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Résumé

Contraindre la formation et I'évolution des systemes multiples passe par la caractérisation rigou-
reuse de ceux-ci, caractérisation qui est sans cesse en demande de nouvelles méthodes permettant
de nouvelles détections, ainsi que permettant d’étendre, confirmer ou appuyer des observations déja
existantes. L'objectif de la these est de contraindre les parametres orbitaux et masses dynamiques de
systemes binaires grace aux données d’Hipparcos et Gaia, deux missions astrométriques de 1’agence
spatiale européenne lancées respectivement en aotit 1989 et décembre 2013. La mission Hipparcos
ayant largement posé les bases de I'étude des binaires astrométriques et étant forte de ses 24 années
d’écart avec Gaia, les données d’Hipparcos connaissent aujourd’hui un regain d’intérét, menant a la
recherche de moyens pour combiner efficacement les données de ces deux satellites. De plus, utiliser
les données Hipparcos c’est se préparer a utiliser les futures données Gaia qui seront, comme pour
Hipparcos, a époque. Mon travail de theése repose donc sur I'implémentation et I'utilisation de BINA-
RYS (orBlte determiNAtion from Absolute and Relative astrometRY and Spectroscopy), un nouvel outil
capable de combiner rigoureusement les observations d’'Hipparcos avec I'information apportée par
Gaia et d’autres observations provenant des méthodes d'imagerie directe, d'interférométrie et des vi-
tesses radiales. Cet outil est capable de gérer I'ensemble des données Hipparcos y compris les données
de transits qui permettent de prendre en compte les cas de binaires ou1 la lumiére de la composante
a affecté les observations. Grace a BINARYS, les masses dynamiques des membres de plusieurs sys-
témes ont pu étre déterminées, permettant ainsi d’améliorer notre compréhension de I'histoire de ces
systemes.






Abstract

Constraining the formation and evolution of multiple systems requires a rigorous characteriza-
tion of these systems, which is constantly in demand for new methods allowing new detections as
well as extending, confirming or supporting already existing observations. The goal of this thesis is to
constrain the orbital parameters and dynamical masses of binary systems using data from Hipparcos
and Gaia, two astrometric missions of the European Space Agency launched respectively in August
1989 and December 2013. The Hipparcos mission has largely set the basis for the study of astrometric
binaries, and being strong of its 24 years gap with Gaia, the Hipparcos data are now experiencing a
renewed attention, leading to the search for ways to efficiently combine the data from these two sa-
tellites. Moreover, using the Hipparcos data means preparing for using the future Gaia data which will
be, as for Hipparcos, at epoch. My thesis work is therefore focused on the implementation and use
of BINARYS (orBlte determiNAtion from Absolute and Relative astrometRY and Spectroscopy), a new
tool able to rigorously combine Hipparcos observations with information provided by Gaia and other
observations from direct imaging, interferometry and radial velocity methods. This tool is designed to
handle all the Hipparcos data including the transit data which allows to take into account the cases
of binaries where the light of the component affected the observations. Thanks to BINARYS, the dy-
namical masses of several system members have been determined, improving our understanding of
their history.
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Chapitre 1

Introduction

Les systemes stellaires : ces groupes d’étoiles liées gravitationnellement dans une danse effrénée
et qui sont le plus souvent au nombre de deux sont, nous le savons aujourd’hui, loin d’étre des cas
isolés. Qu’elles restent ensemble toute ou seulement une partie de leur vie, I'étude de ces étoiles n’en
est pas moins une étape nécessaire pour mieux comprendre |'origine de la notre. Les systemes a deux
étoiles ou binaires, sont les sujets qui nous intéresseront le plus ici.

Un début historique...

Le premier systeme binaire fut découvert en 1650 (soit environ 40 ans apres l'invention de la lu-
nette par Galilée) par G.Riccioli : il s’agit de Mizar (constellation de la Grande Ourse) dont le couple
est séparé de 14.4 arc seconde !.

D’autres systemes furent découverts par la suite mais leur vraie nature ne sera établie qu'au début
des années 1800 grace aux travaux initiés par W.Herschel qui avaient pour but premier de déterminer
des parallaxes d’étoiles en mesurant la position relative de deux étoiles tres proches I'une de 'autre.

Dans son mémoire, il établit que les mouvements relatifs entre deux étoiles observées sont en fait
des orbites, et il décrit en particulier celles de Castor (constellation des Gémeaux) et Gamma Virginis
(constellation de la Vierge). Plus tard en 1824, son fils J.Herschel et Sir J.South produiront un premier
catalogue de 380 binaires.

Et aujourd’hui...

Les méthodes permettant de détecter et d’étudier les systemes binaires de facon directe ou indi-
recte sont aujourd’hui beaucoup plus nombreuses, et leurs exploitations et combinaisons entre elles
demandent un certain travail.

Dans les années 2000, apres la fin de la mission astrométrique Hipparcos qui avait pour but de
déterminer la position, les mouvements et les distances de plus de 100 000 objets, le flux de données
émanant de cette mission était considérable. Le potentiel de ces données pour I'étude des binaires
était réel, et c’est en ce but qu'un premier outil, HORB, fut pensé. Cet outil, développé par EArenou
(Arenou 2001) savait gérer les données produites par Hipparcos et pouvait les combiner avec des don-
nées provenant d’autres méthodes de détection de binaires. Aujourd’hui Gaia, le successeur d'Hippar-
cos, nous livre ses premiéres observations. En conséquence, de nouveaux outils doivent étre mis en
place pour combiner ces nouvelles données aux précédentes : et c’est dans ce cadre trés général que
s'implante ce sujet de thése.

Et tout de suite.

1. 1 arc seconde équivaut a 1/3600éme de degré.



CHAPITRE 1. INTRODUCTION

Dans ce chapitre introductif, je commencerai par énumérer les motivations qui nous poussent, de
notre ére, a étudier les systémes binaires et multiples (section 1).

Je présenterai ensuite une synthése des connaissances sur les méthodes de détections des binaires
utilisées a ce jour (section 2) et 'importance de la combinaison de ces méthodes de détections entre
elles dans la détermination des masses (section 2.5). J’entrerai ensuite dans le vif du sujet en présen-
tant les missions Hipparcos et Gaia autour desquelles orbite (sans mauvais jeu de mots) cette these
(section 3).

Un dernier point avant de commencer fera lui état de la motivation du sujet de la these (section
4), donnant je 'espere assez d’élan pour continuer la lecture du manuscrit.

1 Létude des binaires

Létude des binaires a été trés tot d'une grande importance puisqu’elle aura permis de montrer
que les étoiles pouvaient avoir des magnitudes absolues différentes, et donc que la lumiére qui nous
en parvenait ne dépendait pas que de la distance.

En effet, lorsque l’on étudie un systéme, nous sommes en mesure de remonter a un des parametres
les plus intéressants en astrophysique : la masse. Et comme les membres d'un systéme ont des ages
similaires (sauf cas hypothétique d'un astre qui aurait été capturé), mais qu'’ils peuvent étre différents
et donc ne pas évoluer a la méme vitesse : connaitre les masses nous permet d’étudier les différents
stades d’évolution des étoiles, puisque pour un méme age et une méme métallicité, la masse est le
seul parametre qui détermine le stade évolutif d'une étoile. De plus, I’étude de systemes permet aussi
de remonter au rayon des étoiles, un autre parametre trés intéressant en astrophysique.

Une autre motivation a I’étude des binaires c’est la découverte récente de systémes planétaires
autour de systemes multiples, rendant leur étude d’autant plus légitime que ces systémes ont permis
de poser beaucoup de nouvelles questions quand a I'histoire de la formation de ces systemes (Phuong
et al. 2020) et de leur stabilité dans le temps.

Létude des binaires permet aussi d’aider dans d’autres champs de recherches comme celui de
I’étude des associations stellaires. Les associations sont formées d’étoiles dont le mouvement trahit
une origine commune, mais dont les membres sont suffisamment éloignés pour ne pas interagir gra-
vitationnellement. Les membres d'une association sont donc déterminés grace a des critéres comme
I'age, la composition, mais aussi et avant tout la position et les mouvements. Ce mouvement pro-
vient de leur impulsion de départ puisqu’elles sont nées d'un méme nuage, leur mouvement dans la
galaxie est donc le méme. Déterminer les membres d'une association c’est ainsi pouvoir remonter a
leur naissance commune et tenter d’expliquer le mécanisme de leur formation. Pour déterminer les
membres, on a donc besoin de calculer leurs positions et vitesses spatiales galactiques a trois dimen-
sions. Ce calcul fait intervenir les informations sur la distance, la position, la vitesse d’éloignement
ou de rapprochement et les mouvements dans le plan tangent du ciel de chaque membre (Johnson
and Soderblom 1987). Les parametres astrométriques (positions, parallaxe et mouvements propres)
doivent donc décrire au mieux chaque étoile. Or, dans le cas des binaires, si la binarité n’est pas prise
en compte dans la solution astrométrique, les parametres ne se réferent pas au barycentre du systeme
et sont erronés car impactés par le mouvement orbital supplémentaire qui intervient. Les parametres
les plus impactés sont alors les mouvements propres et potentiellement la parallaxe, provoquant in
fine une différence dans I'estimation des vitesses spatiales galactiques, pouvant amener a inclure ou
exclure a tord un membre d'une association.

Létude des binaires est aussi importante pour 'étude de I'IMF (Initial Mass Function), qui se
trouve alors biaisée lorsque I'on associe une méme magnitude a ce que 1'on pense étre une seule
étoile, et qui se trouve en fait étre deux étoiles de masses tres différentes, comme lorsque la deuxieme
composante est une naine brune qui ne peut alors étre détectée que par une méthode indirecte (cf
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section 2).

Plus largement, la détermination du taux de systemes multiples dans notre galaxie est aussi un
champ d’étude important. On sait aujourd’hui que parmi les naines M, environ 30% des systéemes
sont multiples (Winters et al. 2019) et 'origine de ces taux est aussi étudié en amont par la recherche
leur mécanisme de formation.

La formation des systéemes stellaires, toujours un mystere...

Létude de la formation des systemes multiples et aussi importante pour I'étude de la formation
et de I'évolution de la galaxie. Dans les mécanismes de formation de systemes multiples on trouve
aujourd’hui plusieurs théories (Offner et al. 2022) qui peuvent d’ailleurs parfois se combiner, et qui
sont nécessaires afin d’expliquer la variété des systémes qui existent tant en terme de séparations que
de masses, méme si a ce jour aucun scénario de formation de systeémes stellaires ne fait consensus.

Le scénario le plus étudié est celui de la fragmentation des nuages moléculaires en coeurs pré-
stellaires, avec notamment I'étude du mécanisme a I'origine méme de cette fragmentation. Ainsi, un
nuage peut se fragmenter a plusieurs échelles : si les coeurs pré-stellaires sont proches, les étoiles
créées formeront un systéme, et si ils sont trop éloignés les étoiles crées formeront plutdt des amas.
On notera que les coeurs pré-stellaires sont souvent plus largement appelés "clumps" lors de leur
étude car ce sont plutét des sur-densités qui sont observées a ce stade, le terme de cceur étant utilisé
lorsque la nature pré-stellaire de I'objet devient plus claire.

La fragmentation peut aussi intervenir apres, c’est-a-dire lors de I'effondrement méme du coeur
pré-stellaire; celui-ci se divisant en deux au moment de son effondrement, créant ainsi plusieurs
étoiles.

Une autre composante peut aussi émerger de I'effondrement d'un disque : la naissance du sys-
téme se fait alors en cascade avec d’abord la naissance d'une étoile par effondrement du cceur pré-
stellaire, puis du disque ultérieurement pour former I’autre composante.

Iy a aussi le mécanisme d’accrétion : lorsqu’une planete se forme par accrétion de matiére autour
d'un ceeur solide, elle peut continuer a accréter jusqu’a dépasser la masse qui délimite le domaine
planétaire (~ 14Mjyp).

Enfin, le dernier processus de formation de systemes multiples, et aussi le moins probable, est la
capture gravitationnelle.

2 Synthese des méthodes de détection des binaires

Dans la suite du manuscrit je distinguerai les étoiles doubles des binaires : le terme d’étoile double
étant un terme plus vulgarisé, on préférera I'attribuer de ce fait a un couple d’étoile dont on ne précise
pas spécifiquement la nature, celui-ci pouvant étre un couple optique dans le cas ou1le rapprochement
des étoiles est uniquement di a la perspective ou bien une binaire, qui fera directement référence a
un systéme que I'on sait lié gravitationnellement.

Les systémes binaires sont classés en différentes catégories selon leurs méthodes d’observation
(un systeme pouvant appartenir a plusieurs catégories).

Les différentes catégories de binaires dans la suite sont présentées dans I'ordre chronologique de
la premiére détection par la méthode :

— Binaires visuelles : 1802. Travaux de W.Herschel.

— Binaires astrométriques : 1844. Travaux de EBessel sur Sirius et Procyon.

— Binaires spectroscopiques : 1889. Travaux de H.Vogel sur Algol.

— Binaires photométriques : 1889. Travaux de H.Vogel sur Algol. Lhypothése de I'existance de bi-
naires photométrique ayant été faite en 1782 par J.Goodricke.
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2.1 Les binaires visuelles

VLT/NACO VLT NACO
Feb. 18, 2003 Mar. 22, 2003

L Kack I/NIRC

e - . Dec. 4, 2003
ST/ACS/HRC
Oct. 21, 2002

HST/STIS
Jan. 9, 2004

0.5
JFPC2 ! L-Dwarf Binary Star

Sl 2MASSW J0746425+2000321

MASA, ESA and H. Bouy (MPE)

FIGURE 1.1 - Détection de 'orbite d'une binaire visuelle. Source : Wikipedia

Les binaires visuelles sont des étoiles doubles visuelles dont le mouvement orbital a révélé le lien
gravitationnel existant entre les deux.

L'étude des binaires visuelles consiste en I'étude de ce qu’'on appelle I'orbite relative. Lorbite rela-
tive est 'étude du mouvement de I'étoile secondaire par rapport a I'étoile primaire. Sil'objet en orbite
autour de I'étoile primaire est une planéte, alors on se trouve souvent dans la configuration ou la
masse de la planéte est négligeable par rapport a la masse de I’étoile : dans ce cas précis, le barycentre
du systéme se trouve quasiment confondu avec I'étoile et I'orbite relative de la planéte par rapport a
I’étoile est la méme que celle de la planete autour du barycentre.

