect 

to the scattering plane. These angles (see Tables II through VII) were found to 

always be parallel to the scattering plane (0„,, g,' 0° or 1800) within 4.7° for 

< 19.0°, and perpendicular to the scattering plane (0„„ g,- 90°) within 3.7° for 

> 28.9°. No observations were made for p values between 19.0 and 28.9°, in 

particular around p„ which is usually between 18° and 25° for comets (Dollfus 

1989), and represents the angle for which the polarization goes from parallel to 

perpendicular to the scattering plane. 

A.3.1.2 Polarization as a function of the phase angle p 

Coverage of the phase angle includes one measurement at p around 3.0°, 

three values for p between 16° and 19°, and over a dozen values for 0 between 

29° and 47.5°. 

There are two ways to analyze the P(P) curve. The first one that was used in 

the study of comets consists in computing a linear fit to the positive branch of the 

curve, in order to find the slope averaged over 10° beyond the inversion point Oc°  

(see Geake and Dollfus, 1986). More recently, another technique was developed 

and uses a polynomial or trigonometric fit to represent all data between phase 

angles 0° and 180° (see for example Levasseur-Regourd et al., 1996). In order to 

compare our data for Hale-Bopp with previous studies using one technique or the 

other, we used both methods. 

Linear fit 



Fig. A.1 and A.2 show the polarization as a function of the phase angle 0, 
with linear fits to the positive polarization branch of the curve. Fig. A.1 shows 

data for the red filters (684 nm and 760 nm) along with observations for Comet 

Halley, and Fig. A.2 for the 484.5 nm and the 684 nm (for comparison) filters. 

The curves have the general shape that is usually seen in other comets, although 

the slope between 0=30° and 500  is significantly steeper. As seen in Fig. A.1 the 

polarization of Comet Hale-Bopp is significantly higher (between 2.7% and 4% 

higher) than that of Comet Halley for the same phase angles (e.g., Bastien et al. 

1986). 

A linear fit for the 684 nm(9 nm) filter, with observations made with all six 

apertures and with 0 between 20° and 50°, gives a slope mp  of 0.585 ± 0.019% 

per degree. Although the fit is usually made with 0 values below 40°, the in-

clusion of observations above 40° does not alter the result of the fit, within the 

uncertainties. See Table VIII for details. Variations of the polarization measured 

through different apertures introduce some scatter in the curve, but individual 

fits for each aperture give similar results within the uncertainties. 

The slope for the 484.5 nm(6.5 nm) filter seems to be smaller, with a value of 

0.510+0.039% per degree, but is still compatible with the slope for the 684 nm (9 

nm) filter. Compared to other comets for which the slope is usually between 0.31% 

per degree and 0.35% per degree (Dollfus 1989), these values are significantly 

different. 

With these fits, it is possible to evaluate the value of p„, i.e., the 0 value 

for which the polarization is zero, assuming that the slope is the same down to 

0 values around 20.0°. For the 484.5 nm(6.5 nm) filter, this value is 23.1° + 3.4°, 

and for the 684 nm(9 nm) filter, with all six apertures and 0 between 20 and 50°, 

eco is equal to 22.4° + 1.5° (see Table VIII) . However, on Fig. A.1 it can be seen 

that the slope changes near (or below) P = 0%, such that the value of ,eco  could 

be lower, around 20°. These values compare well with the p„ values for other 



comets, that are found to be between 18° and 25° (Dollfus 1989). 

Since we did not sample the phase angle ß  around 12-18°, we cannot try 

to find a value for Prnin , the lower polarization value reached when 0 < Oc°. We 

can only state, considering our observation at ß = 3°, that Pmin  < —1.0%. The 

characteristics of the P(1(3) curve are shown on Table IX. 

Trigonometric fit 

We computed a trigonometric fit to the data taken with the red filters (684 

nm(9 nm) and 760 nm(80 nm)), using the following analytic function: P(0) = 

p(sin 0)a(cos 0/2)1' sin(0 — 0,0 ), where p, a, b, and 0„ are fitted parameters. See 

Fig. A.3. The curve can then be characterized by its slope dP/c/0 at the inversion 

point ,6 0 , its minimum polarization Prnin  and the phase angle at which it occurs 

0,i„, and the maximum polarization Pmax  along with its phase angle 0max. The 

results are presented in Table VIII where we also show the results of the linear 

fit, and in Table IX where we make a comparison between comets Hale-Bopp and 

Halley. 

A.3.1.3 Behavior of the polarization as a fun.ction of the aperture 

Often, observations were made through different aperture sizes. No systema-

tic trends with aperture size were found. The polarization can increase or decrease 

with aperture size, or stay more or less at the same level, or vary erratically, for 

all the filters used. 

The position angle of polarization is usually constant or varies erratically 

with aperture size, but there are a few instances where the angle of polarization 

shows a systematic increase or decrease by 1° or 2° with increasing aperture size. 

When there is a systematic trend, it is always a decrease of the angle for the 

narrow-band continuum filters (684 nm (9 nm) and 484.5 nm (6.5 nm)), but an 
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increase in the broader red filter (760 nm (80 nm)). See Fig. A.4. With respect 

to the errors, these variations are statistically significant and real. 

Since the polarization in concentric rings centered on the nuclear region may 

be more informative than the polarization in disks (apertures) as discussed above, 

we subtracted the polarization from pairs of apertures to get the polarization in 

rings. The ch.aracteristics of the rings used are given in Table X. Details about 

how the polarization was calculated in the rings are given in the Appendix. 

Again, the polarization in concentric rings does not show a systematic beha-

vior. See Fig. A.5 and A.6, where the polarization in different filters, as calculated 

in rings, is shown. The polarization can increase or decrease monotonically with 

distance from the center of the nuclear region, or show more complex behavior. 

For example, in the 760 nm(80 nm) filter (Fig. A.5, top row), the polarization 

was higher in the first ring than in the center on February 11, and then lower 

than in the center 6 days later. The middle row of the same figure shows that 

on the same night (April 16, 1997), the behavior was not the same for the three 

filters used. Fig. A.6 shows data for the 684 nm(9 nm), where it can be seen again 

that the behavior of polarization with distance from the nuclear region can be 

complex and highly variable. These results will be discussed in the last section of 

the paper. 

When variations of the position angle are observed or suspected in the case 

of observations through different apertures, variations of the position angle are 

also found in the rings (as expected), although the variations are more erratic, 

and the errors on the angle in the case of rings are larger. 

A.3.1.4 Polarization as a function of wavelength 

As can be seen in Fig. A.2 where we show the P(P) curves for the two 

continuum filters at 684 nm(9 nm) and 484.5 nm(6.5 nm), the polarization is 
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statistically different at these two wavelengths, and increases toward the red. 

This can also be seen in Fig. A.7, where polarization as a function of wavelength 

is presented, for various dates. This tendency to increase was stable through the 

whole month of April 1997, on eight different nights. This increase of polarization 

with wavelength was also found in Comet Halley (see Dollfus et al. 1988, or 

Kikuchi et al. 1987). 

A.3.1.5 Polarization in the continuum and emission bands 

As can be seen in Table VI and Table VII, in the 406 nm and 426 nm 

emission band filters the polarization is in general significantly lower than the 

polarization in the adjacent continuum filter at 484.5 nm (Table IV), but the 

polarization in the 700 nm emission filter (Table V) is significantly higher than 

the polarization in the adjacent continuum filter at 684 nm (Table II). See also 

Fig. A.8. Moreover, the angles are usually similar in emission bands and in the 

continuum for a given pair continuum filter-emission filter. 

Since the emission filters are contaminated by flux and polarization coming 

from the continuum, a subtraction should be performed to find the polarization 

coming from the emission only. As with the method used for subtracting the 

polarization from two different apertures, the flux and polarization of each filter 

must be used to subtract the unnormalized Stokes parameters. In particular, 

/E , the flux in the emission filter coming from emission radiation only, must be 

measured. 

To be applied, this method must yield more photons in the emission filter 

(contaminated by continuum radiation) than what is calculated coming from the 

emission only. 

Unfortunately, this condition was not always verified, probably because of 

non-photometric sky conditions and flexions in the instrument, which was not 
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designed to be a photometric instrument. Therefore, the polarization coming 

from the emission only could not be found from the observations. 