Le suivi de I'orbite relative permet dans un premier temps de déterminer la période du systéme,
c’est-a-dire le temps que le systeme met pour revenir dans la méme configuration géométrique. La
période du systéme est liée a la masse totale (M;,;) et au demi grand axe de I'orbite relative du systéme
(az1) par la troisieme loi de Kepler :

P2 B 4772 (L.1)
a,  GMyor) '

avec G la constante gravitationnelle, les masses en kilogramme, la taille de |'orbite relative en metres
etla période en secondes. Cette loi devient :
Pz 1
(a21/®)3  Mior)

(1.2)

lorsque I'on exprime les masses en masses solaires, la taille de 1'orbite et la parallaxe ® en seconde
d’arc et la période orbitale en années. Les masses individuelles et demi grand axe des orbites de la
primaires et de la secondaires (M1, M2, a; et a,) sont elles liées par :

a1 =ap+ ap Mm[ = M1 +M2 ap X Ml =dady X M2 (1.3)

Lorbite relative permet aussi d’accéder a d’autres parametres orbitaux tels que I'inclinaison, la
longitude du nceud ascendant et 'argument du périastre (cf définition en Annexe 1) : la position re-
lative de la secondaire par rapport a la primaire en coordonnées équatoriales Aax et Ad pouvant étre
prédite théoriquement (calcul présenté dans la section 2 du chapitre 3).
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2.2 Lesbinaires astrométriques

Etoile simple Binaire
-2 mouvement reflex additionnel

FIGURE 1.2 — Mouvement apparent sur 3 ans d'une étoile simple et d'une binaire astrométrique.

Lastrométrie est une branche de I'astronomie qui a pour but de déterminer la position des astres.
Contrairement aux binaires visuelles qui utilisent de I’astrométrie relative (le mouvement est repéré
par rapport a une étoile de référence), I’astrométrie absolue mesure un mouvement par rapport a un
référentiel fixe et qui est le méme pour toutes les étoiles étudiées.

Le mouvement astrométrique d’'une étoile sur la voute céleste vu depuis un observatoire terrestre
ou géo-référencé provient de plusieurs phénomenes. Le premier est la révolution de la Terre autour
du Soleil qui crée le mouvement parallactique, c’est-a-dire un déplacement angulaire apparent d'un
objet dans un référentiel absolu qui est uniquement dt au déplacement de I'observateur : c’est la
définition méme de la parallaxe.

Par conséquent le mouvement parallactique observé depuis la Terre fait prendre al’object observé
une trajectoire de plus en plus elliptique (et de période annuelle) a mesure que I'object est proche de
I'écliptique, et de plus en plus circulaire a mesure qu'’il s’en éloigne. Cette ellipse est d’autant plus
grande que I'objet observé est proche. Au mouvement parallactique se couple ensuite le mouvement
propre de I’étoile qui caractérise le mouvement de I'étoile dans le plan tangent au ciel. Ce mouvement
couplé au précédent "étire" I'ellipse parallactique et la transforme en tire bouchon (cf Figure 1.2).

A ce mouvement astrométrique de base (cf Annexe 5) que 'on peut décrire par 5 parameétres as-
trométriques qui sont la position (x et §), la parallaxe (®) et le mouvement propre (pq €t Ug) peuvent
s’ajouter des mouvements supplémentaires.

Le premier est le plus intéressant pour nous : le mouvement de I’étoile observée autour d'un bary-
centre dii a la présence d'un compagnon. Ce compagnon peut prendre la forme d'une étoile ou d'une
planéte, mais le tout peut aussi former des systémes encore plus complexes fait d’étoiles et de pla-
netes. Dans le cas le plus simple, le compagnon n’émet pas ou peu de lumiere et le mouvement de la
binaire (cf Figure 1.2) représente le mouvement de I’étoile dite primaire ou principale. Dans des cas
plus complexes ol le compagnon émet sa propre lumiére il s’agit du mouvement du photocentre (le
centre lumineux du systeme) qui est observé. Au mouvement du photocentre peut alors s’ajouter un
mouvement photométrique supplémentaire dii a la variabilité d’au moins un des membres du sys-
téme et ainsi créer un mouvement additionnel du photocentre : on parle alors de VIMs (Variability
Induced Movers).

La méthode astrométrique nécessite une grande précision lorsqu’il s’agit de binaires situées tres
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loin ou encore siles masses des compagnons en jeux sont trés faibles : c’est pourquoi on utilise aujour-
d’hui les données provenant des mission spatiales Hipparcos et Gaia. Hipparcos (cf Section 3.1) a été
la premiere référence en terme d’étude de binaires astrométriques, et aujourd’hui c’est son successeur
Gaia (cf Section 3.2) qui aspire a devenir cette référence.

Cas des binaires astrométriques révélées par les mouvements propres

Cette méthode qui consiste a comparer les mouvements propres d'une étoile sur différentes pé-
riodes a été utilisée en premier par EBessel (Bessel 1844) pour la détection du compagnon de I'étoile
Sirius. Cette méthode fut reprise plus tard par Wielen et al. [1999], dont le but était alors de comparer
les mouvements propres déterminés par Hipparcos (les mouvements propres "instantanés" prove-
nant de I'ajustement des observations du satellite sur 3 ans), avec des mouvements propres et posi-
tions déterminés antérieurement depuis le sol. Cette méthode fut ensuite reprise par Makarov and
Kaplan [2005] et Frankowski et al. [2007], en utilisant les mouvements propres instantanés d’Hippar-
cos et ceux publiés dans le catalogue Tycho-2 (Hog et al. 2000), présenté en section 3.1.

Aujourd’hui, les missions Hipparcos et Gaia permettent de mettre en ceuvre cette méthode, appe-
lée méthode de 'anomalie du mouvement propre ou méthode des accélérations, illustrée sur la figure
1.3. La binarité est alors révélée grace a une différence significative entre le mouvement propre instan-
tané Hipparcos (py) ou Gaia (ug) et le mouvement propre "long terme" (upg) prédit par la différence
de position entre les époques d’observation par Hipparcos et par Gaia. Pour utiliser cette méthode, les
données des deux missions doivent étre dans le méme référentiel (cf section 2.4 du chapitre 2).

G: barycentre du systeme

. Hipparcos et Gaia dans le méme
Hipparcos A référentiel

FIGURE 1.3 — Anomalie du mouvement propre entre Hipparcos et Gaia. Crédit : adapté depuis une figure de
Pierre Kervella.

Cette méthode utilisant les données d’'Hipparcos et Gaia est la plus appliquée aujourd’hui car elle
reste trés accessible et facile a mettre en place dans un code qui ajuste déja des données provenant
d’autres méthodes de détections (exemple : Grandjean et al. 2019, Maire et al. 2020b). Des catalogues
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d’accélérations (Brandt 2018) et un catalogue de masses statistiques de compagnons (Kervella et al.
2019) ont été publiés pour chaque release de Gaia.

Utiliser cette méthode cependant n’est pas aussi robuste que d’utiliser les données complétes qui
contiennent plus d’informations, et dont notamment les corrélations peuvent mener a des conclu-
sions différentes de I'utilisation de 'anomalie du mouvement propre (cf section 5 du chapitre 4).
L'anomalie de mouvement propre reste cependant un bon indice de la présence d’'un compagnon.

2.3 Les binaires spectroscopiques

Les binaires spectroscopiques sont des binaires détectables par la méthode des vitesses radiales,
méthode qui a permis la premiere détection d’exoplanete en 1995 (Mayor and Queloz 1995).

Cette méthode consiste en la mise en évidence du mouvement orbital par I'analyse de la vitesse,
le long de la ligne de visée, d'une ou plusieurs composantes du systéme. Cette vitesse est mesurée par
mesure du décalage Doppler (illustré sur la figure 1.4) observé dans le spectre de I'étoile étudiée.

A | R

—% QObservateur

(B | )

FIGURE 1.4 — Binaire spectroscopique. Les raies en blanc sont des raies de références, et les raies en noire per-
mettent de visualiser le décalage du spectre. Dans le cas d’'une SB1 : I'étoile primaire A voit son spectre décalé
vers le rouge. Dans le cas d'une SB2 : I'étoile primaire A voit son spectre décalé vers le rouge et la secondaire B
voit son spectre décalé vers le bleu.

On distingue plusieurs types de binaires spectroscopiques :

— SBI1 : binaire a un spectre. On ne voit que les raies associées au mouvement de 1'étoile la plus
brillante.

— SB2: binaire a deux spectres. On voit les raies correspondant aux deux déplacements.
— SB3 et + : on voit les raies correspondant a trois composantes ou plus.

On peut remarquer que cette méthode peut étre impactée par la variabilité stellaire, 1a rotation de
I’étoile ou encore des phénomenes a la surface des étoiles comme les taches et la granulation (Meunier
et al. 2010). Dans les études présentées dans le chapitre 4 de cette these, ce sont surtout la variabilité
stellaire ou la non résolution spectroscopique d’'un second membre (lorsque les raies associées au
spectre de la secondaire sont mélangées aux raies de la primaire, sans pour autant que 1'étoile soit
analysée comme une SB2), qui ont parfois motivé leur non utilisation.

2.4 Autres méthodes de détection

Binaire photométrique ou a éclipse :
Les binaires détectables par cette méthode ont leur plan orbital qui est vu par la tranche depuis un
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observatoire terrestre. Cette inclinaison permet de voir transiter les objets contenus dans ce plan de-
vant |’étoile principale. Dans le cas d'une binaire, les composantes vont s’éclipser tour a tour créer une
pseudo variabilité qui pourra étre étudiée a partir de la courbe de lumiére. A partir de cette courbe de
lumiére pourront ensuite étre étudié : la période, les rayons stellaires, les parameétres orbitaux (e,i,w»),
ainsi que d’autres informations apportées par la photométrie tels que la brillance relative de surface
et des informations sur 'assombrissement centre-bord.

Binaire révélée par micro-lentille gravitationnelle :
On peut détecter des binaires par cette méthode qui repose sur la déformation relativiste des rayons
lumineux sur le passage d'un corps massif servant de lentille. Limage obtenue peut alors porter la
trace d’'un second objet créant lui méme sa propre lentille, cependant cette observation ne peut pas
étre répétée.

Binaire a TTL (temps de trajet de lumiére) :
Une binaire au cours de son orbite voit ses composantes s’approcher et s’éloigner d’'un observateur le
long de sa ligne de visée. Ce mouvement induit un retard dans le moment ou la lumiere arrive jusqu’a
I'observateur, et c’est ce retard qui est utilisé pour caractériser la binaire.

Binaire a occultation :
Cas particulier out un couple est révélée grace a son passage derriere un corps du systéme solaire,
permettant ainsi une mesure haute résolution de I’écart entre deux composantes depuis la Terre.

2.5 Binaires multi-classes et détermination des masses

Beaucoup de binaires appartiennent a différentes catégories car on peut les étudier grace a plu-
sieurs méthodes, parmi celles présentées dans cette section. Pour ces cas 1, I'étude des parametres
orbitaux devient plus simple, néanmoins toutes ces méthodes ne se recouvrent pas forcément dans
I'espace des parametres orbitaux. Par exemple, les détections par transits (binaires photométriques)
ne se font que pour une inclinaison du systeme proche de 90° et pour des périodes assez courtes et
donc des composantes proches de leur étoile hote. J’ai donc décidé de me concentrer dans la suite
uniquement sur la combinaison des 3 méthodes suivantes : I'astrométrie absolue (binaire astromé-
trique), I’astométrie relative (binaire visuelle) et les vitesses radiales (binaires spectroscopiques), car
I'ajout de la photométrie aurait fourni un échantillon a étudier tres petit.

Ce qui nous intéresse lorsque 'on combine plusieurs méthodes de détections, c’est de pouvoir
déterminer les masses individuelles des membres du systéme. Ces masses sont le plus souvent expri-
mées en masses solaires (Mg), ou masses de Jupiter (Mjyp) pour les plus faibles masses.

Lorsqu’une étude permet d’ajuster les demis grand axes des orbites de la primaire et de I'orbite
relative en unités astronomiques (a,, dy;) etla période du systéme P en années, on a acceés aux masses
individuelles M; et M, grace aux relations suivantes, dérivées de I'équation de Kepler (équation 1.2) :

3 2
a a xa
Myor = % 2= TZI M1 =M;or = M2 (1.4)

Lorsque I'on accede par ajustement a a;, M; et P, on a acces a la masse de la secondaire grace aux
relations :

q=%(a,M,,P) M, =M, x g (1.5)
avec ¢ le rapport de masse (= M, /M) et la fonction & qui résout I'équation :
M, P?
——— @’ +q*+2q+1=0 (1.6)
a

1

Pour les binaires suivantes, je présente quelles sont les masses qui peuvent étre déterminées et
comment elles peuvent I'étre :
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Binaire spectroscopique:
— SB1 : on a acces seulement a la fonction de masse suivante, avec K; en km/s et P en années :

M3 sin (i)

—2 K3 xPx(1-¢%%?%x28364x10"1M 1.7
Az - K xPx-e) ° (1.7)

— SB2:onaacces au rapport de masse du systeme ainsi qu’aux masses multipliées par le sinus de
I'inclinaison :

M sin® (i) = (K; +K2)2 x Ky x (1 —e?)%2 x P x 2.8364 x 10710 M,

M, sin® (i) = (K; +K2)2 x Ky x (1 —e?)%? x P x 2.8364 x 10710 M, 19
Les masses individuelles peuvent alors étre déterminées soit en déterminant I'inclinaison de
'orbite par une autre méthode, soit en déterminant la masse de la primaire grace au type spec-
tral par exemple. K; et K, sont les demi-amplitudes des courbes de vitesses radiales respective-
ment de la primaire et de la secondaire. La convention prise pour 'inclinaison est présentée en
Annexe 1.
Binaire visuelle : on a acces a la masse totale du systeme, connaissant la parallaxe :

ay,
Mior = E (1.9)
Binaire spectroscopique et visuelle :
— SB1: on accede aux masses individuelles connaissant la parallaxe.
— SB2:détermination indépendante de la parallaxe et acces aux masses individuelles.
Binaire spectroscopique et astrométrique :

— SB1 : I'astrométrie absolue permet de contraindre l'inclinaison du systeme et d’accéder a la
masse du compagnon (les vitesses radiales donnant acces a la masse de celui-ci a un facteur
sin(i) pres), et au rapport de flux entre les composantes (I’astrométrie donnant le photocentre).
Une hypothése sur la masse de la primaire doit cependant étre faite pour accéder a la masse du
compagnon.

— SB2:acces aux masses individuelles.

Binaire visuelle et astrométrique : acces aux masses individuelles en supposant le rapport de flux
négligeable ou connu.
Binaire visuelle, spectroscopique et astrométrique : acces aux masses et luminosités individuelles.

2.6 Un mot sur les systémes triples

On le sait maintenant, les systemes doubles sont fréquents et les systemes multiples en général ne
sont plus des surprises. Néanmoins, leur étude reste complexe a cause de la multitude de configura-
tions possibles. Prenons le cas du systeme multiple le plus simple : le systeme triple. Lors de I'étude
d’un systéme binaire, il est fréquent que I'hypothése de deux composantes ne soit pas suffisante. La
présence d’'un troisieme compagnon est donc souvent avancée afin d’expliquer un phénomene phy-
sique par exemple (comme la migration d’'une planete provoquée par la présence d'une composante
interne invisible par effet billard), ou tout simplement de grands résidus entre les observations et le
modele ne pouvant étre expliqué que par une autre composante.