A.3.1.6 Polarization in the coma and tail 

In addition to observations of the center of maximum brightness, we did 

three sets of observations in the coma and tail using an aperture of 15.5, two 

with the 684 nm(9 nm) filter, and one with the 484.5 nm(6.5 nm) filter. See 

Tables XI through XIII, where the data is presented as follows: Column 1, position 

of the observation, Column 2, distance in arcsec between the nuclear region and 

the observation in the coma or tail, Columns 3 and 4, polarization P and its 

standard error a(P) both in %, Columns 5 and 6, the position angle Beg  and its 

error o-(0,q) in degrees, Column 7, the position angle 0„„ in the scattering plane 

(Sun-comet-Earth plane). Note that the positions indicated in the first columns 

are the same as those that are used in the corresponding figures (see Fig. A.9 to 

A.14). 

To calculate the distance between the nuclear region and the position in 

the coma and tail where the observations were made, we used the coordinates 

given by the telescope's console, correcting the position of the nuclear region for 

the comet's proper motion between each observation in the coma or tail. We 

also corrected the coordinates for the effects of refraction, which were important 

because observations were performed when the comet was between 25° and 14° 

above the horizon. Errors on the distances nuclear region-tail are estimated to be 

13. 

On February 17th, we did 4 observations in the coma, up to a distance of 65. 

The tail was in a southwestern direction. We tried to follow the main direction of 

the tail and take the observations in its center, as can be seen in Fig. A.9, where 

a sketch of the observed positions in the coma is shown. When moving away from 



the nuclear region, the polarization increases slightly, although the increase is not 

statistically significant, and then decreases by 2% (see Fig. A.10). The angle of 

polarization does not show any statistically significant change. 

On April 12th, the tail was directed in a northern direction. Observations 

were made up to a distance ofR-2, 200. We did not re-center the telescope in the 

east/west direction before each observation, so there was a drift in the east/west 

direction through the coma, because of the comet's proper motion eastward, as 

can be seen in See Fig. A.11. The polarization significantly increases up until 

about 30" from the nuclear region (increase by 1.5%) and then decreases (total 

decrease of 5.5%) (see Fig. A.12). The position angle of the polarization does 

show some variations, but they are more erratic than systematic. 

On April 16th, we did re-center the telescope on the nuclear region before 

each observation. See Fig. A.13 for a sketch of the observations positions. The 

behavior of the polarization in that filter is different. See Fig. A.14. Again, the 

polarization increases by almost 1% up until 25" from the nuclear region, but 

then it stays constant and only decreases much further from the nuclear region, 

at a distance of over 75. 

A.3.2 Circular polarization 

In April 1997, the comet was bright enough to conduct circular polarization 

observations. The comet was found to be polarized at a rather high level (up to 

0.25%), and showed variations. See Table XIV, where data is presented as follows: 

Column 1, UT Date of the observation, Column 2, Julian Date of the middle of 

the observation, Column 3, position of the observation (nuclear region or coma), 

Column 4, filter used, Columns 5 and 6, circular polarization V and its standard 

error a(V) both in %, Column 7, size of the aperture used, in arcsec, Column 8, 

phase angle f3 as given in the Ephemeris by Yeomans 1996, 1997. 
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A.4 Data - Cornet Hyakutake 

Data for Comet Hyakutake is presented in Table XV, with the same column 

headings as for Comet Hale-Bopp. In particular, positions angles have been calcu-

lated in the scattering plane, and found to be perpendicular to it on all occasions, 

within 1.5°. 

Fig. A.15 shows the polarization as a function of the phase angle 0 for the 

three observations with the 8.2" aperture and 684 nm(9 nm) filter. These values 

indicate that Pmax "-.'.. 28.6% occurs for 0„-...-,,  91°. 

The polarization measurement taken with the 10.6” aperture is not very 

different than the measurements taken with the 8.2" aperture hole. 

These data will be discussed further in the following section. 

A.5 Discussion 

A.5.1 Comet Hale-Bopp 

For Cornet Hale-Bopp, some results of our observations are typical of all 

cornets, and others less so. Comet Hale-Bopp was a peculiar comet in many 

regards. 

As expected, the polarization was always parallel (for /3 < 19.0°) or perpen-

dicular (for 0 > 28.9°) to the scattering plane. 

The polarization for /3 > /3„ was higher than expected, and higher than for 

Halley's comet, as has also been found by Ganesh et al. 1998, and Kiselev 1997. 

We also found that the P(0) slopes, either computed with linear or trigono-

metric fits, are higher than those of other comets. 



Ganesh et al. 1998 report a slope (computed with a polynomial fit) of 

0.29%/° for the 484.5 nm filter, and 0.35%/° for the 684 nm(9 nm) filter; the last 

value is higher than the one we found for the 684 nm(9 nm) filter, 0.303 ± 0.014 

%/°, but could still be compatible. From their value, Ganesh et al. tried to use 

the slope-albedo relation (see Fig. 1 in Dollfus 1989 for example) and deduced a 

normal albedo for this comet; the Dollfus empirical relation was developed with 

a slope found from a linear fit, and not a trigonometric or polynomial one. As 

seen in Table VIII, linear and trigonometric fits do not give similar values for 

the slope, so the slope found with a non-linear fit should not be used with the 

slope-albedo relation found by Dollfus. As we will now discuss, in fact Hale-Bopp 

seemed to have a higher than normal albedo. 

To use the slope-albedo relation, Dollfus uses "h, the slope averaged over 

100  beyond Vo" (here, O„) (Geake and Dollfus, 1986). So we computed a slope 

using a linear fit, both red filters (684 nm and 760 nm) and 16.3° < e < 30.8°. 

We then find 0.424 + 0.114%/°. 

Usually, this slope is used with Fig. 1 of Dollfus 1989 to find the albedo of 

cometary grains. This figure gives a relationship between the albedo of the grains 

and the slope of the P(0) curve, for samples of rocks and meteorites ground 

into small grains of sizes 20-340pm, and natural lunar fines. This is an empirical 

relationship established in laboratory for solid surfaces covered with a powder of 

dust. 

This relation has been used for asteroids. Since the polarimetric observa-

tions of comets are similar to those of asteroids, in particular the C-type ones, 

the assumption was made that the relation might also be applicable directly to 

comets. 

But if we try to read an albedo value on that figure using the slope we 

found for Hale-Bopp, we find that the slope is too high, and therefore we can not 
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deduce the albedo of Hale-Bopp's grains. This may be an indication that those 

laboratory measurements may not always be used to study cometary grains, which 

can differ in composition, size distribution, and maybe more importantly, which 

are not deposited on a solid surface but are in suspension in the interplanetary 

medium. Therefore, the relation slope-albedo does not apply to Hale-Bopp, and 

maybe not to other comets. 

Regardless of the values, we also found as Ganesh et al. that the slope is 

higher in the red than in the blue. 

Using a polynomial fit, Ganesh et al. and we find slightly different values for 

ß. They report about the same oc, for the 484.5 nm and 684 nm filters, r-s-,  21.6°, 

but we find a lower value of 19.2° for the red filter. 

For the minimum value of the fitted polarimetric curve, we found a higher 

value (-1.7%) than Ganesh et al. (-2.2%) but Kiselev et al. 1997 indicate that 

Hale-Bopp's polarization at small phase angle was similar to that of Comet Halley, 

giving Prnin P-2,  —1.5%. 

If we take a Prnin 	—1.5 — 2.0% with a /3„ 	22°, Figures 6b and 6c of 

Geake and Dollfus 1986 would indicate grains similar to pulverized rocks and 

meteorites with a low albedo 0.05, or dusty lunar rocks with a slightly higher 

albedo of 0.10. This is what is usually found in comets, but if the albedo of 

Comet Hale-Bopp were ri  0.1, we should have found a slope compatible with 

the relationship given in Fig. 1 of Dollfus 1989. When a comparison between 

laboratory measurements and observations of comets is attempted, one should 

realize that there are fundamental differences between those two situations. 

Another indication that the problem is more complex than we usually assume 

is the following striking disagreement. Although a low albedo is usually expec-

ted from comets, Williams et al. 1997 have found, based on spectrophotometric 

infrared observations, a phase angle-dependent albedo A(0) = 0.41 for = 30°, 
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whereas an average of previously measured comets is A([3) gf. 0.2 (see Fig. 2 of 

Williams et al. 1997). It should be noted that this phase angle-dependent albedo 

is not the optical albedo used by polarimetrists, and in particular for the Dollfus 

relation, and can not be directly compared to the phase angle-dependent albedo 

that has been used in this paper. See Williams et al. 1997 for its exact definition. 

Also based on infrared observations, Hanner 1997 deduces a high abundance of 

small silicate grains and thus a high albedo. The presence of those small grains 

would explain the high polarization we observed, and the high slope of the P(0) 

curve. The high albedo and high slope go against what one would expect from 

Fig. 1 of Dollfus 1989. 

In fact, higher slopes than that of Hale-Bopp were observed by Kiselev and 

Chernova 1981 for comets Ashbrook-Jackson and Chernykh, in support of rejec-

ting the Dollfus relation for comets. 

With a trigonometric fit, we find that the minimum of the curve, Prnin, = 

—1.67%, occurs for Ornin  -= 8.9°, which is not unusual for comets. The inversion 

point, Oc° = 19.3°, puts Hale-Bopp in the low Pmaæ class by Levasseur-Regourd 

et al. (1996), but the Prna, value, 29.8%, found for [3max  = 86°, is a characteristic 

of high Pmax  comets. On the other hand, the slope, dPIcle = 0.303 =E 0.014 % per 

degree, is higher than the slope for either class of cornets, although it could fit in 

the high Pmax  class. So again, Comet Hale-Bopp is seen to have a rather unusual 

polarimetric curve. 

We point out that both methods (linear and trigonometric) use empirical 

fits which are not based on any known physical properties of dust grains nor 

dusty surfaces. The first one (linear fit) was used by Geake and Dollfus 1986 for 

comparison with laboratory measurements of dusty surfaces. The second one (tri-

gonometric fit) was developed to have a good representation of the polarization 

as a function of the phase angle. The goal is to use polarimetric observations of 

comets to represent the scattering properties of a realistic ensemble of irregular 
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dusty grains (see Hamel 1997; Hamel, Bastien, and Levasseur-Regourd, in prepa-

ration; Worms, Renard, Levasseur-Regourd, and Hadamcik 1999). Although both 

methods can be useful to compare polarimetric observations of various cornets 

with each other, it is not surprising that a detailed analysis does not necessarily 

lead to firm physical constraints. 

Even though we could not find the polarization produced by emission pro-

cesses, we can still use Eq. 1 of Le Borgne and Crovisier 1987 to estimate the 

value of Pmax  for fluorescence. This equation gives the polarization dependence 

on phase angle: 

Pmax  sin2  
P(e)= 1+ Pmax cos2  (A.1) 

Fig. A.8 presents a P(0) curve for the emission filters, along with a dotted 

line, which is Eq. 1 for a Pmax  value of 11.4%. 

If we assume that by removing the contamination due to the continuum 

the polarization measured in the emission filters would be lower than what we 

measured, we can estimate an upper limit to the value of Pmax  for fluorescence 

mechanisms. This procedure can also be applied to the 1120+ filter when we 

take into account the wavelength dependence of continuum polarization. Even 

though the polarization that we measured with the H2O+ filter is higher than the 

polarization in the nearby continuum (684 nm), the continuum polarization at 

700 nm should be still higher than what we measured in the 700 nm filter if we 

take into account the wavelength dependence of the continuum polarization (see 

Fig. A.7). 

For the 426 nm filter which corresponds to CO+ emission, the lowest pola-

rization point at ß = 28.9° would give P,,,a, < 11.5%. With the 700 nm filter, 

for H20+ emission, we would get Pmax  < 19.5%, and for the 406 nm filter for C3 

emission, Pmax  < 17.9%. 



Le Borgne and Crovisier 1987 discuss the C3 emission, and give a theoretical 

value of Pmax  = 19%, noting that this theoretical polarization is uncertain and 

can be decreased by partial optical pumping. Few measurements have been taken 

in the C3 band. For P/Halley, if we use the value Le Borgne and Crovisier 1987 

report, we get Pmax  = 6.7%. This value and ours are significantly below the 

theoretical Pmax • 

Spatial variations of the polarization were investigated here with observa-

tions centered on the nuclear region and offsetted from it. It is known that the 

spatial distribution of polarization can be very inhomogeneous (Renard et al. 

1996). We could not sample the circumnuclear region of lower polarization which 

is reported to have a radius smaller than 2000 km for previously studied comets 

(Renard et al. 1996). Even if Hale-Bopp's circumnuclear region was larger than 

2000 km due to the bigger nucleus, we do not seem to have detected such a 

persistent lower polarization region. 

On the other hand, we did sample the outer regions of the coma, up to 

distances of 15000 km centered on the nuclear region, and up to 90000 and 180000 

km with observations offsetted from the photocenter. 

For the observations centered on the nuclear region, the polarization can 

increase and/or decrease when going away from nucleus, up to distances of 15000 

km. The position angle can also change a little; although the changes are small (at 

most 2°), they are sometimes systematic. See Fig. A.4, A.5 and A.6. Different 

polarization levels could be due to dust grains having different properties, for 

example, bigger grains in the case of fresh dust just expelled from the nucleus. 

Slight variations in the position angle, especially those that are systematic, may 

result from scattering by partially aligned grains by magnetic fields, jets or any 

other flow. 

Observations made offsetted from the nuclear region show smoother varia- 
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tions. In the ion tail, the polarization increases up to a distance of 30000 km from 

the nuclear region, and then decreases steadily. See Fig. A.10 and A.12. In the 

dust tail, the polarization first reaches a plateau before starting to decrease. See 

Fig. A.14. 

The wavelength dependence was studied with two continuum filters and 3 

emission filters. In the continuum, the polarization increases toward the red, as 

has been found by Ganesh et al. 1998 for the same phase angles. 

Circular polarization was detected at a small but significant level of 0.25%, 

with both signs. This circular polarization could be due to some multiple scatte-

ring in the densest regions near the nucleus or to scattering by partially aligned 

grains, or a combination of these two mechanisms. 

A.5.2 Comet Hyakutake 

For Cornet Hyakutake, we detected a maximum polarization, which we es-

timate gives a Pmax  P-- 28.6% for 0 -,-,- 91° with an 8.2" aperture, whereas Kiselev 

and Velichko 1997 report a lower Pr/2as  of 26.5% at a greater phase angle of 

0 =-- 94.1°, with a 10 times larger aperture. This significant difference could be 

due to different aperture sizes, and different geocentric and heliocentric distances 

at the time of the observations. 

We did not detect a significant difference in polarization using 8.211  and 10.6" 

apertures, but a rough comparison between the Kiselev and Velichko 1998 data 

and ours seem to show that we detected a higher polarization level using a much 

smaller aperture. This indicates that the polarization decreases with aperture size 

on large spatial scales. This has also been found for Comet Hale-Bopp, for which 

there was a —2% decrease in polarization between positions at rs,  8" and r,,  80" 

in the direction of the ion tail. 
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The difference between apertures used is worsen by the different geocentric 

distances at times of observations: we observed Hyakutake when it was between 

0.72 and 1.0 AU from the Earth, whereas Kiselev and Velichko observed it at 

distances between 0.10 and 0.40 AU. 

The different heliocentric distances could also have produced changes in the 

coma of the comet, or in the size distribution of the grains, producing a different 

level of the polarization. When closer to the Sun, a comets coma may contain 

more grains of smaller size, due to the sublimation processes, thus increasing the 

level of polarization. This is compatible with the fact that when we observed the 

comet, it was closer to the Sun (0.54 to 0.32AU) and also more polarized than 

when Kiselev and Velichko observed it (1.0 to 0.80AU). (Perihelion was on May 

1st, 1996). 

Regardless of the exact value of Pmax, the observations put Hyakutake in 

the high-polarization class as defined by Levasseur-Regourd et al. 1996. Those 

comets display strong emission silicate features in their infrared spectrum, but 

Hyakutake did so only near the end of April 1996. Between March 18 and March 

20, the 10µm emission feature was generally very weak (Sarmecanic et al. 1996). 