Lorsque I'on étudie ce type de systéme, la troisieme composante notée "C" dans la suite est celle
dont on a pas de preuve directe de sa présence. On essaie alors d’ajuster sa présence dans les résidus
de la binaire. Ce cas pourtant simple au premier abord est lui méme divisé en 2 cas illustré sur la figure
1.5.
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Orbite relative:
externe /inteme

W

interne: A+C

Cas 2

(\;' N

interne: A+B

FIGURE 1.5 — Cas d’un systéme triple o1 la composante C est la composante non résolue.

1. Latroisieme composante est a l'interieur : B orbite autour de A et C. La masse de la primaire, vue
du point de vue de la B est M]f =Mj +Mc. On a alors 2 couples : A+C forme le couple interne, et
(A+C)+B forme le couple externe dont la primaire est composé du sous couple (A+C). Le demi
grand axe de |’orbite de la secondaire (B) se calcule : ag = [(le +Mpg) x P123] 13 avec Pg la période
de la composante externe B (longue période).

2. La troisieme composante est a 'extérieur : C orbite autour de A et B. La masse de la primaire,
vue du point de vue de la B est uniquement Ma. On a les 2 couples : (A+B) qui forme le couple
interne, et (A+B)+C qui forme le couple externe dont la primaire est composé de (A+B). Le demi
grand axe de |’orbite de la secondaire (B) se calcule : ag = [(MA +Mg) x PIZS] s avec P la période
de la composante interne B (courte période).

En imagerie directe, le compagnon non imagé impacte de la méme facon les observations qu’il se
situe plus loin ou autour d'une des deux composantes. L'incertitude sur la position de la composante
C peut étre levée soit par '’étude plus approfondie des membres en imagerie directe jusqu’a une dé-
tection ou bien par la combinaison avec d’autres méthodes de détections ou par des hypotheses sur
la formation du systeme.

Chaque orbite (des composantes internes et externes) possede ses propres parametres orbitaux,
cependant des hypotheses peuvent étre faites pour réduire le nombre de parameétres a estimer. L'in-
clinaison de chaque couple par exemple est souvent la méme (toutes les composantes orbitent dans
le méme plan) : c’est pour cela que lors de I'ajustement des éléments orbitaux on choisit souvent de
considérer une seule inclinaison pour les deux couples (interne et externe).

3 Les missions Hipparcos et Gaia

Lidée d’envoyer des satellites dans I'espace pour mesurer des positions d’étoiles n’a pas été tout de
suite bien accueillie par la communauté scientifique, qui a vu pendant longtemps le domaine de I'as-
trométrie spatiale comme une aventure trop technique a mettre en place a une époque ou la science
dans 'espace n'en était qu’a ses balbutiements. Il aura cependant fallu attendre le succes de la mis-
sion Hipparcos et toutes les retombées qu’elle aura engendré dans divers domaines de I'astrophy-
sique pour convaincre la communauté de la légitimité d'une telle mission, poussant ainsi a poursuivre
I’'aventure avec Gaia, 24 ans plus tard.

10
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3.1 Lamission Hipparcos

Avant le lancement
La limite des observations au sol ayant été atteinte depuis les années 1950 (a cause de la diffraction, et
du globe terrestre lui méme qui empéchait d’observer la totalité du ciel), seules des missions spatiales
pouvaient continuer a faire progresser la précision astrométrique. C’est dans cet objectif qu’est né
la mission spatiale astrométrique Hipparcos (HIgh Precision PARallax COllecting Satellite, Perryman
et al. 1997, ESA 1997).

Le concept de la mission fut pensé par PLacroute dans les années 1960, et restera jugé trop tech-
nique jusque dans les années 1970, avec le rejet du projet par le CNES (Centre National d’Etudes Spa-
tiales) pour cette méme raison. Ces technicités ne furent résolues qu’apres l'arrivée dans le projet de
nouvelles personnes comme E.Hgeg et L.Lindegren au moment de la soumission du projet a 'ESA
(European Space Agency). Tous deux apporterent des réponses innovantes sur la conception tech-
nique et le traitement du flux de données respectivement, tandis que d’autres personnes apporterent
au projet la visibilité dont il avait besoin en prenant soin d’expliquer I'intérét d'une telle mission pour
toute la communauté scientifique. Toute cette aventure avant tout humaine aura finalement abouti a
I'acceptation de la mission en 1980 et au lancement du satellite le 4 aotit 1989.

Apres le lancement

Hipparcos devait se situer initialement sur une orbite géostationnaire, mais a cause d’'une panne
il restera sur une orbite tres elliptique (apogée-périgée : 35 888 km - 507 km), ce qui eu pour consé-
quence l'utilisation de 2 autres stations de réception des données (en plus de celle prévue initialement
en Allemagne) : en Australie et en Californie. Ce probleme n'a néanmoins pas affecté la mission qui a
pu faire ses observations comme prévu de Novembre 1989 a Mars 1993.

Les catalogues de données

La mission a donné naissance au catalogue Hipparcos (catalogue principal avec environ 118000
étoiles jusqu’a une magnitude apparente dans le visible de 12.5), grace au travail de deux consortiums
de réduction des données FAST ? et NDAC 2, chacun ayant suivi les procédures décrites dans la section
1.1 du chapitre 2, mais utilisant chacun des algorithmes différents. Le but de ces deux consortiums
créés en 1981 sur une décision de 'ESA était d’assurer une comparaison des résultats intermédiaires
et la publication d'un catalogue prenant en compte les résultats des deux réductions. Un autre ca-
talogue, Tycho, moins précis mais fournissant des données pour 10 fois plus d’objets et fournissant
notamment des magnitudes dans les bandes B_T et V_T (Volume 4, ESA 1997), a pu voir le jour grace
au consortium TDAC *.

Ces deux catalogues ont respectivement par la suite fait I’'objet d'une nouvelle réduction : la nou-
velle réduction des données brutes d’Hipparcos (van Leeuwen 2007) permettant d’améliorer le mo-
dele décrivant l'attitude du satellite et donc 'amélioration de I'estimation des parametres astromé-
triques par la prise en compte des petits dérapages du satellite di a des impacts de micro-météorites
sur sa trajectoire, et Tycho 2 (Hog et al. 2000), utilisant de nouveaux algorithmes. Le catalogue Tycho
2 contient aussi des mouvements propres déterminés grace aux données provenant de I’Astrographic
Catalogue (Innes 1924) et de 143 autres catalogues compilant des mesures faites depuis le sol.

Les deux réductions du catalogue Hipparcos reprennent les mémes cibles et fournissent de nou-
velles solutions a chaque objet étudié, avec un format différent (cf sections 1.6 et 1.7 du chapitre 2). La

2. Fundamental Astrometry with Space Techniques
3. Northern Data Analysis Consortium
4. Tycho Data Analysis Consortium
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réduction originale datant de 1997 est la réduction effectuée par les deux consortiums de validation
des données FAST et NDAC, tandis que la nouvelle réduction résulte du travail de Evan Leeuwen, ori-
ginairement membre du consortium NDAC.

Les retombées scientifiques : bilan non exhaustif de la mission

Les données astrométriques fournies par Hipparcos auront permis d'impacter positivement un
large éventail de domaines en astrophysique.

On retrouve tout d’abord I'établissement d'un systeme de référence qui a permis de calibrer d’an-
ciens catalogues et de poser la référence pour les suivants.

Les distances et luminosités fournies par Hipparcos ont aussi permis de re-calibrer les échelles de
distance et de mieux contraindre des modéles d’évolution stellaire et de mieux comprendre la dyna-
mique de notre galaxie et en particulier de notre voisinage solaire.

Ensuite, la caractérisation et détection de binaires astrométriques a fait un bon de géant, tant
en terme de nouvelles détections de systémes par le satellite seul, que par la comparaison des mou-
vements propres déterminés par Hipparcos avec d’anciennes mesures. Parmi les étoiles supposées
doubles par Hipparcos, nombre d’entre elles furent ré-analysées avec des données complémentaires,
et des binaires a large séparations furent utilisées pour sonder la structure galactique. Les estimations
des masses de diverses binaires spectroscopiques et photométriques purent aussi étre améliorées.

Les données fournies par Hipparcos ont aussi permis la création du logiciel de vulgarisation Stel-
larium %, largement utilisé pour la communication scientifique et équipant encore aujourd’hui un bon
nombre de planétariums plus ou moins mobiles.

3.2 Lamission Gaia

Gaia (Global Astrometric Interferometer for Astrophysics, Perryman et al. 2001, Gaia Collabora-
tion et al. 2016) est le successeur d’Hipparcos, devant repousser encore plus les limites de ce dernier.
Cette mission est un projet de I'ESA, construit par 'EADS (European Aeronautic Defence and Space
Company) et envoyé dans I'espace depuis Kourou le 19 Décembre 2013.

La mission était a I'origine basée sur un concept d’interferomeétre avant d’adopter finalement le
méme principe d’observation qu’'Hipparcos, a la différence pres que la grille située au plan focal a été
remplacée par un CCD (cf section 2.1 du chapitre 2). Les observations de Gaia ont débuté en Juillet
2014 et continuent encore a ce jour grace a une extension de la mission. Les données de la mission ne
sont pas encore disponible a époque comme les observations d’Hipparcos, néanmoins depuis 2016,
4 catalogues de données ont été publiés grace au consortium DPAC (Data Processing and Analysis
Consortium) et largement utilisés depuis par la communauté scientifique :

— Septembre 2016 - DR1 (14 mois d’observation)
— Avril 2018 - DR2 (22 mois d’observation)
— Décembre 2020 - EDR3 (34 mois d’observation)

— Juin 2022 - DR3 (34 mois d’observation) - Note : DR3 complete EDR3 avec de nouvelles infor-
mations.

Les 3 premiers catalogues contiennent des parametres astrométriques et magnitudes, avec des
améliorations notables entre eux en terme de précision. Dans les informations et produits délivrés
par Gaia on trouve donc maintenant, avec I'arrivée récente de la DR3 :

— 33 millions de vitesses radiales (Katz et al. 2022).

5. https://stellarium.org/fr/
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— Les spectres RVS d’'un million d’objets (haute résolution) et 220 millions de spectres XP (basse
résolution, Gaia Collaboration et al. 2022c).

— Les parametres astrophysiques pour 5.5 millions d’objets (Gaia Collaboration et al. 2022b).
— Des informations sur la variabilité pour 10.5 millions de sources (Eyer et al. 2022).

— Des solutions prenant en compte la binarité pour les NSS (parameétres astrométriques amélio-
rés, parametres orbitaux, accélérations, etc. Gaia Collaboration 2022).

Gaia fournit aussi des résultats pour 158000 objets situées dans notre systéme solaire, une liste de 6.6
millions de candidats quasars (Gaia Collaboration et al. 2022a), et 'analyse de 1.1 millions de quasars
et 4.8 millions de galaxies.

Deux autres catalogues sont attendus aprés cela : DR4 (fin 2025) avec les données a époque cor-
respondant aux 5 années de la mission nominale puis DR5 (fin 2030) qui contiendra le reste des obser-
vations sur le temps d’extension de la mission. La précision atteinte par Gaia est meilleure par rapport
a la mission Hipparcos, et devrait atteindre une précision astrométrique de 1'ordre de la dizaine de
microseconde d’angle. Au total, ce sont les informations de prés de deux milliards d’étoiles de magni-
tude apparente en bande visible allant jusqu’a 20.7 qui sont publiées.

Dans les objectifs principaux de la mission on retrouve 1'étude de I'histoire de la formation de la
Voie lactée, des étoiles, des structures galactiques, du systéme solaire, des galaxies et QSOs (Quasi-
Stellar Objects), et la partie qui m’interesse : 'étude des binaires et exoplanétes. La mission a aussi
pour ambition d’aider a répondre a des questions de physique fondamentale ainsi que de fournir un
systéme de référence précis.

4 Motivations et objectifs de la these

"Celui qui n'a pas d’objectifs ne risque pas de les atteindre.
Celui qui n'a pas de motivation encore moins."

Sun Tse & Anonyme

4.1 Pourquoi combiner Hipparcos et Gaia?

La mission Gaia n’étant pas encore finie et les données sortant au fur et a mesure, il est important
de préparer le terrain en utilisant les informations déja disponibles. La mission Hipparcos étant finie,
nous avons maintenant beaucoup de recul sur elle : il est donc tout naturel de vouloir combiner les
deux missions.

Aussi, dans le cas particulier de I’étude des binaires et exoplanétes, la combinaison des données
des deux missions est intéressante car elle permet d’étendre la durée des observations, grace aux 24
ans qui les séparent. Cette grande base de temps permet donc d’étudier des systemes dont les dévia-
tions dans le temps seraient plus lentes a cause de la période.

Lautre raison qui m’a poussée en particulier a garder Hipparcos dans les objectifs de la these,
c’était I'utilisation des données de transits Hipparcos, ces données brutes qui ne sont plus utilisées
aujourd’hui. En particulier, la combinaison d’Hipparcos et Gaia avec les méthodes actuelles excluait
les binaires pour lesquelles les membres étaient trop éloignés pour étre confondus, mais néanmoins
trop proches pour que la lumiere de 'une n'impacte pas la détection de I'autre. Ces couples peuvent
étre résolus par Gaia, et si c’est le cas, leur étude peut se faire dés aujourd’hui sans avoir a attendre
I’équivalent des données de transits de Gaia (cf section 2 du chapitre 4).
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Une autre raison de combiner les deux maintenant c’est le fait que, quoique les données de la
mission Hipparcos soient encore utilisées aujourd’hui, notamment grace aux opportunités qu’offre
la combinaison de ses données avec celles de Gaia, ces données restent néanmoins complexes a uti-
liser : il est donc important de ne pas perdre les connaissances sur leur utilisation. C’est ce constat
(et notamment la non-utilisation actuelle des données de transits de la nouvelle réduction évoquées
plus haut) qui ont motivé une partie de 1'orientation de mon sujet de these, ainsi que la volonté de
continuer a perpétuer les connaissances sur le sujet, les personnes investies dans la mission partant
progressivement a la retraite.

Les études et outils existants.

Lintéret de la combinaison des données Hipparcos avec d’autres observations, et plus récemment
avec celles de Gaia ne date pas d’hier.

Les premieres études combinant les données intermédiaires de la réduction originale Hipparcos
(données moins brutes que les données de transits) et considérant 'Hippacentre (le centre lumineux
d’'un systéme propre a Hipparcos, cf section 1.4 du chapitre 2), avec des données externes ont été
faites par Martin et al. [1997a], puis par Pourbaix and Jorissen [2000] et Jancart et al. [2005], qui ont
combiné les données intermédiaires de la réduction originale avec des orbites spectroscopiques. Il ya
eu aussila création de I'outil HORB, a partir duquel a été élaboré I'outil présenté dans cette these, écrit
par EArenou (Arenou 2001) en PERL. Cet outil gere les données intermédiaires Hipparcos et permet
I'ajustement d'une solution orbitale tenant compte de contraintes extérieures comme : des vitesses
radiales ou des délais de temps lumiére a époque, des positions, des mouvements propres instantanés,
des masses pour chacune des composantes ou des positions de la secondaire par rapport a la primaire.
Cet outil est aussi capable de prendre en compte 'Hippacentre.

Les données Hipparcos ont aussi été utilisées par la méthode des mouvements propres décrite en
section 2.2. Cette méthode fut appliquée pour Hipparcos et des données complémentaires par Wielen
et al. [1999],Hag et al. [2000], Makarov and Kaplan [2005] et Frankowski et al. [2007].

On trouve aussi I'ajustement des données de transits de la réduction originale Hipparcos avec des
observations complémentaires (vitesses radiales et positions relatives) par Soderhjelm [1999].

Avec l'arrivée de Gaia il y a aussi eu de nombreuses études utilisant la méthode des mouvements
propres (cf section 2.2), appliquée aux observations faites par Hipparcos et Gaia, comme contrainte :
Brandt [2018], Calissendorff and Janson [2018], Brandt et al. [2019], Dupuy et al. [2019], Fontanive et al.
[2019], Feng et al. [2019],Grandjean et al. [2019], Kervella et al. [2019], Currie et al. [2020], Maire et al.
[2020a], Maire et al. [2020b], Brandt [2021], Kervella et al. [2022].

Certaines études ont déja utilisé la combinaison des données intermédiaires Hipparcos avec Gaia,
comme Nielsen et al. [2020] ou De Rosa et al. [2020], et il y a aussi eu récemment la sortie de I'outil htof
(Brandt et al. 2021), qui ajuste les données intermédiaires Hipparcos et les données Gaia, mais dont
l'utilisation des données Hipparcos reste discutable (projection des observations unidimensionnelles
Hipparcos en deux dimensions, non traitement de ' Hippacentre), et celle des données Gaia pas suffi-
samment explicite.

Toutes ces études ameénent donc a constater qu’il faut aujourd’hui un outil chargé de combiner ri-
goureusement les données Hipparcos (toutes celles disponibles, y compris les données de transits) et
Gaia avec des données complémentaires en astrométrie relative et vitesses radiales, et suffisamment
bien documenté pour qu'il puisse étre utilisé par le plus grand nombre : tel fut donc I'un des objectifs
de cette these.
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4.2 Objectifs et plan de la thése

Les objectifs de la thése ont donc été les suivants :

— Créer, alimenter et optimiser 'outil BINARYS (orBIt determiNAtion with Absolute and Relative
astrometRY and Spectroscopy) qui combine ensemble les observations d’astrometrie absolue et
relative avec les vitesses radiales.

— Apprendre a utiliser les données de transits d’'Hipparcos.

— Tester l'utilisation des données de transits Hipparcos sur des étoiles tests.

— Tester I'utilisation des données de transits Hipparcos sur une étoile test dont I'observation a
aussi été résolue par Gaia.

— FEtudier des cas particuliers de binaires et exoplanétes.

— Documenter : identifier les problemes qui peuvent se présenter lors d'une étude.

— Comparer la méthode de combinaison des données Hipparcos et Gaia de BINARYS avec la mé-
thode de I'anomalie du mouvement propre.

Dans ce manuscrit je présenterai dans le chapitre 2 les données utilisées au cours de la these (don-
nées Hipparcos et Gaia, mais aussi les données d’astrométrie absolue et les vitesses radiales). Dans le
chapitre 3 je présenterai la méthode utilisée pour combiner les données provenant d’Hipparcos et
Gaia ainsi que le fonctionnement de I'outil BINARYS. Et enfin dans le chapitre 4 je présenterai des
études menées au long de ma these, avant de conclure (chapitre 5).
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Chapitre 2

Les données

Dans ce chapitre je vais présenter les données utilisées durant ma theése : les observations prove-
nant des missions astrométriques Hipparcos et Gaia, ainsi que des observations en vitesses radiales
et en astrométrie relative. Je présenterai aussi ici des notions pour comprendre leur utilisation et leur
format, en particulier pour les données provenant des missions Hipparcos et Gaia, missions qui seront
introduites au début de chaque section les concernant (cf sections 1 et 2). Les unités pour chacune des
observations utilisées sont décrites dans I’annexe 8.

1 Les données fournies par Hipparcos

Apres avoir présenté le mode de fonctionnement et des notions propres a Hipparcos, je présen-
terai les différentes solutions astrométriques décrivant le mouvement des étoiles. Je décrirai ensuite
les observations fournies par Hipparcos : les données intermédiaires et de transits pour chacune des
réductions ainsi que les données photométriques.

1.1 Mode de fonctionnement

Le principe d’observation du satellite Hipparcos estillustré sur la figure 2.1 : il effectue une rotation
sur lui méme en 2.13 heures et posseéde deux fenétres visant 2 champs d’étoiles séparés de 58° (angle
de base). Son axe de rotation tourne lui méme lentement autour d’'un axe qui est incliné a 43° par
rapport au Soleil, lui permettant ainsi de balayer tout le ciel. Le miroir complexe d'Hipparcos, formé
par deux demi miroirs, est présenté sur la figure 2.2. Ces miroirs permettent de mélanger la lumiere
provenant de chaque champ et de la renvoyer vers une grille qui va la moduler. Cette grille qui couvre
un champ de 0.9° x 0.9° sur le ciel est située sur le plan focal et est constituée successivement de 2688
paires de lignes opaques et transparentes (cf figure 2.3) séparées de 8.2 pm ou 1207.4 mas sur le ciel
(pas de grille).

FIGURE 2.1 — Gauche : balayage du ciel par Hipparcos. Droite : balayage du ciel par les 2 champs d’Hipparcos
sur une période de 70 jours. Crédit : Jean-Louis Falin.
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La lumiere provenant de chaque étoile devra traverser cette grille environ 150 fois (correspondant
a entre 6 et 10h d’observation) lors de différents transits correspondant a des rotations du satellite
pour atteindre une bonne précision astrométrique. C’est pourquoi un nombre limité de sources ont
été observées par Hipparcos, permettant ainsi que chaque source soit observée suffisamment de fois
durant toute la durée de la mission.

Miroir primaire

FIGURE 2.2 — Trajets optiques dans Hipparcos : la lumiere provenant de chaque champ est reflétée sur le miroir
sphérique primaire qui fait converger les rayons vers une grille située au plan focal. Le miroir plan de renvoi
est présent dans Hipparcos pour des raisons d’encombrement. La distance focale est de 1.4m. Crédit : adapté
depuis Jean-Louis Falin.

La lumiére modulée récupérée au plan focal arrive sur la surface d'un photo-multiplicateur qui
décompte le nombre de photons observés. L'analyse de la différence de phase entre deux courbes
de lumiere provenant de deux étoiles permet ensuite, grace aux valeurs connues du pas de la grille
modulatrice et de 'angle de base, de mesurer la distance angulaire entre ces deux étoiles.

HH>>>>

FIGURE 2.3 - Grille modulatrice d’Hipparcos composée de la grille principale et de la grille du repéreur d’étoiles
de chaque coté. Crédit : adapté depuis Jean-Louis Falin.

09°

Au niveau du plan focal se trouve aussi une grille secondaire (cf figure 2.3) : la grille du repéreur
d’étoiles qui permet de mesurer la couleur des étoiles dans les bandes spectrales Bt et Vt (le lien avec
les bandes spectrales B et V est donné par les relations 2.2.1 et 2.2.2 dans la section 2.2 du volume
1 d’Hipparcos : ESA 1997) utilisé pour faire le catalogue Tycho, Hog et al. [1998], et qui permet aussi
de connaitre I'attitude (orientation) du satellite, 'apériodicité dans le signal modulé par une grille
composée de pas irréguliers permettant de dater précisément les transits de chaque étoile. Ensuite,
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connaissant I'attitude du satellite, on peut calculer pour un instant donné la position d'une étoile sur
la grille et ajuster la phase de la modulation lumineuse (et donc la longitude le long de la direction
de rotation) par un premier modele a 5 parametres. L'origine prise pour cette longitude n’a pas d’im-
portance a cette étape, et pourra étre fixée plus tard pour 'ensemble des rotations du satellite grace
aux étoiles tres lointaines dont le mouvement propre est négligeable. Ensuite, a partir des différentes
positions sur la grille d'une étoile, sur une période d’environ 1 an pour que les cercles correspondant a
une rotation du satellite passant par elle soient orientés dans des directions bien différentes, une po-
sition moyenne sur le ciel est calculée. Toutes ces étapes sont faites de maniere itérative afin d’affiner
ala fois I'attitude du satellite, les positions des étoiles et les parametres astrométriques.

Dans le cas particulier des étoiles doubles ou multiples, I’objet transitant sur la grille n’est pas for-
cément ponctuel, or I'étape de réduction sur la grille est basée sur cette hypothése d’objet ponctuel ou
du moins dont la séparation ou la magnitude ne permet pas a l'objet étudié d’étre résolu. C’est pour-
quoi les étoiles doubles ou multiples font I'objet d’'une réduction comprenant en plus un ajustement
des parametres de photométrie et astrométrie relative (différence de magnitude et position relative).
Ces étoiles ont été pour la plupart identifiées avant le début de la mission, tandis que d’autres auront
été repérées en interne au cours de celle-ci grace a la comparaison du profil de leur signal avec celui
attendu pour une étoile simple.

1.2 Le Grand Cercle de Référence (RGC)

Les données observationnelles Hipparcos prennent la forme de positions unidimensionnelles le
long de la direction de scan des deux télescopes, et le satellite tournant sur lui méme, cette direction
prend alors la forme d’un cercle appelé Grand Cercle de Référence (RGC). Pour éviter une réduction
lourde, il a été choisi lors de la réduction originale d’'Hipparcos (ESA 1997) de combiner 6 a 10h d’ob-
servations (correspondant a entre 2 et 5 rotations du satellite). La position de chaque étoile sera en-
suite projetée sur un Grand Cercle de Référence correspondant au grand cercle prédit par la loi de
balayage pour le milieu de la période d’observation. Les informations sur I’ascension droite et la dé-
clinaison du péle de ce grand cercle ainsi que 'époque d’observation lui correspondant sont fournies
dans la Reference Great Circle Data File (cf section 2.8.2, ESA 1997). Dans la nouvelle réduction Hip-
parcos (van Leeuwen 2007), les positions sont données sur les cercles instantanés correspondant a
chacune des rotations du satellite (aussi appelé transit ou champ de vue).

1.3 Les pointings

Chaque source observée par Hipparcos est associée a un "pointing" qui se rapproche de la notion
de pointage. Cette notion est surtout explicitée dans I'utilisation des données de transits (TD) origi-
nales d'Hipparcos, fournies uniquement pour les objets appartenant a I'annexe DMSA-C décrite dans
la section 1.5.

Avant le début de la mission Hipparcos, des positions approximatives d’objets ont été fournies
dans I'Hipparcos Input Catalogue. Cette position que I'on appellera RP pour "reference point" est
celle qui est écrite dans 'entéte des TD de la réduction originale de 1997 (ESA 1997). Dans cette méme
entéte est indiqué le nombre de pointing, c’est-a-dire le nombre de pointages ou cibles autour du RP.
Ainsi, une source avec un seul pointing peut étre aussi bien un systéme double, multiple ou une étoile
simple, et une source avec plusieurs pointing indique seulement qu’autour du RP, plusieurs sources
ont été détectées. Ces sources peuvent étre elles méme simples, doubles ou multiples, et comme elles
sont seulement reliées au méme RP, on ne peut pas dire si elles forment un systéme physique entre
elles non plus. De plus, il existe des sources associées a 2 entrées différentes dans le catalogue Hippar-
cos (avec 2 identifiants HIP). Les données de ces sources sont liées : elles ont chacune une solution
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indépendante mais leurs TD comportent la trace de la lumiere de I'une et de I'autre (c’est le cas sou-
vent des étoiles en amas) : les TD auxquelles se réferent chacune des 2 sont donc les mémes.

Dans les TD de la réduction originale, la prise en compte de ces cas est trés bien détaillée dans le
volume 1 de la mission (ESA 1997), et les différents cas sont présentés dans ’Annexe 6.

1.4 LHippacentre

L'Hippacentre est le photocentre propre a Hipparcos, qui dépend de la projection le long de la
direction de scan de la séparation entre 2 composantes, a chaque époque d’observation Hipparcos, et
donc dépend de I'orientation du satellite. Le long de la direction de scan, le décalage provoqué par cet
effet d' Hippacentre pour chaque transit, Avg en fonction de p, la séparation projetée s’écrit :

pxs

Avg=——-Bx 2.1
B o Pp 2.1)
avec B la masse fractionnaire (B = 1\%; ), sle pas dela grille et ¢ la phase observée du signal modulé

(calcul théorique présenté en section 1.1 du chapitre 3).
Visualisons maintenant 'effet de 'Hippacentre sur un plot pour comprendre son intérét :

Séparation

p=70mas p=190mas p=270mas

...........

Am =25 " ‘__4' i ! A i M __."-‘

Différence de magnitude
Ad

Aa cos(d)

* Hippacentre Photocentre Primary Secondary

FIGURE 2.4 -Tllustration de la position de 'Hippacentre par rapport au photocentre et aux orbites de la primaire
et de la secondaire en fonction de la différence de magnitude Am et de la séparation p entre les composantes.
L'Hippacentre est représenté par des points bleus foncés, lesquels représentent chacun une époque d’observa-
tion par Hipparcos.

Onremarque sur la figure 2.4 que plus la séparation est grande et la différence de magnitude petite,
plus 'Hippacentre est différent du photocentre : ce qui se caractérise par la dispersion visible dans la
figure en haut a droite. La nécessité de prendre en compte 'Hippacentre devient alors de plus en plus
importante. A I'inverse, lorsque la différence de magnitude est grande, qu'importe la séparation des
composantes, il n’est plus utile de prendre en compte 'Hippacentre. On estime, d’aprés la figure 2.5
ci-dessous que pour des systémes dont la séparation est plus grande que 0.2-0.3 as et une différence
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de magnitude entre les membres du systéme inférieure a 3, il est nécessaire de prendre en compte
I'Hippacentre.
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FIGURE 2.5 — Séparation limite au dela de laquelle 'Hippacentre est a différencier du photocentre en fonction
de la différence de magnitude entre les composantes et pour différentes incertitudes o associées a la mesure de
la position de 'Hippacentre. Ces valeurs de o dépendent de la magnitude du systéme (mag= 2, 10 et 12). Crédit :
Martin et al. [1997b]

1.5 Les différentes solutions astrométriques

Les solutions astrométriques adoptées pour chaque objet sont les modeéles qui tentent de les dé-
crire au mieux. Le modeéle le plus simple est celui a 5 parameétres décrit dans I’annexe 5, qui décrit
parfaitement les étoiles simples. Dans le cas ou ce modele simple ne décrit pas bien le mouvement
observé, d’autres solutions plus complexes (notées avec des lettres dans la réduction originale et des
chiffres dans la nouvelle) existent pour le décrire :

— La solution avec accélération qui décrit le mouvement des binaires pour lesquelles une accé-
lération est détectée dans les mouvements propres (cas des systemes a longue période). Elle
contient des parametres additionnels permettant de décrire la non-linéarité du mouvement
apparent de I'objet étudié : 2 parametres supplémentaires dans le cas d'une accélération (dé-
rivées premieres du mouvement propre en a et 6), et 4 dans le cas ol les dérivées secondes des
mouvements propres sont aussi ajustées. Ces solutions sont notées 7, 9 ou G.