Both features at 10//m and 204m were very weak on March 21 and 23 (Mason et 

al. 1996a), and April 10 (Mason et al. 1996b), but quite strong on April 22 and 

23 (Mason et al. 1996c). 

For comets, the value of Pmax, which depends on the properties of the dust 

grains, could depend on when the measurement was taken and on what portion 

of the coma was included in that measurement, because then, regions of different 

grain properties might be probed. 
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A.6 Conclusion 

We presented polarimetric observations of comets Hale-Bopp and Hyaku-

take. We showed that Comet Hale-Bopp had a higher than expected polarization 

for ß > oc° , and a higher slope at ßcc.  Polarization was variable on small and 

large spatial scales. The wavelength dependence of polarization showed an in-

crease toward the red. Circular polarization was detected at a significant level, 

and with both signs, which would indicate the presence of multiple scattering 

in the densest regions near the nucleus, and/or scattering by partially aligned 

grains. Comet Hale-Bopp was exceptional in many respects. Its high P(0) slope, 

that can not be interpreted with the usual relationship between the albedo of the 

grains and this slope, may indicate that, at least for this comet but maybe for all 

comets, laboratory measurements can not be directly compared to observations 

to find the properties of dust grains. Infrared spectrophotometric observations 

that deduce the presence of small grains support our high P(0) slope, and the 

combined high albedo and high P(P) slope demonstrate that Fig. 1 of Dollfus 

1989 can not be used, at least for Comet Hale-Bopp, and probably for all comets. 

For Comet Hyakutake, we detected a maximum polarization which indicates 

a limax 	28.6% at phase angle ß 	91°. This polarization, measured for an 

heliocentric distance of gz-, 0.4AU, was higher than the one measured by Kiselev 

and Velichko 1998 for a heliocentric distance of 0.9AU, indicating that the Pmax  

value can depend on the size of the aperture used, and/or that the polarization 

was increased by the presence of more small grains when the comet was closer to 

the Sun. 
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A.7 Appendix: Calculation of the polarization in concentric rings 

Calculations to get the polarization in a ring can be done in more than one 

way, the easiest to understand being: 

(1) transform P and 0 into the normalized Stokes parameters Q/I and U/I with 

the usual relations: Q// --= P * cos(20) and Ut/ = P * sin(20), 

(2) calculate /, the total number of photons received from the comet only (sub-

tract the photons coming from the sky), 

(3) calculate the un-normalized Stokes parameters: Q — (QII) * I and U = 

(U//) *I, 

(4) subtract the un-normalized Stokes parameters I, Q and U from two different 

size apertures, 

(5) subtract the number of photons from the two different size apertures to get 

the number of photons in the ring, after the number of photons from one of the 

aperture has been normalized for different integration times and use of a neutral 

density filter, if necessary, 

(6) calculate the normalized Stokes parameters for the ring, using the subtracted 

un-normalized Stokes parameters and the number of photons received from the 

comet in the ring, 

(7) transform the normalized Stokes parameters into P and 0 for the ring. 

Great care has to be taken when choosing which pair of observations can be 

used for this subtraction, since variable sky conditions (variable absorption) will 

greatly affect the result from the subtraction being made, but not the polarization 

in a given aperture. 

The calculations for the resulting uncertainty on P and 0 in the ring being 

very complex and delicate, we choose to estimate the error by using the number 

of photons computed in the ring (photons statistics), ignoring the propagation of 
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errors introduced by the fact that we did many mathematical steps to get to the 

final result. This method is reasonable, since the final error computed with the 

photon statistics in a ring is always larger than the smallest error between the 

two errors for the apertures. 

A.8 Acknowledgments 

The authors would like to thank the director of the Observatoire du Mont 

Mégantic for generously granting us observing time. We also acknowledge the help 

from the technical staff of the Observatoire, B. Malenfant and G. Turcotte. N.M. 

would like to thank FCAR Québec for a scholarship. We would like to thank the 

Conseil de recherche en sciences naturelles et génie for supporting this research. 

A.9 References 

Bastien, P., F. Ménard, and R. Nadeau 1986. Linear polarization observa-

tions of P/Halley. Mon. Not. R. Astron. Soc. 223, 827-834. 

Buckley, D. A. H., F. Haberl, C. Motch, K. Pollard, A. Schwarzenberg-

Czerny, and K. Sekigushi 1997. ROSAT observations of RX J1712.6-2414: a dis-

cless intermediate polar? Mon. Not. R. Astron. Soc. 287, 117-123. 

Dollfus, A. 1989. Polarimetry of grains in the coma of P/Halley II. Interpre-

tation. Astron. Astrophys. 213, 469-478. 

Dollfus, A., P. Bastien, J.-F. Le Borgne, A. C. Levasseur-Regourd, and T. 

Mukai 1988. Optical polarimetry of P/Halley: synthesis of the measurements in 



lix 

the continuum. Astron. Astrophys. 206, 348-356. 

Ganesh, S., U. C. Joshi, K. S. Baliyan, and M. R. Deshpande 1998. Pola-

rimetric observations of the comet Hale-Bopp. Astron. Astrophys. Suppl. Series 

129, 489-493. 

Geake, J. E. and A. Dollfus 1986. Planetary surface texture and albedo from 

parameter plots of optical polarization data. Mon. Not. R. Astron. Soc. 218, 75-

91. 

Hamel, S. 1997. La diffusion de la lumière par des grains de poussière cir-

cumstellaire de forme quelconque. M. Sc. thesis, Université de Montréal. 

Hanner, M. S. 1997. The Dust Properties in Comet C/1995 01 Hale-Bopp. 

AAS/Division of Planetary Sciences Meeting 29, 3412. 

Kikuchi, S., Y. Mikami, T. Mukai, S. Mukai, and J. H. Hough 1987. Polari-

metry of comet P/Halley. Astron. Astrophys. 187, 689-692. 

Kiselev, N. N. 1997. Polarization phase dependence of dusty comets after 

observations of comets C/1995 01 (Hale-Bopp) and C/1996 B2 (Hyakutake). 

Interactions between Planets and Small Bodies, 23rd meeting of the IA U, Joint 

Discussion 6 6E, 41. 

Kiselev, N. N. and G. P. Chernova 1981. Phase functions of polarization and 

brightness and the nature of cometary astmosphere particles. Icarus, 48, 473-481. 



lx 

Kiselev, N. N. and F. P. Velichko 1997. Polarimetry of Comet C/1996 B2 

Hyakutake and Polarization Maximum of Dusty Comets. Proc. Lunar Planet. 

Sci. Conf. 28, 733-734. 

Kiselev, N. N. and F. P. Velichko 1998. Polarimetry and photometry of Co-

met C/1996 B2 Hyakutake. Icarus, 133, 286-292. 

Kiselev, N. N., K. N. Kiselev, D. F. Lupishko, and Yu. N. Krugly 1997. 

Polarimetry of comet C/1995 01 Hale-Bopp at small phase angles. Proc. Lunar 

Planet. Sci. Conf. 28, 735. 

Le Borgne, J. F. and J. Crovisier 1987. Polarization of moleculat fluores- 

cence bands in comets: recent observations and interpretation. Symposium on the 

Diversity and Similarity of Comets, 171-175. 

Levasseur-R.egourd, A. C., E. Hadamcik and J. B. Renard 1996. Evidence 

for two classes of comets from their polarimetric properties at larges phase angles. 

Astron. Astrophys., 313, 327-333. 

Manset, N., and P. Bastien 1995. A New Polarimeter at the Université de 

Montréal. Publ. Astron. Soc. Pacific 107, 483-487. 

Mason, C. G., R. D. Gehrz, T. J. Jones, and D. M. Williams 1996a. Comet 

C/1996 B2 (Hyakutake). IAU Circ. 6365, 1. 



lxi 

Mason, C. G., R. D. Gehrz, T. J. Jones, J. Mergen, D. Williams, A. T. 

Tokunaga, T. Y. Brooke, H. A. Weaver, J. Crovisier, and D. Bockelee-Morvan 

1996b. Comet C/1996 B2 (Hyakutake). IAU Circ. 6378, 1. 