— La solution avec composante, notée C, pour les couples optiques. Ces solutions indiquent que
la lumiere d'un autre objet a été détectée et a pollué les mesures.

— La solution orbitale pour les binaires dont I'orbite a pu étre étudiée et pour lesquelles des para-
metres orbitaux ont pu étre déterminés. Cette solution est notée O.

— La solution avec mouvement induit par la variabilité (VIM, Variability Induced Mover) : la va-
riabilité d’au moins un des membres du systéme provoque un déplacement du photocentre qui
pourrait s’apparenter a une orbite. Cette solution est notée V ou 3.

— La solution stochastique, qui décrit la dispersion des mesures par 'ajout d’'une erreur supplé-
mentaire dans leurs erreurs. Cette solution est adoptée lorsqu’aucune des solutions citées ci-
dessus ne permet un bon ajustement des observations. Cette solution est notée X ou 1.

Dans les différents types de solution de la nouvelle réduction, le premier chiffre désigne : une étoile
simple (0), une étoile double (1), une étoile variable (2), une étoile dont I'astrométrie se réfere au
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photocentre (4), ou a la secondaire (8). On peut aussi noter qu'un méme objet peut avoir une solution
différente dans chacune des réductions.

Dans la réduction originale, lorsqu'un objet a une solution a plus de 5 parametres, il se retrouve
dans 'annexe DMSA (Double and Multiple Systems Annex, ESA 1997), et les parametres complémen-
taires se trouvent alors dans les annexes correspondant a chacune des solutions présentées dans cette
section. Dans la nouvelle réduction, les parameétres complémentaires des solutions 7, 9 et 3 sont dis-
ponibles, mais dans le cas d'une étoile double, les parametres complémentaires (position relative et
différence de magnitude) ne sont pas disponibles.

1.6 Les données intermédiaires - IAD

Les observations d'Hipparcos sont des abscisses résiduelles unidimensionnelles notées Av.

Les abscisses résiduelles sont des résidus unidimensionnels le long de la direction de scan : ils
sont alors la différence entre la position de I'étoile réelle et sa position modélisée et projetée le long
du grand cercle de référence (cf section 1.2).

On peut les représenter de différentes fagons : la premiere consiste a représenter uniquement les
valeurs de ces résidus, la deuxiéme implique la solution a partir de laquelle sont donnés ces résidus
(elle relie la position modélisée a la position réelle) et la troisieme utilise une projection approximative
des erreurs associées a I'abscisse résiduelle et fournit donc une position de I’étoile.

11 existe un outil qui permet de visualiser les résidus de la deuxieme facon : https://www.cosm
os.esa.int/web/hipparcos/java-tools/intermediate-data, et il permet de visualiser les
abscisses résiduelles des solutions déterminées par les deux consortiums FAST et NDAC (réduction
originale). Cet outil permet aussi de visualiser les distributions de ces abscisses et la distribution de
leurs erreurs.

Le principe de projection des erreurs dans la troisieme méthode est représentée sur la figure 2.6
ci-dessous :

e
e

FIGURE 2.6 — Représentation de la méthode de projection des erreurs sur I’abscisse résiduelle.

La solution astrométrique est représentée par la courbe noire continue, le point bleu correspond a
I'époque d’observation de I’abcsisse résiduelle en rouge (reliant le point bleu au point rouge). Lerreur
sur I'abscisse résiduelle est représentée par la double fleche rouge, le long de la direction de scan. Les
erreurs dans les directions « et § sont représentées par les fleches en vert. Cette représentation est tres
approximative car elle ne prend pas en compte l'incertitude sur la position de I'étoile dans la direction
perpendiculaire a la direction de balayage.

Sur les 3 représentations de la figure 2.7 ci-dessous, celle qui doit étre utilisée pour visualiser la
qualité de I'ajustement est la premiere, les deux autres ne servant que d’illustration :
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FIGURE 2.7 — Visualisations des résidus de I'étoile HIP 22869, de la facon la plus rigoureuse a la plus parlante.
A gauche, les résidus de la nouvelle réduction sont représentés avec leurs incertitudes en fonction de I'époque
correspondant a leur observation. Au milieu, les résidus sont représentés par rapport a la solution astrométrique
en ligne noire continue. Ici, la solution est a 5 parametres. Les barres en rouge représentent les résidus et les
barres du "T" au bout des résidus sont 'incertitude sur la position de I'étoile dans la direction perpendiculaire
a la direction de balayage. Enfin a droite, les positions de I'étoile et erreurs associées sont représentées d’apres
une projection approximative (cf figure 2.6).

1.6.1 Les données intermédiaires de la réduction originale : IAD1

Entéte C’estdansl’entéte des données que se trouvent les 5 parametres astrométriques publiés dans
le catalogue : les positions (a et 8), la parallaxe ® et les mouvements propres (pL €t |L5). Les positions et
mouvements propres sont donnés a I'époque de référence Hipparcos (HIP,pocp =J1991.25), respecti-
vement en degrés et en mas/an. Ces 5 parametres sont les parametres a partir desquels sont données
les abscisses résiduelles, il s’agit donc une troncature de la solution si celle-ci prend en compte plus
de parametres (cf section 1.5). On retrouve aussi dans 'entéte la magnitude moyenne de 1'objet, son
identifiant Hipparcos et le nombre de Grands Cercles utilisés.

Données intermédiaires Dans le corps des données on retrouve, pour chaque grand cercle de réfé-
rence :

— Lépoque en années par rapport a HIP.,ocp.

— Le consortium qui a réduit les données : F pour FAST et N pour NDAC.

— Les abscisses résiduelles et leurs erreurs associées, projetées sur chaque grand cercle de réfé-
rence. La position modélisée d'un objet utilise un modeéle a 5 parametres utilisant les valeurs
publiées dans I'entéte.

— Les dérivées partielles servant a appliquer une nouvelle solution aux abscisses résiduelles et qui
sont respectivement :
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ov _ cos(v) ; ov =sin(y) ; v =0

da* - v) o 35 - v) ® = Wfactor 2.2

ov ov . )
—=cos(Y) x At ; —— =sin(y) x At

OMq O

avec M rqcror 1 facteur parallactique et At I'époque d’observation par rapport a I'époque Hip-
parcos HIP, . W indique la direction de balayage du satellite (cf figure 2.1 de van Leeuwen

2007). Sa relation avec I'angle de balayage y tel qu'il est défini dans la réduction originale est
1Y

y=35-Y.
— Les corrélations entre les abscisses FAST et NDAC.

1.6.2 Les données intermédiaires de la nouvelle réduction : IAD2

Le format des données est décrit dans la section G.2.2 de van Leeuwen [2007], et les données qu'il
faut utiliser ne sont pas celles du DVD du livre van Leeuwen [2007], mais celles disponiblesici: https:
//www.cosmos.esa.int/documents/532822/6470227/ResRec_JavaTool_2014.zip

Entéte Les données qui se trouvent dans I'entéte sont les 5 parametres astrométriques, la magni-
tude moyenne et le type de solution utilisée. On a aussi le nombre de transits ayant permis d’observer
I'étoile (les données des IAD2 sont données par transit et non par grand cercle de référence) et le
nombre de transits rejetés (identifiés dans les données par une erreur sur I'abscisse résiduelle néga-
tive).

Données intermédiaires Dans le corps des données on retrouve, pour chaque transit :

— L'époque en années par rapport a HIPpocp,.

— Les abscisses résiduelles et leurs erreurs associées, projetées sur les cercles correspondant a
chaque transit individuel. Ces abscisses sont données par rapport a la solution complete utilisée
pour décrire I'objet. Lutilisation des abscisses dans le cas d'une solution non simple implique
donc d’aller chercher les valeurs des parametres complémentaires dans les annexes. Les valeurs
des parametres fixés pour les solutions doubles ne sont pas fournies, mais ces cas particuliers
doivent cependant faire I'objet d'une étude utilisant leurs données de transits (cf 1.7).

— cos(y), sin(y) et le facteur parallactique, avec v 'orientation de scan du satellite.

1.7 Les données de transits - TD

Les données de transits sont des données plus complétes que les données intermédiaires : elles
contiennent des informations sur la modulation de la lumiére de chaque objet transitant sur la grille,
et constituent donc les données les plus brutes de la mission. Lutilisation des données de transits
permettent alors d’ajuster a la fois la photométrie et 'astrométrie.

Pour les binaires et multiples de séparation plus grande que 0.2 as et de différence de magnitude
inférieure a 3 (cf section 1.4), et les objets ayant une solution avec composante, une réduction sur la
photométrie et I'astrométrie relative doit étre effectuée en méme temps que la réduction d’astromé-
trie absolue. La réduction sur la photométrie et I’astrométrie relative se fait au niveau de la grille (a
cette étape, la position réelle de 1'étoile sur le ciel n'a pas d'importance), et permet d’avoir une es-
timation des parametres p et 0 (séparation et angle de position), et la différence de magnitude Am
(parfois noté dH pour la bande Hipparcos). Le fait de reprendre les données de transits permet donc
de réajuster en méme temps cette position relative (et méme de réajuster une solution orbitale com-
plete) et la différence de magnitude, tout en testant 5 nouveaux parametres astrométriques décrivant
le mouvement du barycentre du systéme.
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Un autre avantage a 'utilisation des TD, mais qui reste cependant un détail, est 'utilisation des
abscisses résiduelles qui est simplifiée. Dans les IAD2, les abscisses résiduelles sont données a partir
de la solution complete : pour changer de solution il est donc nécessaire de prendre en compte tous
les parametres, dont certains peuvent se trouver dans des annexes. Utiliser les abscisses résiduelles
des TD permettent de changer plus facilement de solution car elles sont fournies par rapport a une
solution a 5 parametres, qui sont accessibles dans leur entéte.

Les TD sont disponibles pour environ 38000 objets dans la réduction originale Hipparcos, tan-
dis qu’elles sont disponibles pour tous les objets dans la nouvelle réduction. Les TD de la réduction
originale fournies sont celles résultant du travail du consortium NDAC : les analyses faites a partir
de ces TD ne permettent donc pas de retrouver exactement les parameétres astrométriques publiés
dans le catalogue Hipparcos de la réduction originale. L'utilisation et le format des TD de la réduction
originale et de la nouvelle réduction suivent des procédures différentes, décrites respectivement dans
Quist and Lindegren [1999b] et van Leeuwen [2007]. Les TD de la nouvelle réduction et de la réduction
originale sont différentes dans leur format et leur utilisation.

Enfin, la procédure pour prendre en compte les cas d’étoiles avec un nombre de cibles ou pointing
supérieur a 1 n'a pas été mise en place, le but initial étant avant tout I'utilisation des TD de la nouvelle
réduction (TD2). La procédure pour prendre en compte le nombre de pointing supérieur a 1 est simple
dans le cas des TD1, cependant dans les TD2 leur utilisation n’a pas été explicitée.

Illustration On peut visualiser la différence entre I'intensité du signal modulé pour une étoile simple
et une binaire grace a la formule permettant de calculer cette intensité en fonction de la phase ¢ :

I= b1+ b cos()+ b3 sin(@) + by cos(2¢) + bs sin(2y) 2.3)

avec by a bs décrits dans la section 1.7.1.

Sur la figure 2.8 sont comparées a gauche, 'intensité de modulation pour une étoile simple (étoile
choisie parmi les quelques étoiles simples qui ont leurs données disponibles dans les TD de la ré-
duction originale), et une étoile de 'annexe DMSA-C correspondant a une solution avec composante
(étudiée par la suite dans la section 3.2 du chapitre 4). Chaque transit est représenté par une couleur.

HIP17230 (5p) HIP36349 (C)

Intensité de modulation
Intensité de modulation

Phase (de 0 & 2m) Phase (de 0 a 2m)

FIGURE 2.8 — Plot de l'intensité du signal modulé I, en fonction de la phase ¢ pour chaque transit grace aux
données de transit de la réduction originale.
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On remarque ainsi que dans le cas d'une étoile simple, la figure reste la méme, a un décalage
de phase pres, tandis que pour la binaire, le comportement de I'intensité est différente pour chaque
transit. Cela s’explique par le fait que dans le cas d'une étoile simple, I'intensité lumineuse est indé-
pendante de la direction dans laquelle on observe I’étoile alors que pour un systeme, 'orientation de
scan compte beaucoup : I'intensité ne sera pas la méme si la composante se trouve exactement dans
I'alignement de la direction de scan que si elle se trouve dans la direction perpendiculaire.

1.7.1 Les données de transits de la réduction originale : TD1

Lutilisation des TD1 est décrite dans Quist and Lindegren [1999b], et elles sont disponibles ici :
https://www.cosmos.esa.int/web/esdc/esasky-catalogues.

Entétes Lentéte des TD1 est décrite dans la section 2.9.4 du Volume 1 d’Hipparcos (ESA 1997) et est
séparée en deux. Dans la premiére entéte se trouvent les parametres astrométriques correspondant
au point de référence (cf la définition du pointing dans la section 1.3), le nombre de cibles identifiées
autour de ce méme point de référence, et le nombre de transits présent dans le corps des données.
On retrouve dans ce méme entéte le ou les numéros HIP observés (si deux numéros sont indiqués on
parle alors de double entrée : cela signifie qu'un autre fichier avec une autre solution astrométrique
fait référence aux mémes données de transits). Dans le deuxiéme entéte se trouvent les positions des
cibles identifiées, pouvant aller de 1 a 7 : ces positions sont données en offset dans les directions o et
0 a partir du point de référence.

Données par transits La premiére information dans les transits est le pointing auquel se réféere le
transit : c’est I'information qui nous dit, si le nombre de cibles observés autour du point de référence
est supérieur a 1, a quelle origine se réféere le transit (point de référence auquel on ajoute les offsets
correspondant). Ensuite, pour chacun de ces transits sont fournies les informations suivantes :
— Lépoque en années par rapport a HIP;pocp-
— by a bs et leurs erreurs sby a sbs : ce sont les coefficients de Fourier permettant de linéariser le
modele décrivant le signal enregistré durant le transit d'une étoile, dont la lumieére a été modulée
par la grille (cf équation 2.3).
— fx fy et fp les fréquences spatiales et le facteur de phase. Ils correspondent respectivement aux
dérivées partielles de la phase du fondamental (1er harmonique du signal modulé) par rapport
aq, 0 et la parallaxe.