Mason, C.G., R. D. Gehrz, T. J. Jones, and D. M. Williams 1996c. Comet 

C/1996 B2 (Hyakutake). IAU Circ. 6396, 2. 

Patterson, J., 1994. The DQ Herculis Stars. Publ. Astron. Soc. Pacific 106, 

209 

Renard, J.-B., E. Hadamcik, and A.-C. Levasseur-Regourd, 1996. Polarime-

trie CCD imaging of comet 47P/Ashbrook-Jackson and variability of polarization 

in the inner coma of comets. Astron. Astrophys. 316, 263-269. 

Sarmecanic, J., M. Fomenkova, and B. Jones 1996. Mid-Infrared Imaging of 

C/1996 B2 (Hyakutake). AAS/Division of Planetary Sciences Meeting 28, 0909. 

Serkowski, K. 1974. Polarimeters for optical astronomy. In Planets, Stars, 

and Nebulae Studied with Photopolarimetry (T. Gehrels, Ed.), pp135-173. Univ. 

of Arizona Press, Tucson. 

Williams, D. M., C. G. Mason, R. D. Gehrz, T. J. Jones, C. E. Woodward, 

D. E. Harker, M. S. Hanner, D. H. Wooden, F. C. Witteborn, and H. M. But-

ner 1997. Measurement of Submicron Grains in the Coma of Comet Hale-Bopp 

C/1995 01 during 1997 February 15-20 UT. Astrophys. J. 489, L91-94. 



Worms, J.-C., Renard, J.-B., Levasseur-Regourd, A.-C., and E. Hadamcik 

1999. Light Scattering by Dust Particles in Microgravity: The PROGRA2 Achie-

vements and Results. Adv. Space Res. 23, no 7, 1257-1267. 



T a bl e A. 1 - Ge oce nt ric a n d heli oce nt ric dist a nces t o C o met H ale- B o p p f o r e ac h 

d ate of o bse r v ati o n  

U T D at e 	 J uli a n D at e 
	

G e o c e ntri c 	 H eli o c e ntri c 

2 4 5 0 0 0 0. 0 + 
	

( o) Di st a n c e ( A U) Di st a n c e ( A U) 

1 9 9 6 J ul. 7 

1 9 9 6 A u g. 2 5 

1 9 9 6 S e pt. 4 

1 9 9 6 O ct. 1 5 

1 9 9 6 O ct. 1 6 

1 9 9 7 F e b. 1 1 

1 9 9 7 F e b. 1 7 

1 9 9 7 A pr. 2 

1 9 9 7 A pr. 3 

1 9 9 7 A pr. 6 

1 9 9 7 A pr. 1 0 

1 9 9 7 A pr. 1 1 

1 9 9 7 A pr. 1 2 

1 9 9 7 A pr. 1 5 

1 9 9 7 A pr. 1 6 

1 9 9 7 A pr. 2 7 

1 9 9 7 A pr. 3 0 

1 9 9 7 M a y 3 

2 7 1. 5 3. 1 2. 8 6 4 3. 8 6 5 

3 2 0. 5 1 6. 3 2. 7 8 9 3. 3 1 4 

3 3 0. 5 1 8. 0 2. 8 3 9 3. 2 0 0 

3 7 1. 5 1 9. 0 3. 0 3 5 2. 7 2 1 

3 7 2. 5 1 8. 9 3. 0 3 8 2. 7 0 9 

4 9 1. 5 3 1. 5 1. 8 0 7 1. 2 5 1 

4 9 7. 5 3 4. 8 1. 6 9 3 1. 1 8 6 

5 4 0. 5 4 7. 4 1. 3 5 9 0. 9 1 4 

5 4 1. 5 4 7. 0 1. 3 6 7 0. 9 1 5 

5 4 4. 5 4 5. 7 1. 3 9 6 0. 9 1 8 

5 4 8. 5 4 3. 6 1. 4 4 2 0. 9 2 8 

5 4 9. 5 4 3. 1 1. 4 5 5 0. 9 3 1 

5 5 0. 5 4 2. 5 1. 4 6 8 0. 9 3 5 

5 5 3. 5 4 0. 6 1. 5 1 0 0. 9 4 7 

5 5 4. 5 4 0. 0 1. 5 2 5 0. 9 5 2 

5 6 5. 5 3 2. 7 1. 7 0 2 1. 0 2 3 

5 6 8. 5 3 0. 8 1. 7 5 3 1. 0 4 7 

5 7 1. 5 2 8. 9 1. 8 0 4 1. 0 7 4 
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Table A.2 - Linear polarization for Cornet Hale-Bopp in the 684 nm(9 nm) filter 

UT Date Julian Date 

2450000.0+ 

P ±o-(P) 

(%) 

Oeq  ± Cr(Oaa ) 

(°) 

0„a  

(°) 

Aperture 

(arcsec) 

1996 Jul. 7 271.730 1.00 0.05 157.9 1.5 1.2 22.5 

1997 Feb. 17 496.907 7.40 0.07 55.3 1.0 90.1 8.2 

1997 Feb. 17 496.903 7.30 0.06 55.4 1.0 90.2 15.5 

1997 Feb. 17 496.900 7.28 0.07 55.3 1.0 90.1 31.1 

1997 Apr. 2 540.570 14.81 0.14 118.5 0.3 91.4 8.2 

1997 Apr. 2 540.566 14.63 0.07 118.6 0.1 91.5 10.6 

1997 Apr. 2 540.553 14.69 0.07 118.0 0.1 90.9 15.5 

1997 Apr. 2 540.549 14.81 0.07 117.5 0.1 90.4 22.5 

1997 Apr. 2 540.546 14.75 0.07 117.0 0.1 89.9 31.1 

1997 Apr. 3 541.552 14.82 0.11 119.4 0.2 90.1 5.5 

1997 Apr. 3 541.548 14.44 0.07 119.2 0.1 89.9 8.2 

1997 Apr. 3 541.546 14.39 0.05 119.3 0.1 90.0 10.6 

1997 Apr. 3 541.537 14.35 0.06 119.5 0.1 90.2 15.5 

1997 Apr. 3 541.534 14.55 0.06 118.9 0.1 89.6 22.5 

1997 Apr. 3 541.530 14.17 0.06 119.1 0.1 89.8 31.1 

1997 Apr. 6 544.539 13.94 0.15 123.9 0.3 88.3 5.5 

1997 Apr. 6 544.536 13.67 0.10 123.7 0.2 88.1 8.2 

1997 Apr. 6 544.532 13.80 0.13 123.6 0.3 88.0 15.5 

1997 Apr. 6 544.528 13.85 0.08 122.9 0.2 87.3 31.1 

1997 Apr. 10 548.610 12.83 0.08 133.1 0.2 89.5 8.2 

1997 Apr. 10 548.581 12.61 0.05 132.8 0.1 89.2 15.5 

1997 Apr. 10 548.541 12.52 0.08 132.3 0.2 88.7 31.1 

1997 Apr. 11 549.537 11.76 0.06 134.7 0.1 89.3 8.2 

1997 Apr. 11 549.525 12.01 0.07 134.5 0.2 89.1 15.5 

1997 Apr. 11 549.541 12.01 0.06 134.2 0.1 88.8 31.1 

1997 Apr. 12 550.530 11.66 0.04 135.4 0.1 88.1 8.2 

1997 Apr. 12 550.535 11.63 0.07 135.3 0.2 88.0 15.5 

1997 Apr. 12 550.539 11.99 0.14 135.3 0.3 88.0 31.1 

o 
(o) 

3.1 

34.8 

34.8 

34.8 

47.4 

47.4 

47.4 

47.4 

47.4 

47.0 

47.0 

47.0 

47.0 

47.0 

47.0 

45.7 

45.7 

45.7 

45.7 

43.6 

43.6 

43.6 

43.1 

43.1 

43.1 

42.5 

42.5 

42.5 



U T D at e J uli a n D at e 

2 4 5 0 0 0 0. 0 + 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 6 0 6 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 6 0 3 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 6 0 0 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 5 9 5 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 3 3. 5 9 2 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 5 8 9 

1 9 9 7 A pr. 1 6 5 5 4. 5 5 0 

1 9 9 7 A pr. 1 6 5 5 4. 5 4 6 

1 9 9 7 A pr. 1 6 5 5 4. 5 3 1 

1 9 9 7 A pr. 2 7 5 6 5. 5 4 2 

1 9 9 7 A pr. 2 7 5 6 5. 5 3 7 

1 9 9 7 A pr. 3 0 5 6 8. 5 4 9 

1 9 9 7 A pr. 3 0 5 6 8. 5 4 5 

1 9 9 7 M a y 3 5 7 1. 5 4 8 

1 9 9 7 M a y 3 5 7 1. 5 5 2 

P ± a( P) 	 O eq  ± o-( 0,q )  0 „,,  A p ert ur e 

( %) 	 ( o) 	 (0) 
	

( ar c s e c) 	 ( °) 

1 0. 6 1 0. 0 9 1 4 2. 9 0. 2 9 0. 5 5. 5 4 0. 6 

1 0. 4 3 0. 0 7 1 4 2. 7 0. 2 9 0. 3 8. 2 4 0. 6 

1 0. 2 2 0. 0 7 1 4 2. 7 0. 2 9 0. 3 1 0. 6 4 0. 6 

1 0. 3 2 0. 0 6 1 4 2. 5 0. 2 9 0. 1 1 5. 5 4 0. 6 

1 0. 3 0 0. 0 6 1 4 1. 8 0. 2 8 9. 4 2 2. 5 4 0. 6 

1 0. 4 2 0. 0 5 1 4 1. 5 0. 1 8 9. 1 3 1. 1 4 0. 6 

1 0. 2 4 0. 0 6 1 4 2. 4 0. 2 8 8. 3 8. 2 4 0. 0 

9. 9 1 0. 0 6 1 4 2. 5 0. 2 8 8. 4 1 5. 5 4 0. 0 

1 0. 2 9 0. 0 5 1 4 1. 5 0. 1 8 7. 4 3 1. 1 4 0. 0 

5. 9 1 0. 0 8 1 5 7. 4 0. 4 8 6. 8 8. 2 3 2. 7 

5. 9 4 0. 0 7 1 5 6. 9 0. 3 8 6. 3 1 5. 5 3 2. 7 

5. 4 1 0. 1 1 1 6 2. 1 0. 6 8 7. 3 8. 2 3 0. 8 

5. 0 7 0. 0 8 1 6 1. 3 0. 4 8 6. 5 1 5. 5 3 0. 8 

4. 0 7 0. 1 4 1 6 6. 3 1. 0 8 7. 3 8. 2 2 8. 9 

3. 8 9 0. 0 6 1 6 5. 8 0. 4 8 6. 8 1 5. 5 2 8. 9 

T a bl e A. 2 - C o nti n ue d 

l x v 



lxvi 

Table A.3 - Linear polarization for Cornet Hale-Bopp in the 760 nm(80 nrn) filter 

UT Date Julian Date 

2450000.0+ 

P ±o-(P) 

(%) 

Beg  ± U(Oeq ) 

(°) 

Osca  

(°) 

Aperture 

(arcsec) (°) 

1996 Aug. 25 320.629 0.86 0.10 94.7 3.4 176.0 8.2 16.3 

1996 Aug. 25 320.623 0.60 0.07 95.6 3.3 176.9 15.5 16.3 

1996 Aug. 25 320.634 0.82 0.08 98.6 2.9 179.9 22.5 16.3 

1996 Sept. 4 330.589 0.34 0.08 92.7 6.4 176.7 8.2 18.0 

1996 Sept. 4 330.572 0.54 0.06 94.4 3.1 178.4 15.5 18.0 

1996 Oct. 15 371.486 0.51 0.05 77.9 3.0 175.3 15.5 19.0 

1996 Oct. 15 371.479 0.46 0.04 79.4 2.5 176.8 22.5 19.0 

1996 Oct. 16 372.489 0.56 0.11 78.6 3.7 176.5 8.2 18.9 

1997 Feb. 11 490.960 5.30 0.06 54.3 0.3 88.9 5.5 31.5 

1997 Feb. 11 490.940 5.00 0.04 64.3 0.2 98.9 8.2 31.5 

1997 Feb. 11 490.963 5.42 0.06 55.2 0.3 89.8 10.6 31.5 

1997 Feb. 11 490.946 5.89 0.04 55.2 0.2 89.8 15.5 31.5 

1997 Feb. 11 490.956 5.80 0.08 55.1 0.4 89.7 31.1 31.5 

1997 Feb. 17 496.885 8.19 0.06 55.0 0.2 89.9 8.2 34.8 

1997 Feb. 17 496.893 8.03 0.09 55.6 0.3 90.4 15.5 34.8 

1997 Feb. 17 496.896 7.96 0.07 56.0 0.3 90.8 22.5 34.8 

1997 Apr. 2 540.573 15.98 0.08 116.9 0.1 89.8 10.6 47.4 

1997 Apr. 2 540.577 15.99 0.08 118.3 0.2 91.2 22.5 47.4 
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Table A.4 - Linear polarization for Cornet Hale-Bopp in the 484.5 nm(6.5 nm) 

filter 
UT Date Julian Date 

2450000.0+ 

P +o-(P) 

(%) 

Oeq  ± 

(°) 

(19eq ) esca  

(°) 

Aperture 

(arcsec) (°) 

1997 Apr. 3 541.571 12.66 0.09 118.0 0.2 88.7 8.2 47.0 

1997 Apr. 3 541.565 12.29 0.08 117.6 0.2 88.3 15.5 47.0 

1997 Apr. 3 541.562 12.07 0.08 116.9 0.2 87.6 31.1 47.0 

1997 Apr. 11 549.583 10.81 0.11 132.1 0.3 86.7 8.2 43.1 

1997 Apr. 11 549.579 10.08 0.05 132.2 0.2 86.8 15.5 43.1 

1997 Apr. 11 549.575 10.18 0.06 131.7 0.2 86.3 31.1 43.1 

1997 Apr. 12 550.608 10.35 0.08 134.4 0.2 87.1 15.5 42.5 

1997 Apr. 15 553.567 9.04 0.10 139.4 0.3 87.0 8.2 40.6 

1997 Apr. 15 553.563 8.75 0.06 138.8 0.2 86.4 15.5 40.6 

1997 Apr. 15 553.560 9.00 0.06 138.2 0.2 85.8 31.1 40.6 

1997 Apr. 16 554.562 8.29 0.06 140.7 0.2 86.6 15.5 40.0 

1997 Apr. 27 565.587 4.80 0.17 159.6 1.0 89.0 8.2 32.7 

1997 Apr. 27 565.582 5.04 0.09 157.3 0.5 86.7 15.5 32.7 

1997 Apr. 30 568.562 4.05 0.07 162.6 0.5 87.8 15.5 30.8 

1997 May 3 571.559 2.92 0.08 166.8 0.8 87.8 15.5 28.9 



U T D at e J uli a n D at e 

2 4 5 0 0 0 0. 0 + 

1 9 9 7 A pr. 1 1 5 4 9. 5 6 4 

1 9 9 7 A pr. 1 1 5 4 9. 5 6 0 

1 9 9 7 A pr. 1 1 5 4 9. 5 5 6 

1 9 9 7 A pr. 1 2 5 5 0. 6 1 2 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 5 7 1 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 5 7 4 

1 9 9 7 A pr. 1 5 5 5 3. 5 7 9 

1 9 9 7 A pr. 2 7 5 6 5. 5 6 3 

1 9 9 7 A pr. 2 7 5 6 5. 5 5 6 

1 9 9 7 A pr. 3 0 5 6 8. 5 5 5 

1 9 9 7 M a y 3 5 7 1. 5 6 4 

P ± o -( P) 	 O eg  ± u( O eq ) 0 „ a  A p e r t u r e o 
( %) 	 ( 1  	 (o ) 

	
( ar c s e c) 

	
( o) 