1.7.2 Les données de transits de la nouvelle réduction : TD2

Les TD de la nouvelle réduction sont disponibles pour tous les objets et leur format est décrit dans
la section G.2.2 de van Leeuwen [2007]. Cependant, les TD2 du DVD du livre van Leeuwen [2007] ne
doivent pas étre utilisées : en effet, au cours de nos tests (notamment ceux sur I'étoile GJ 2060 pré-
sentée en section 3.2 du chapitre 4) et grace aux échanges avec Evan Leeuwen nous nous sommes
rendus compte que le parametre 35 et ses erreurs associées de certaines étoiles étaient multipliées par
un facteur 10 (ce qui était le cas pour GJ 2060 et ce qui explique aussi le fait que son analyse ait pris
du temps, le temps de trouver I'origine du probléme). Aussi, les erreurs sur les parametres 4 et Ps
dans les TD2 présentaient parfois des valeurs négatives, indiquant un dépassement de leur capacité
de codage (short integer). Pour résoudre ce probléme, il faut rajouter 65536 aux erreurs négatives.

Les TD2 qui ont été utilisées pour nos études ont donc été extraites de I'outil Interactive Data

Access Tool (https://www.cosmos.esa.int/web/hipparcos/interactive-data-access)
grace a un code en Java fourni directement par Evan Leeuwen suite a nos échanges, ces données ne
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présentant pas les problémes évoquées plus haut. Cet outil permet aussi de visualiser les données
intermédiaires et de transits de la nouvelle réduction, ainsi que de tester rapidement de nouvelles
solutions. Quand aux TD2, une version ASCII des données est en cours de préparation et sera bientot
disponible, ainsi qu'une mise a jour de I'Interactive Data Access Tool.

Entéte Les5 parametres astrométriques en entéte, qui sont différents de ceux présentés dans1’entéte
des IAD2 (une itération en moins), I'identifiant Hipparcos et le nombre d’observations.

Données de transits Pour chaque transit, les informations suivantes nous intéressent :

— Lépoque en années par rapport a HIP,jocp.

— L’abscisse résiduelle et son erreur associée. Les abscisses publiées entre les IAD2 et les TD2 ne
sont pas les mémes, les TD2 correspondant a une itération de moins que les IAD2 dans les
étapes de réduction des données. Pour les étoiles. simples (.solutions a5, 7 et 9 parametres),
la relation entre les deux abscisses est connue : Avfxg’;e = Av?gile —Ps5 x 11.5356, avec f5 dans le

cas des étoiles simples qui ne joue pas le méme role que le B5 des étoiles doubles.

— P4 et Ps et leurs erreurs associées : I'amplitude et la phase du second harmonique du signal
modulé par la grille.

— Langle de scan v et le facteur parallactique.

1.7.3 Lelien entreles TD1 etles TD2

Dans les TD2, I'abscisse est aussi notée 33 et correspond a la phase du signal combiné, c’est-a-dire
un signal correspondant potentiellement a la lumiere de plusieurs composantes. Les parametres 3;
et 3, utilisées dans les TD2 correspondent respectivement aux amplitudes du signal non modulé et
modulé. Le lien entre les parametres b, a bs et B; a 5 est décrit par les relations de I'équation 2.4
ci-dessous (équations 2.35 et 2.36 dans van Leeuwen 2007) :

P1=h
B2 =1/b5+b; — by =p,cosPs

B3 = arctan(—bs/by) — b3 = —P2sinfPs
~ (b5 — b3)bs — 2bs b3 bs

\/ (b3 + b3)3

(B = b3)bs +2byb3by
\/ (b3 + b3)3

1.8 Photométrie de la réduction originale

(2.4)

4 — b4 = ﬁg (ﬁ4 CcoSs 2(_3)3 + ﬁ5 sin Zﬁg)

5 — b5 =—P2(Bssin2p3 — Ps cos2p3)

Les TD2 doivent étre utilisés en association avec la photométrie originale, composée de 2 fichiers !
(I'Epoch Photometric Annex, et son extension : EPA et EPAE). Pour utiliser les informations photomé-
triques avec les TD2, il faut d’abord fusionner les données. Il se peut a cette étape que la photométrie
ne soit pas disponible pour un transit donné, le transit est alors ignoré pour la suite. Les données pho-
tométriques sont décrites dans la section 2.5 du volume 1 d'Hipparcos [ESA, 1997].

Dans les fichiers on retrouve :

1. https://wuw.cosmos.esa.int/web/esdc/esasky-catalogues
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— A quel objet est associé la photométrie : dans le cas d’une étoile avec une double entrée au cata-
logue Hipparcos (deux identifiants HIP), il est précisé sila photométrie correspond a la primaire
ou la secondaire. Dans le cadre des études ici, les étoiles étudiées n’ont pas de doubles entrées
et la photométrie est associée au photocentre du systeme.

— Lamagnitude moyenne et son erreur associée.

— Hpy, : lamagnitude par transit qui se référe a la partie non modulée de I'intensité lumineuse.

— Hpg (extension) : la magnitude par transit qui se réfere a la partie modulée de I'intensité lumi-
neuse.

La photométrie est associée dans le cas d'un systeme double ou multiple soit a un membre (noté
A,B,etc), au photocentre (noté "*") ou la combinaison des deux (noté "-").
La photométrie provient des deux consortium de réduction des données FAST et NDAC.

2 Les données fournies par Gaia

2.1 Mode de fonctionnement

Le fonctionnement du satellite Gaia est analogue a celui d'Hipparcos décrit dans la section 1, les
principales différences étant son instrumentation a bord et sa localisation : Gaia se situe au point de
Lagrange L2 et est beaucoup moins affecté par les contraintes observationnelles subies par Hipparcos,
comme l'albédo terrestre (cf section 3.1 du chapitre 1). L'angle de base entre les deux lignes de visée
est de 106.5° et le satellite effectue une rotation sur lui méme en 6 heures (soit une vitesse d’1°/min).
La précession de cet axe formant un angle de 45° par rapport a la direction du Soleil dure 63 jours.

Axe de rotation

de satellite Précession de I'axe

en 63 jours

Cercles
consécutifs

Ligne de’visée 2

FIGURE 2.9 — Gauche : Balayage du ciel par Gaia. Crédit : Frédéric Arenou. Droite : loi de balayage Gaia DR3
(illustration du nombre de transits en coordonnées galactiques). Crédit : Carine Babusiaux.

Le champ observé par Gaia est un champ de 1.7° x 0.6°, plus grand que le champ observé par Hip-
parcos, et la focale totale du télescope mesure 35m (cf figure 2.10). L'autre différence majeure avec
Hipparcos se situe au niveau du plan focal de Gaia, ou I'on trouve des CCD, technologie bien plus ef-
ficace que les photo-multiplicateurs embarqués par Hipparcos. Notamment, le fait d’'utiliser des CCD
au lieu d’une grille modulatrice permet d’avoir une plus grande précision sur la position de 'objet
étudié, car contrairement a Hipparcos, on a désormais acces a I'information sur sa position dans la
direction perpendiculaire a la direction de balayage, méme si la précision sur la position dans la di-
rection perpendiculaire au balayage est 3 fois moins bonne que dans la direction du balayage a cause
de la taille des pixels. La précision sur la position est aussi plus importante chez les étoiles brillantes
que chez les étoiles de faibles magnitudes a cause de I’échantillonnage a bord. Cette matrice CCD,
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qui était au moment du lancement le plus grand CCD jamais envoyé dans I’espace (4.7 x 6 cm), est
constituée de plusieurs groupes de CCD, ayant chacun une fonction :

— Le Sky Mapper qui permet de détecter dans un premier temps les objets qui vont transiter. C’est
aussi une des différences principales avec Hipparcos, qui lui fonctionnait sur un catalogue d’en-
trée lui indiquant quelles sources étudier : dans le cas de Gaia, toutes les sources qui transitent
dans son champ de vue sont étudiées.

— Astro-Field, qui s’'occupe de la partie astrométrie.

— Le Radial Velocity Spectrometer qui mesure la vitesse radiale par effet Doppler pour les étoiles
les plus brillantes.

— Deux instruments de spectrophotométrie dans le bleu et rouge : Blue Photometer et Red Pho-
tometer.

Ma’MG' Plan focal

FIGURE 2.10 - Trajets optiques dans Gaia pour les champs 1 et 2, jusqu’au plan focal. La focale totale du téles-
cope mesure 35 metres. Crédit : adapté d'une figure de EADS Astrium.

2.2 Solution astrométrique

Les observations de Gaia ne sont pas encore disponibles a époque. Dans le cas d'un systéme bi-
naire, la solution astrométrique a 5 parametres (étoile simple) délivrée par Gaia peut aider a contraindre
les parametres orbitaux d’une binaire, en tenant compte du fait que les 5 parametres astrométriques
publiés sont les parameétres qui décrivent au mieux les observations de celui-ci. La qualité de I'ajus-
tement par le modele d’étoile simple est donné par le ruwe (Renormalised Unit Weight Error) qui
indique une mauvaise solution astrométrique si sa valeur est supérieure a 1.4 (Lindegren 2018).

Les parametres astrométriques utilisés sont ceux de la réduction EDR3 (disponible ici : https:
//gea.esac.esa.int/archive/), et dont I'époque de référence est EDR3¢poque = J2016.0 . Dans
cette réduction est aussi disponible le taux de pics multiples détectés (ipd_frac_multi_peak) qui
indique, si il est élevé, la contamination du flux de I'objet étudié par celui d’'un autre objet. Pour pou-
voir prendre en compte la solution astrométrique Gaia, le signal doit étre purement astrométrique
et provenir d'une seule source lumineuse, car il faudrait avoir acces a I'équivalent des données de
transits d’Hipparcos, c’est a dire au signal observé sur lequel il faudrait ajuster 2 LSFs? au lieu d’'une.

2. Line Spread Function : intégrale de la fonction d’étalement du point (PSF) suivant une direction donnée.
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Cependant, pour des séparations plus petites que 9 mas a 0.27", selon la différence de magnitude (Lin-
degren, 2022), il est possible d’utiliser les données Gaia puisque le photocentre peut étre utilisé. Bien
stir, les données Gaia peuvent aussi étre utilisées lorsque celui-ci résout le systéme en donnant une
solution astrométrique pour chacune des composantes. Les solutions fournies par Gaia peuvent aussi
étre des solutions a 2 parametres : la parallaxe et les mouvements propres sont alors déterminés avec
l'utilisation de priors, et seules les positions sont publiées.

2.3 Loide balayage

La loi de balayage de Gaia décrit son attitude au cours du temps. Celle-ci est illustrée sur la figure
2.9 et est disponibleici: https://gea.esac.esa.int/archive/documentation/GEDR3/Gaia_ar
chive/chap_datamodel/sec_dm_auxiliary_tables/ssec_dm_commanded_scan_law.html.La
loi de balayage contient la direction de pointage et ’angle de scan y en fonction du temps permettant
de retrouver les conditions d’observations de chaque étoile.

2.4 Rotation des données Gaia

Afin de combiner les données d’Hipparcos et Gaia, il faut s’assurer que les données des deux sont
bien dans le méme référentiel. Nous avons choisi de prendre Hipparcos pour référentiel, car il est plus
facile de faire tourner la solution Gaia, Hipparcos fournissant les données a époque (cependant bien
str, ce choix reste arbitraire).

Lindegren [2022] nous dit que la rotation globale entre les mouvements propres Gaia et les mou-
vements propres déduits grace a la différence de position entre Hipparcos et Gaia n’est plus présent a
partir de EDR3. Il reste cependant une rotation a effectuer pour mettre les parametres astrométriques
Gaia dans le référentiel des mouvements propres Hipparcos.

Pour EDR3, on utilise : Qg = [%E] = [_8(.)('1)13%0] masylr‘1 (Fabricius et al. 2021), et la transformation
des parametres astrométriques est donnée par :

[iew] = [% ]+ - Qan Acn

new

(2.5)
Mok _ [ Ha*
[ b | = 04 1 +4- 0
avec a* =« cosd et g+ = Hg COS O, et A la matrice de rotation :
— [cosasind sinasind —cosd
A= —-sina cosa 0 ] (2.6)

et Agy la différence entre les époques Gaia EDR3 (EDR3¢pocn) et Hipparcos (HIPgpoch).

Les parallaxes doivent aussi pouvoir étre comparables, et donc avoir le méme point zero. Pour
cela, on doit corriger la parallaxe Gaia : ®pew = ® — o%hift avec G)ISE}B%S = —0.068 mas (Fabricius et al.
2021). Les erreurs sur les 5 parameétres astrométriques sont aussi augmentées d'un facteur déterminé

par El-Badry et al. [2021] et qui dépend de la magnitude de I'objet.

3 Astrométrie relative

Lastrométrie relative par imagerie directe ou interférométrie permet de déterminer la position
relative du membre secondaire par rapport a la primaire (exprimé en coordonnées cylindriques p et
0) au cours du temps, ainsi que la différence de magnitude entre les composantes.

La premiere étape est de transformer p et 0 en ¢ et nj dans les directions o et & respectivement
sachant que £ = pcos(0) et n = psin(0).

30


https://gea.esac.esa.int/archive/documentation/GEDR3/Gaia_archive/chap_datamodel/sec_dm_auxiliary_tables/ssec_dm_commanded_scan_law.html
https://gea.esac.esa.int/archive/documentation/GEDR3/Gaia_archive/chap_datamodel/sec_dm_auxiliary_tables/ssec_dm_commanded_scan_law.html

CHAPITRE 2. LES DONNEES

Pour transformer les erreurs sur p et 0 en erreurs cartésiennes (0 et o)), on calcule la matrice de
covariance Z, :

Zgn:]'zpe']T 200 =

o, cor(p,0) J= [sine pcosH ] @.7)

cor(p,0) o9 cosf —psin®

avec J le Jacobien de la transformation du repeére polaire vers un repére cartésien, et cor(p,8) = 0 par
défaut.

Conventions en interférométrie En interférométrie, les erreurs sont elliptiques et définies par a, b
et p comme sur la figure 2.11 ci-dessous :

Nord

Est € ====3 Quest

é_—_—

Sud

FIGURE 2.11 — Définition de a, b et p en interférométrie : a est le demi grand axe de I'ellipse, b le demi petit axe,
et p repére le demi grand axe de l'ellipse par rapport au nord, et croissant vers I'Est.

La convention en interférométrie veut que 1'Est soit représenté vers la gauche. Les ascensions
droites étant toujours représentées croissantes vers 1'Est, c’est pourquoi I’axe des ascensions droites
est souvent représenté a l’envers avec les valeurs négatives vers la droite et les valeurs positives vers la
gauche. Pour calculer les erreurs sur ¢ et 1, on utilise alors les formules :

Ogr = \/a2 sin?(p) + b? cos?(p)

o5 = \/a2 cos2(p) + b?sin?(p) 28)

cor(a*,8) = (a* — b*) cos(p) sin(p)/ (G- X G5)

4 Vitesses radiales

Les vitesses radiales sont fournies pour I'étoile primaire dans le cas d'une SB1 et pour les deux
composantes dans le cas d’'une SB2. Les vitesses radiales et leurs erreurs sont fournies a époque en
km/s. La vitesse qui nous intéresse est celle du mouvement de I’étoile sur son orbite : 1a vitesse radiale
du barycentre du systéme est donc systématiquement ajustée. Plus spécifiquement, lorsque les vi-
tesses radiales proviennent de différents instruments, des systématiques apparaissent : pour prendre
en compte les données provenant de ces différents instruments, il faut donc ajuster des offsets par
rapport a un instrument choisi comme référence.

Les vitesses radiales peuvent étre impactées par différents phénomenes induits par 1'étoile elle
méme ou l'instrumentation (sous estimation des erreurs instrumentales) en plus du mouvement or-
bital. En particulier la variabilité de I'étoile hote sera souvent un sujet de discussion dans les données.
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D’autres phénomeénes comme la granulation et les taches peuvent impacter les données, et al’échelle
de la détection d’'une exoplanete ces effets doivent étre trés sérieusement pris en considération (Meu-

nier and Lagrange 2020, Meunier and Lagrange 2021, Meunier 2021).
Ces phénomenes ne sont pas directement pris en compte dans BINARYS, mais des jitters peuvent

néanmoins étre ajustés, augmentant alors quadratiquement les erreurs des vitesses radiales.
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Chapitre 3

Méthode

Ce chapitre est consacré a la présentation de la méthode permettant de combiner les données
d’'Hipparcos, de Gaia, des observations provenant de I'astrométrie relative et des vitesses radiales. La
méthode présentée constitue le cceur de I’outil BINARYS, présenté en section 6.

1 Astrométrie absolue

Les données de la mission Hipparcos sont toutes disponibles a ce jour, ce qui n’est pas le cas pour
la mission Gaia. Linformation apportée par Gaia réside donc aujourd’hui dans la solution a 5 para-
metres décrivant au mieux le mouvement d'une étoile. Pour utiliser I'information apportée par Gaia,
il faut interpréter le mouvement d'une étoile comme le fait Gaia : cela signifie que, méme pour un
mouvement complexe, il faut simuler les 5 parametres astrométriques qui décrivent au mieux le mou-
vement et les comparer a ce qui a été publié. Lorsque I’'on combine Hipparcos et Gaia, on combine
donc les données fournies par Hipparcos (cf Chapitre 2, section 1) et la solution fournie par Gaia (les
5 ou 2 parametres astrométriques, cf Chapitre 2 section 2), comme illustré sur la figure 3.1 ci dessous :

Observations d'Hipparcos :
Les abscisses résiduelles Av

Ajustement d'une solution
D complete:
: 5 parameétres astrométriques +
parametres orbitaux

€ G
@?@1 o,

x_j:
Hipparcos et Gaia dans le Observations de Gaia:
méme référentiel Les 5 parameétres astrométriques publiés

FIGURE 3.1 - Illustration de la méthode qui combine les données Hipparcos et Gaia.
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Lécart entre le mouvement d'une étoile simple et celui d'une binaire est dii au mouvement réflexe
du photocentre ou de I'étoile primaire, dont le calcul est présenté en section 2.

Les données des missions astrométriques Hipparcos et Gaia sont unidimensionnelles, c’est pour-
quoil'impact sur les données du mouvement réflexe dépend aussi de la direction de scan des satellites
au cours de leur observation, information disponible pour les deux missions.

Je vais donc a présent commencer par expliquer ’ajustement des données Hipparcos, en préci-
sant deux cas : celui ot les IAD doivent étre utilisées, et le cas ol les TD doivent étre utilisées. Puis je
présenterai ’ajustement des données Gaia.

1.1 Ajustement des données Hipparcos
1.1.1 Ajustement des abscisses résiduelles

Pour ajuster les abscisses résiduelles d'Hipparcos, il faut prédire ces abscisses pour chaque époque
d’observation et pour des parametres astrométriques et orbitaux donnés afin de les comparer aux abs-
cisses résiduelles observées. La premiére étape pour simuler les abscisses est donc de, pour chaque
époque, projeter la séparation entre la secondaire et la primaire sur la grille Hipparcos, en prenant
donc en compte 'angle de scan du satellite (y). La séparation entre les deux composantes est présen-
tée en section 2 de ce chapitre et la projection sur la grille se fait en utilisant les dérivées partielles (cf
équation 2.2, section 1.6.1 du chapitre 2). Pour chaque transit et pour des parametres orbitaux donnés,
la séparation projetée sur la grille p;, se calcule :

pp = (€2 —&1) cosy + (N2 — 1) siny (3.1

avecles &, » et 2 les positions de la primaire et de la secondaire par rapport au barycentre du systéme
et au cours du temps, en ascension droite (direction &) et déclinaison (direction n) respectivement
(calcul présenté dans I’équation 3.11). On calcule ensuite { la séparation projetée en phase :

C=2mppl/s (3.2)
On a besoin ensuite de calculer Avg, le décalage unidimensionnel le long de la direction de scan

d au mouvement de 'Hippacentre (cf équation 2.1, section 1.4 du chapitre 2) de la binaire. Pour cela
on a besoin de calculer la phase ¢ :

¢ =atan2(psin()/(1 - P +Pcos(()),1) 3.3)
avec f, la luminosité fractionnaire qui est fonction de la différence de magnitude Am : § = L2 =
Li+L,

(1 +10%42m)=1 (Martin et al. 1997b). En conséquence, lorsque le flux de la secondaire est négligeable,
[ devient zéro et le décalage di a 'Hippacentre Avg provient uniquement du mouvement de la pri-
maire. Si le flux de la secondaire contribue a la détection mais que la séparation entre les membres
reste petite par rapport au pas de la grille, 'orbite observée est celle du photocentre.

On calcule ensuite Av, I'abscisse résiduelle de la nouvelle solution (astrométrique et orbitale)
grace aux dérivées partielles et a la différence entre les nouveaux parametres astrométriques (a;) par
rapport a ceux publiés (a;) :

ov

5
Av=Avg+) (aj—aj) x — (3.4)
j=1 0a;

avec aj=135 = {a, 8, ®, Hq, Ms}. Ces nouveaux résidus sont donc a comparer a ceux observés
pour chaque époque d’observation.
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1.1.2 Ajustement des TD2

Quand ni le flux de la secondaire ni la séparation n’est négligeable, il faut ajuster les abscisses rési-
duelles des TD2 (méthode présentée dans la section 1.1.1), et aussi 3 observations supplémentaires :
B4, Ps, et HacHpc = Hpae —Hpge (van Leeuwen 2007). B4 et f5 sont respectivement 'amplitude et la
phase du second harmonique du signal modulé par la grille. Hp. et Hp,. sont les magnitudes (dans
la bande spectrale d’observation par Hipparcos : Hp) déterminées respectivement a partir de la par-
tie non modulée (DC) et de la partie modulée (AC) du signal. Ces 3 observations peuvent donc étre
simulées :

Ba=QQ+(+ r?) x (2cos(0) + cos(20)) + r3)/nf
Bs = (r —r%) x (2sin(() - sin(20)/ n f 3.5)

HacHpc = —-2.5log,, (\/1 +2rcos(Q) +r2/(1+7)

avec r le rapport de luminosité entre la secondaire et la primaire, calculé comme r = /(1 —p), et
nf=(1+2rcosQ) + r2)3/2.

Les incertitudes sur les observations Av sont modifiées d’aprés I’amplitude du premier harmo-
nique du signal modulé qui pour une binaire diminue par rapport a une source ponctuelle d'un fac-
teur : fy, = (1+7)/1/1+2rcos() + r2. En comparant la valeur simulée et la valeur observée de Av, il
faut donc augmenter les incertitudes des observations oay d'un facteur fg, .

Sil'une des composantes est variable, on ajuste une luminosité fractionnaire f pour chaque époque
d’observation, § étant alors défini comme 3 = 13-, avec rle rapport de luminosité qui devient r; quand
la primaire est variable, et r, quand la secondaire est variable :

_ -1

L 10704 Hpac—Fipa) _

Po L (3.6)
_ 1 x 10_0-4X(deC_dec) -1

1-Po

n=

avec fBp et Hp, respectivement la luminosité fractionnaire moyenne et la magnitude totale moyenne.

1.1.3 Ajustement des TD1

11 est aussi possible d’ajuster les TD1 avec BINARYS. Pour les ajuster, il faut simuler les quantités
présentées dans le Chapitre 2, section 1.7 : les coefficients de Fourier b; a bs. La procédure permettant
de simuler ces coefficients est décrite dans Quist and Lindegren [1999a]. On commence par calculer
les phases ¢ et ¢, correspondant a la primaire et la secondaire, pour chaque transit :

¢1 = fe[do® +& + At xdpg ]| + f, [d8+m + At x dps| + f, x d®

3.7)
P = fie [do® +E + At x dpg ]| + f, [d8+m2 + At x dps| + f, x d®
avec da, do, d®, dpa et dpd les différences entre les nouveaux parametres astrométriques et ceux
publiés dans les TD1 (position du point de référence), At correspond a I'époque d’observation en
années par rapport a HIP, ), et le calcul des &;, &2, N1 et 1z est décrit en section 2. fy, fy et f, sont
les fréquences spatiales et le facteur de phase présentés dans la section 1.7.1 du Chapitre 2. On peut
ensuite simuler pour chaque transit les coefficients de Fourier :
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l’)l =A+Ay
by =M [A; cos(y) + Az cos(d2) ]
bs = —M; [A;sin($y) + Az sin(¢py)] (3.8)

by =M, [A; cos(2¢1) + Az cos(2¢2) ]
bs = —M [A1sin(2¢1) + Az sin(2¢y) |

A et A, sont les intensités lumineuses de la primaire et de la secondaire. Ay est relié a la lumi-
nosité fractionnaire 3 et 3 A) par la relation : Ap = A} x 3/ (1 — [?)) et M; et M, sont des coefficients de
modulation dont les valeurs sont respectivement de 0.71 et 0.2485 (ESA 1997, Volume 3, section 13.2).
Les 5 coefficients de Fourier simulés sont ensuite comparés, pour chaque époque, aux coefficients
observés.

1.2 Ajustement des données Gaia

Linformation apportée par Gaia sur I'orbite réside dans les 5 parametres astrométriques publiés.
Par conséquent pour l'utiliser il faut simuler les 5 parametres qui auraient da étre observés par Gaia
pour un systeme donné, tenant compte d'un jeu de parametres astrométriques du barycentre et orbi-
taux, puis les comparer aux parametres publiés dans le catalogue le plus récent (EDR3 au moment de
la rédaction de ce manuscrit).

Pour faire cela, on commence par propager les parametres astrométriques du barycentre al’époque
moyenne correspondant a EDR3 (EDR3,,,c, =J2016). Pour les étoiles proches, cette propagation doit
prendre en compte la vitesse radiale de la source (ESA 1997 : Section 1.5). Laccélération due a la pers-
pective pour les étoiles les plus proches n’est pas prise en compte pour le moment. On a aussi besoin
de récupérer dans la loi de balayage les époques auxquelles les objets ont été observés (passage de
I'objet dans un des deux champ de vue du satellite) et de I'orientation de la direction de balayage du
satellite () a ces époques. Lhypothese que toutes les observations de la loi de balayage sont utilisées
pour déterminer la solution astrométrique est faite.

Il faut ensuite calculer, pour chaque époque d’observation, la projection du mouvement orbital le
long de la direction de scan. Dans le cas ou Gaia ne résoudrait pas 1'observation, c’est le mouvement
du photocentre qui est utilisé. Dans le cas ol1’observation est résolue, les mouvements de la primaire
et de la secondaires sont projetés indépendamment. Les positions relatives du photocentre (0), de la
primaire (1) et de la secondaire (2) par rapport au barycentre du systéme, projeté le long de la direction
de scan de Gaia s’écrivent respectivement :

Avg? = (€2~ &1) cosy + (N2 —m1) siny) (B—B)
Avg'1 =¢&; cosy +ny siny (3.9)
Avg'z =& cosy+ 1y sinw

On peut maintenant estimer les 5 parametres astrométriques qui auraient dii étre observés par Gaia
(APS), a partir des abscisses venant d’étre calculées le long de la direction de scan et des parametres
astrométriques du barycentre 4 I'époque moyenne d’observation par Gaia APS, grace a la résolution
de I’équation suivante :

APS = AP§ +X (3.10)

avec X la variation en parametres astrométriques qui traduisent les résidus représentant le mouve-
ment orbital (du photocentre ou de chacune des composantes). Ces parameétres sont obtenus en résol-
vant: X = [DT-D] -l [D!-R], avec R la matrice des résidus Avg et D la matrice des dérivées partielles.
Le facteur parallactique ® 410y €st calculé grace ala position du systeme sur le ciel, de I'époque d’ob-
servation et de I'angle de scan correspondant, en prenant en compte le point de vue d’'un observateur
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terrestre (ESA, 1997, Eq. 1.2.26). Les parametres simulés (AP®) peuvent ensuite étre comparés a ceux
publiés (APS).

Pour les étoiles pour lesquelles Gaia n’a publié que les positions et pas de mouvement propre ni
de parallaxe, la méme méthode est utilisée et seules les positions sont ensuite comparées entre elles.

2 Astrométrie relative

Pour ajuster les observations provenant de I'astrométrie relative, il faut simuler, pour des para-
metres orbitaux donnés, les positions relatives de la secondaire par rapport a la primaire pour chaque
époque d’observation du systéme par la méthode d’astrométrie relative. Les positions relatives au
cours du temps en a et §, Af et An sont exprimées grace aux éléments de Campbell présentés en
annexe 1:

AE=8E—&1
&1 = x(cos(v+wi)sinQ +sin(v+ wp) coscosi)
&2 = g x(cos(v + w>2) sinQ + sin(v + w2) cos Q cos i)
(3.11)
An=mnz-m
N1 = x(cos(v+wi)cosQ —sin(v+ w;)sinQ cosi)

N2 = g x(cos(v + wy) cosQ —sin(v+ wy) sin cosi)

avec x = % x [1—e x cos(E)] et g le rapport de masse (=M2/M;) et v 'anomalie vraie, dont le calcul est
présenté en annexe 3.