1 2. 0 6 0. 0 7 1 3 4. 2 0. 2 8 8. 8 8. 2 4 3. 1 

1 2. 3 6 0. 0 7 1 3 4. 0 0. 2 8 8. 6 1 5. 5 4 3. 1 

1 2. 5 8 0. 1 1 1 3 3. 6 0. 2 8 8. 2 3 1. 1 4 3. 1 

1 2. 1 6 0. 0 7 1 3 5. 4 0. 2 8 8. 1 1 5. 5 4 2. 5 

1 0. 5 5 0. 0 7 1 4 1. 0 0. 2 8 8. 6 8. 2 4 0. 5 

1 0. 4 0 0. 0 6 1 4 0. 5 0. 2 8 8. 1 1 5. 5 4 0. 5 

1 1. 0 2 0. 1 1 1 3 9. 4 0. 3 8 7. 0 3 1. 1 4 0. 5 

6. 3 6 0. 0 9 1 5 8. 6 0. 4 8 8. 0 8. 2 3 2. 7 

5. 9 6 0. 0 6 1 5 8. 0 0. 3 8 7. 4 1 5. 5 3 2. 7 

5. 2 2 0. 0 7 1 6 2. 7 0. 4 8 7. 9 1 5. 5 3 0. 8 

3. 9 7 0. 0 9 1 6 6. 0 0. 6 8 7. 0 1 5. 5 2 8. 9 

l x viii 

T a bl e A. 5 - Li ne ar p ol ari z ati o n f or C o met H ale- B o p p i n t he 7 0 0 n ui( 1 7. 5 ni n) 

filter 



Table A.6 - Linear polarization for Comet Hale-Bopp in the 426 nm(6.5 nm) 

filter  
UT Date Julian Date 

2450000.0+ 

P +o-(P) 

(%) 

Oeq  ± o-(0,q ) 

(°) 

0„„ 

(°) 

Aperture 

(arcsec) 

0 

(°) 

1997 Apr. 11 549.604 9.58 0.12 132.8 0.4 87.4 15.5 43.1 

1997 Apr. 11 549.595 8.99 0.10 133.5 0.3 88.1 31.1 43.1 

1997 Apr. 12 550.616 9.33 0.25 134.6 0.8 87.3 15.5 42.5 

1997 Apr. 15 553.547 8.12 0.21 141.9 0.7 89.5 8.2 40.6 

1997 Apr. 15 553.552 8.21 0.14 140.9 0.5 88.5 15.5 40.6 

1997 Apr. 15 553.555 7.95 0.09 140.3 0.3 87.9 31.1 40.6 

1997 Apr. 30 568.573 3.51 0.18 163.3 1.5 88.5 15.5 30.8 

1997 May 3 571.569 2.48 0.63 166.8 6.2 87.8 15.5 28.9 

Table A.7 - Linear polarization for Comet Hale-Bopp in the 406 nm(7 nm) filter 

UT Date Julian Date P ±u(P) Beg  ± 0-(9eq ) Osca  Aperture 0 

2450000.0+ (%) (°) (°) (arcsec) (°) 

1997 Apr. 16 554.601 6.71 0.11 143.9 0.5 89.8 15.5 40.0 

1997 Apr. 16 554.594 6.80 0.09 142.4 0.4 88.3 31.1 40.0 



C. C) c o 
-  7 - 1  

c d 	 c d 

8.
2, 

 1
5.

5 
an

d 
3
1.

1  

8.
2, 

 
15
.
5 

a
n
d 

31
.
1 

o 

o 

P
ha

se
  

a
n
gl

e  
c
o
ve

ra
ge

  

' cf,   0  L C D  

cr 3 •  L O -  C O 	 C O 

1 - 1  C n  	 L O  C  \ I  0   

c e 5  4  	 csi 	 c s; 
c q 	 c q C  c q  

l x x  

C N  C N  	 ,--I 	 C n 
C n  C O  C O  	 C N  L C D  , - - I  L C D  
C D  0  C D  C D  C D  C )  	 0  

d d d  	 d  C ;  C ;  

	

©  C O  c q  ©  c s )  , — t L c - D , - 1 	 C O 

	

r - q t - - - o o c s - à t--- L o  o o  Lr-J 	 0  

	

L n  L n  L O  L C D  L C D  L ri  1-C-D 1- rj 	 c e D 

d  

C D  d '  d '  d ,   d '  C D  d r ,  0  

d t'  d r'  d i  d ,  d t ,   d r ,  d i  d i  
d )  d )  o t)  o b  l d )  c z t)  c e )  

0 6 c d  o d  .7)4  0 6  o 6  0 6  0 6  
c‘i C N  C r i  C N  C N  

	

L C D 	 Lr D 

	

.  	 C 
L C D o 6 

	

r- 1 	 r i  C O  

E E  
e  	 e  	 e  kr, 

• o o  0 0  o o  D o  0 0  0 0  0 0  
0 0 	 C C D c. C D C D 	 c. C) 
-‘ 7 1 

8.
2, 

 1
0.

6 
or

  
22

.
5  

1  t
ri

go
n
o

m
et

ri
c  
fi
t  

us
i
n
g  
th

e  
6
84
  

n
m(

9  
n

m)
  
an

d 
7
6
0 

n
m

( 8
0 

n
m
)  

fi
lt

er
s.
  



Filt er 
	

P nli n 	 m P  a ( % )  ß 0  0 -( 0 0 )  Pma x  

% 	 % I ° % I ° 	 ° 

H al e- B o p p 4 8 4. 5 n m 

6 8 4 n m 

H all e y! 	 4 8 4 n m 

6 8 4 n m 

H al e- B o p p 	 r e d2  

< — 1. 0 0. 5 1 0 0. 0 3 9 2 3. 1 3. 4 

< — 1. 0 0. 5 5 1 0. 0 5 0 2 1. 6 3. 7 

— 1. 6 + 0. 4 0. 3 2 0. 0 4 2 2. 0 1. 5 

0. 3 1 0. 0 3 2 1. 8 1. 5 

— 1. 7 0. 3 0 3 0. 0 1 4 1 9. 3 < 1. 0 2 9. 8 

T a bl e A. 9 - C h a r acte ristics of t he P( ß) c u r ve f o r c o r nets H ale- B o p p a n d H alle y 

1  D ollf u s et al. 1 9 8 8. 

2  Tri g o n o m etri c fit u si n g t h e 6 8 4 n m( 9 n m) a n d 7 6 0 n m( 8 0 n m) filt er s. 
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Table A.11 - Linear polarization for the coma and tail of Cornet Hale-Bopp on 

1997 February 17 when e, 34.8°, in the 684 nm(9 nm) filter and with an aperture 

of 15.5 
Object Distancel  

(arcsec) 

P +o-(P) 

(%) 

Oeq  ± o-(0,q ) 

(°) 

0„„ 

(°) 
Nucleus 0 7.30 0.06 55.4 1.0 90.2 

Tail #1 29 7.41 0.08 55.8 1.0 90.6 

Tail #2 38 7.18 0.12 55.6 1.0 90.4 

Tail +3 55 6.14 0.12 55.4 1.0 90.2 

Tail +4 65 5.45 0.23 55.9 1.2 90.7 

1  Geocentric distance was 1.69 AU, heliocentric distance, 1.19 AU, and the 

scale was 1200 km/arcsec. 
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Table A.12 - Linear polarization for the coma and tail of Comet Hale-Bopp on 

1997 April 12 when (3 = 42.5°, in the 684 nm(9 nm) filter and with an aperture 

of 15.5" 
Object Distance 

(arcsec) 

P ±o-(P) 

(%) 

Oeq  ± a(Oeq ) 

(°) 

esca 

(°) 

Nucleus 0 11.63 0.07 135.3 0.2 88.0 

Tail #1 12 12.41 0.07 136.2 0.2 88.9 

Tail #2 31 13.07 0.10 135.8 0.2 88.5 

Tail #3 52 11.79 0.12 135.5 0.3 88.2 

Tail #4 73 9.98 0.14 135.1 0.4 87.8 

Tail #5 99 8.91 0.15 134.6 0.5 87.3 

Tail #6 129 8.42 0.15 136.5 0.5 89.2 

Tail #7 161 7.95 0.20 136.0 0.7 88.7 

Tail #8 193 7.51 0.24 135.7 0.9 88.4 

1  Geocentric distance was 1.47 AU, heliocentric distance, 0.94 AU, and 

the scale was 1100 km/arcsec. 
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Table A.13 - Linear polarization for the coma and tail of Cornet Hale-Bopp on 

1997 April 16 when )3 = 40.0°, in the 484.5 nm(6.5 nm) filter, and with an 

aperture of 15.5"  
Object Distancel  

(arcsec) 

P +o-(P) 

(%) 

Oeq  ± 0- (9eq ) 

(°) 

esca 

(°) 

Nucleus 0 8.29 0.06 140.7 0.2 86.6 

Tail #1 19 8.53 0.08 141.0 0.3 86.9 

Tail #2 27 9.09 0.16 140.9 0.5 86.8 

Tail #3 40 8.97 0.14 141.0 0.5 86.9 

Tail #4 53 9.04 0.17 140.7 0.6 86.6 

Tail #5 65 9.01 0.15 141.2 0.5 87.1 

Tail #6 77 8.48 0.13 141.1 0.4 87.0 

1  Geocentric distance was 1.53 AU, heliocentric distance, 0.95 AU, and 

the scale was 1100 km/arcsec. 
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Table A.15 - Linear polarization for Cornet Hyakutake in the 684 nm(9 nm) filter  

UT Date Julian Date 

2450000.0+ 

P ±a(P) 

(%) 

Oeq  ± cr(Oeq ) 

(°) 

Osai  

(°) 

Aperture 

(arcsec) 

1996 Apr. 16 189.572 26.21 0.30 130.2 0.1 91.2 8.2 

1996 Apr. 22 195.573 28.61 0.08 119.6 0.1 88.7 8.2 

1996 Apr. 25 198.581 26.52 0.08 114.2 0.1 90.0 8.2 

1996 Apr. 25 198.588 26.35 0.08 114.5 0.1 90.3 10.6 

e 
(o) 

104.1 

90.9 

78.7 

78.7 
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Fi g ur e A. 6 - P ol ari z ati o n of C or net H ale- B o p p as c alc ul ate d t hr o ug h differe nt 

c o nce ntric ri ngs, f or t he 6 8 4 n m( 9 n m) filter, i n Fe br u ary a n d A pril 1 9 9 7. Vertic al 

b ars i n dic ate t he u ncert ai nty o n t he p ol ari z ati o n. H ori z o nt al b ars i n dic ate t he are a 

c o vere d b y t he ri n gs. Dist a nces i n k m i n dic ate t he p h ysic al dist a nce ( pr ojecte d) 

fr o m n ucle ar re gi o n f or t he ri n g i n dic ate d, a n d t he d ate of t he o bser v ati o n. N ote 

t h at t he s a me vertic al sc ale h as bee n use f or all 7 fi g ures. T he ge oce ntric a n d 

heli oce ntric dist a nces were, res pecti vely, 1. 6 9 A U a n d 1. 1 9 A U o n 1 9 9 7 Fe br u ary 

1 7, 	 1. 4- 1. 5 A U a n d 0. 9 A U i n 1 9 9 7 A pril. 
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Fi g ur e A. 7 - P ol ari z ati o n of C or net H ale- B o p p as a f u ncti o n of w a vele n gt h. O b-

ser v ati o ns were m a de wit h t he 1 5 " a pert ure h ole, e xce pt o n A pril 2, w here t he 1 0 " 

a pert ure h ole w as use d. D at a w as t a ke n i n 1 9 9 7, o n Fe b. 1 7 (cr osses), A pril 2 

a n d 3 ( o pe n a n d fille d tri a ngles), A pril 1 1 a n d 1 2 ( o pe n a n d fille d s q u ares), A pril 

1 5 a n d 1 6 ( o pe n a n d fille d arcles), A pril 2 7 (s kelet al st ars), A pril 3 0 (st ars) a n d 

M a y 3 ( pe nt a g o ns). T he ge oce ntric a n d heli oce ntric dist a nces were, res pecti vel y, 

1. 6 9 A U a n d 1. 1 9 A U o n 1 9 9 7 Fe br u ary 1 7, 	 1.. 4- 1. 5 A U a n d 0. 9 0- 0. 9 5 A U 

f or 1 9 9 7 A pril 2- 1 6, a n d 1. 7- 1. 8 A U a n d 1. 0- 1. 1 A U bet wee n 1 9 9 7 A pril 2 7 

a n d M ay 3. 
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Fi g u r e A. 8 - P ol a ri z ati o n a s a f u n cti o n of t h e p h a s e a n gl e, f o r t h e 4 0 6 n m, 4 2 6 

n m a n d 7 0 0 n m e mi s si o n filt e r s ( c o nt a mi n at e d b y c o nti n u u m p ol a ri z ati o n). Al s o 

s h o w n f o r c o m p a ri s o n i s t h e d at a f o r t h e c o nti n u u m filt e r at 4 8 4. 5 n m. St r ai g ht 

li n e s a r e li n e a r fit s t o t h e d at a. T h e d ott e d c u r v e i s f r o m E q. 1, wit h P max  = 1 1. 4 %. 

S e e t h e di s c u s si o n f o r m o r e d et ail s. 
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Fi g ur e A. 9 - P ositi o ns of t he o bser v ati o ns i n t he c o m a of C or net H ale- B o p p m a de 

o n Fe br u ar y 1 7 1 9 9 7, i n t he 6 8 4 n m( 9 n m) filter a n d wit h a n a pert ure of 1 5. 5, 

w he n t he c o met w as 1. 6 9 A U fr o m t he E art h a n d 1. 1 9 A U fr o m t he S u n. T he 

p ositi o ns s h o w n are c orrecte d f or t he effects of refr acti o n a n d t he c o met's pr o per 

m oti o n, a n d t he n u m bers i n dic ate d are t he s a me as t h ose use d i n T a ble XI. T he 

n ucle ar regi o n is ce ntere d at ( 0, 0), a n d t he p ositi o ns of t he o bser v ati o ns are s h o w n 

offsette d fr o m t he n ucle ar re gi o n, i n arcsec o n ds, wit h N ort h u p a n d E ast t o t he 

left. Als o s h o w n are t he pr ojecte d dist a nces i n k m f or t he o bser v ati o ns # 1 a n d 

# 4. T he d as he d li ne s h o ws t he p ositi o n a ngle of t he e xte n de d r a di us vect or, w hic h 

c orres p o n ds t o t he a p pr o xi m ate p ositi o n of t he i o n t ail. T he d otte d li ne s h o ws t he 

p ositi o n a ngle of mi n us t he vel ocity vect or; a d ust t ail h as a n a p pr o xi m ate p ositi o n 

bet wee n t he d as he d a n d d otte d li nes. 
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Fi g u r e A. 1 0 - P ol ari z ati o n i n t he c o m a of C o met H ale- B o p p. N u m bers c orres p o n d 

t o t he p ositi o ns i n t he c o m a as s h o w n i n t he prece di n g fi g ure. 
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--b °'   

P H 

1 4 

1 2 

1 0 

8 

0 	 5 0 	 1 0 0 	 1 5 0 
	

2 0 0 

DI S T A N C E f r o m n u cl e a r r e gi o n ( a r c s e c) 

Fi g ur e A. 1 2 - P ol ari z ati o n i n t he c o m a of C or net H ale- B o p p. N u m bers c orres p o n d 

t o t he p ositi o ns i n t he t ail as s h o w n i n t he prece di n g fi g ure. 
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Figure A.13 - Same as Fig. A.9 for observations made on April 16 1997, in the 

484.5 nm(6.5 nm) filter, and with an aperture of 15.e. The cornet was then at 

1.53 AU from the Earth and 0.95 AU from the Sun. The numbers indicated are 

the same as those used in Table XIII. The projected distances indicated are for 

the positions #1 and #6. 
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Fi g ur e A. 1 4 - P ol ari z ati o n i n t he c o m a of C o met H ale- B o p p. N u m bers c orres p o n d 

t o t he p ositi o ns i n t he t ail as s h o w n i n t he prece di n g fi g ure. 
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Fi g u r e A. 1 5 - P ol a ri z ati o n of C o m et H y a k ut a k e a s a f u n cti o n of p h a s e a n gl e 0, 

a s m e a s u r e d o n A p ril 1 6, 2 2 a n d 2 5, 1 9 9 6, i n t h e 6 8 4 n m( 9 n m) filt e r a n d wit h 

a n a p e rt u r e of 8. 2 ". 
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