La positions relative simulée est en unités astronomiques, tandis que les observations sont ex-
primées en mas. Il faut donc multiplier la position simulée par la parallaxe. La valeur prise pour la
parallaxe peut étre celle ajustée, dans le cas ou1 on ajuste aussi des observations d’astrométries abso-
lues ou les vitesses radiales d'une SB2, ou une valeur fixe. Les positions relatives simulées sont ensuite
comparées aux positions réelles observées.

3 Vitesses radiales

Pour ajuster les données de vitesses radiales il faut simuler les vitesses correspondantes, a chaque
époque d’observation par cette méthode, pour des parameétres orbitaux donnés. Il faut d’abord calcu-
ler la demi amplitude K en km/s de la courbe décrivant les vitesses radiales, pour la primaire (K;) et la
secondaire (K») :

Cxaypxsini

Kijpg=—F—— (3.12)
Pxv1-e?
avec C = 29.78525 km/s (= %) et AU l'unité astronomique en kilometres 1 Considérant

cette demi amplitude et 'époque d’observation, les vitesses radiales de la primaire et de la secondaire
s’écrivent : .
RV, = RV, + RV°et 4 X, [cos(v + w1) + ecosw;]

N offset (3.13)
RV, =RV, + RV + Ky [cos(V + w2) + ecoswy]

avec RVy la vitesse radiale du barycentre et Rveffset g’éventuels offsets dans les données (cf section 4).
Les vitesses radiales simulées sont alors comparées aux vitesses observées.

1. AU=149597870.7 km
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4 Calcul delavraisemblance

Chaque observation simulée est a comparer aux n observations grace au calcul de la vraisem-
blance L qui s’écrit alors, pour x observables indépendantes :

T
* i=1 \/EX Gxi (3 14)

avec x; les observations individuelles. Cette vraisemblance doit étre maximisée, ce qui revient a mini-
miser les x2.

Remarque: Il ne faut pas oublier que les x? calculés pour chaque méthode d’observations prennent
en compte les corrélations entre les mesures si elles sont disponibles. Par exemple dans le cas d'une
mesure de position relative (noté ID pour Imagerie Directe), pour Z époques d’observations, le X2 se
calcule :

Vi
Xio = 2 Vaans; *Ci ' Vaaas, (3.15)
im1

avec Vs, le vecteur contenant les différences entre les valeurs modélisées et observées en a et d et
C; la matrice de covariance.

5 Evaluation de I'ajustement des données

La qualité d’'un ajustement est évalué grace a l'estimateur F2 (Wilson and Hilferty 1931), qui suit
asymptotiquement une loi gaussienne (0,1) :
5 \1/3
2
(@) + - 1] (3.16)

9x k
2

F2 =

k 9Ix k

avec k le nombre de degrés de liberté qui correspond au nombre d’observations auquel est soustrait
le nombre de paramétres ajustés, et x2, la somme des x? de chaque méthode d’observation. Pour étre
considéré comme bon, un ajustement doit avoir un F2 inférieur a 3.

Des F2 intermédiaires sont aussi calculés par méthode d’observation dans le but de faire des ana-
lyses rapides comme par exemple identifier quelles observations sont les moins bien ajustées, mais
seul le F2 total sur toutes les observations utilisées pour I'ajustement a vraiment du sens. Le F2 sur un
seul jeu d’observation peut aussi permettre de comparer ce F2 avec un autre, comme dans le cas de
I'ajustement des TD d'Hipparcos.

Cas particulier des TD2 Pour calculer un F2 sur les TD2 qui puisse se comparer au F2 de la solution
publiée pour une étoile donnée, il faut :

— Calculer le x?> uniquement sur les abscisses résiduelles.
— Augmenter les incertitudes sur les abscisses grace au facteur multiplicatif f, .
— Choisir le méme nombre de parametres ajustés que celui indiqué dans la solution publiée.

Dans le cas du calcul global du F2 des ajustements, P4, f5 et HyacHpc contribuent bien au calcul
du x2.

38



CHAPITRE 3. METHODE

6 BINARYS

BINARYS (Leclerc et al. 2022) est un outil développé pour combiner les données provenant d’Hip-
parcos, de Gaia, de I'astrométrie relative et des vitesses radiales. Son but est de caractériser au mieux
des systémes binaires aux exoplaneétes, et de notamment déterminer les masses dynamiques de ces
systemes.

6.1 Fonctionnement

Une solution est trouvée par descente de gradient : les valeurs des parameétres sont alors celles qui
permettent de maximiser la vraisemblance (dont le calcul est présenté en section 4). Cette décision
d’utiliser une descente de gradient n’est pas intervenue des le début de la these : le code utilisait alors
a ce moment la JAGS (Just Another Gibbs Sampler), un algorithme utilisant la méthode du MCMC
(Markov Chain Monte Carlo). Chaque exécution du code prenait alors beaucoup de temps, ralentis-
sant par la méme occasion la construction du code lui méme, chaque nouvelle implémentation d'une
fonction nécessitant d’étre testée et validée. Le passage a une méthode d’ajustement de la solution par
descente de gradient aura donc été une étape nécessaire pour le déroulement de la these, ce change-
ment ayant eu lieu assez t6t dans la thése pour nous permettre d’avoir le temps de retranscrire les
fonctions déja en place.

La descente de gradient est assurée par TMB (Template Model Builder, Kristensen et al. 2016), un
package open-source en R créé pour ajuster robustement et rapidement des modeéles non linéaires
ainsi qu'un grand nombre de parametres. Le code qui s’articule autour de TMB est écrit en R, et il
appelle des fonctions créées par I'utilisateur, écrites dans un fichier C++, qui calculent I'opposé du
logarithme de la vraisemblance (n!!) pour n observables x :

1 n
nily = g «In2m) + 53 + 3. In(ox) (3.17)
i=1

Le fichier C++, qui est le coeur du programme, a été rendu public et est disponible a I'adresse suivante :
https://gricad-gitlab.univ-grenoble-alpes.fr/ipag-public/gaia/binarys.

Le code en R autour qui gere toute la partie lecture des données, tests, fonctions diverses, tracés
(etc.), n'est pas publiquement disponible.

6.2 Utilisation de BINARYS
6.2.1 Pré-analyse

Avant d’utiliser BINARYS, il faut évaluer siles données Hipparcos et Gaia peuvent étre utilisées et si
elles vont étre utiles pour I'étude. Il faut donc dans un premier temps regarder les données Hipparcos
et Gaia :

— Regarder la valeur de la parallaxe : le code n’est pas adapté aux étoiles proches (@ > 100 mas).
— Regarder les solutions attribuées par Hipparcos et Gaia.

— Regarder les qualités de chaque ajustements (F2 et ruwe). Recalculer les F2 d’'Hipparcos dans
certains cas et vérifier que I’on retrouve bien le méme.

— Sion aune idée de la séparation des composantes : regarder si la composante a été résolue par
Gaia.

— Regarder sil'observation Gaia a été perturbée par le flux d'une autre composante : c’est le cas si
le taux de pics multiples est élevé (ipd_frac_multi_peak).

— Regarder si une anomalie de mouvement propre entre Hipparcos et Gaia a déja été détectée
(Kervella et al. 2022).
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Dans le cas spécifique de I'utilisation des données Hipparcos, il faut :

— Repérer si des abscisses ont été rejetées pour I'établissement de la solution Hipparcos (erreurs
négatives). Ces abscisses peuvent étre amenées a étre enlevées si elles restent des outliers avec
la nouvelle solution.

— Regarder sil’objet a une double entrée dans Hipparcos (deux identifiants Hipparcos) ou si plu-
sieurs pointings apparaissent dans les TD : BINARYS ne gere pas ces deux cas.

Toute la pré-analyse est faite manuellement. Avec I’habitude elle devient assez rapide a faire mais
on pourraitimaginer une procédure permettant d’automatiser au moins une partie de ces étapes dans
le futur. Pour le moment avoir un regard critique sur les données reste, je pense, une étape essentielle.

6.2.2 Bibliographie et rassemblement des données complémentaires

Une recherche bibliographique permet ensuite de rassembler les données complémentaires (vi-
tesses radiales, imagerie directe, rapport de flux etc), et de regarder dans un premier temps si elles
sont exploitables : est-ce qu’il faut rajouter des offsets ou un jitter en vitesse radiale, les erreurs sur
I'astrométrie relative sont elles réalistes, est-ce que 1'orbite est suffisamment couverte par ces mé-
thodes complémentaires, y a t'il un indice de la présence d’une troisiéme composante dans d’autres
études etc...

La recherche bibliographique d'une solution orbitale déja existante est également nécessaire, par
un ajustement précédent, ou du moins une estimation de certains parametres permettant d’affiner
I'exploration d'un espace de parametre. Le but de cette étape est de partir d'une solution pour aider
la convergence de TMB qui utilise la méthode de la descente de gradient.

6.2.3 Faire converger TMB

A partir d’une solution établie ou de I'exploration d’'un espace de parameétre, le but est de faire
converger TMB vers la meilleure solution. A cette étape, plusieurs astuces existent :

— Fixer des parameétres (dans certains cas les ajustements demandent déja de fixer des parametres,
cf chapitre 1 section 2.5, lorsque les observations combinées ne permettent pas la contrainte de
celui-ci).

— Choisir le jeu de parametres orbitaux a ajuster. Au cours de I'élaboration de I'outil, le choix des
meilleurs parameétres orbitaux a ajuster était une vraie question : sur certains cas tests, selon les
parametres a ajuster, la convergence n’était pas optimale. Certains changements ont été effec-
tués afin de faciliter la convergence, comme I'ajustement de T,rfl au lieu du temps au périastre
Ty (T = T,’fl x P avec Tj), mais le choix des autres parameétres orbitaux (OP) a ajuster était fi-
nalement trés dépendant du cas étudié. C’est pourquoi nous avons fini par adopter le choix
suivant, a savoir, ajuster les parametres : Ogp = {B, T,’fl, aye i,w;,Q,X}, avec X choisi parmi les
parametres : {ay;} ou{M;} (cf équations 1.4 et 1.5, section 2.5 du chapitre 1). Ainsi, suivant le sys-
téme étudié, on peut choisir le parametres qui aide le plus a la convergence. Bien-sir, pour un
systeme tres bien contraint, que I'on choisisse une option ou I'autre, la convergence et le résul-
tat restent exactement les mémes. Cette astuce sert donc surtout dans les cas ou, par exemple,
la contrainte provient essentiellement de I'astrométrie relative : ajuster le parametre a,; a alors
plus de sens. De méme, choisir d’ajuster le parametre M; permet de fixer plus aisément sa va-
leur, ce qui est indispensable lorsque 'information complémentaire a I’astrométrie absolue ne
provient que des vitesses radiales.

— Choisir aussi des parametres astrométriques de départ (facilite notamment I'ajustement des
TD).
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— Ignorer le facteur f;, lors de I'ajustement des TD dans un premier temps peut alors aider a
estimer des parametres astrométriques de départ, et apres quoi, le facteur peut étre réintroduit.

— Faire des ajustements successifs en introduisant les méthodes d’observations au fur et a mesure
afin d’affiner la solution.

Aussi, dans le cas de I'ajustement d'un jitter en vitesses radiales, il est mieux de déterminer sa
valeur a partir d'un MCMC et de la fixer ensuite en utilisant TMB, le MCMC étant moins affecté par le
jitter que la descente de gradient de TMB. Quand le rapport de flux des composantes est disponible
grace a Gaia ou a des observations complémentaires dans des bandes comparables, son ajout en tant
qu’observation et son incertitude associée peuvent aussi aider a la convergence.

6.2.4 Analyse du F2 et des résidus

Une analyse rapide du F2 global (sur toutes les observations) et des F2 sur chacune des méthodes
d’observation, ainsi que la visualisation des résidus permet a cette étape de controler que 1'ajuste-
ment se passe bien. C’est aussi le moment d’identifier si il y a des outliers et de les enlever si ils sont
significatifs (au-dela de 50), et de refaire tourner TMB sans eux en prenant soin de vérifier que cela ne
change pas la convergence.

6.2.5 MCMC

Une fois que I'ajustement par descente de gradient a convergé, un bref MCMC permet d’accéder
aux erreurs et dégénérescences des parametres. Cette étape nécessite généralement peu d’itérations
et pas plus d'une seule chaine, et utilise le package R tmbstan (Monnahan and Kristensen 2018). Le
nombre d’itérations choisies pour le MCMC comprend pour la moitié des itérations "d’échauffement"
qui sont ignorées dans ’analyse de la solution. La solution médiane fournie par le MCMC doit se trou-
ver non loin de la solution vers laquelle a convergé TMB, et refaire tourner TMB a partir de la solution
médiane du MCMC doit aussi donner des résultats similaires. Dans la suite, j'ai choisi d’afficher les
incertitudes déterminées grace au MCMC avec des erreurs asymétriques, correspondant a 1 o autour
de la solution déterminée par TMB. La solution affichée, elle, est la solution vers laquelle TMB aura
convergeé.

6.3 Limites de I'outil

Lajustement des données par TMB fonctionne bien sur des orbites bien contraintes et nécessite
donc qu'’il y ait suffisamment de signal disponible. Dans le cas d'une orbite peu contrainte, le MCMC
seul peut étre utilisé afin de rechercher une solution.

Dans les limites cette fois-ci temporaires de I'outil, puisqu’elles seront supprimées dans le futur,
on retrouve le fait que I'outil ne prend pas en compte I'accéleration d'un objet dii a la perspective au
cours des missions Hipparcos et Gaia (ce qui met de c6té pour le moment I'étude des étoiles les plus
proches), et aussi le fait que les systemes ou la lumiere impactant les données Hipparcos n’est pas un
compagnon physique ne peuvent pas étre pris en compte.
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Chapitre 4

Etudes

Loutil BINARYS a eu besoin, pendant son implémentation, de plusieurs objets servant de vali-
dation du code. La plupart des objets étudiés pendant la these 'ont d’abord été par des collegues
soucieux de voir ce que pouvait apporter Hipparcos et Gaia en terme de contrainte. Mon réle était
alors de leur apporter une réponse sur quel pouvait étre 'apport de I'astrométrie absolue dans le cas
de I'étude de leur systeme. L'outil a donc beaucoup évolué autour de ces cas d’études, qui nous ont
amené par exemple a choisir d'utiliser TMB au lieu de JAGS (cf Chapitre 3, section 6.1) dans un souci
de gain de temps.

Dans le cadre des collaborations avec mes collegues et dans le but d’orienter leur sélection de
systémes, j’ai effectué une étude préliminaire consistant a modéliser et visualiser ensemble les limites
de détections pour les méthodes de vitesse radiale, et d’astrométrie relative et absolue (cf section 1).

J’ai aussi effectué une recherche de candidate binaire qui servirait de validation a la partie du code
qui combinait les TD d’'Hipparcos avec |’observation résolue par Gaia en langant mon filet plus large-
ment, c’est-a-dire en allant la chercher en m’appuyant sur les catalogues SB9 ! (Pourbaix et al. 2004),
et INT42 (un catalogue lié au WDS 3 Hartkopfet al. 2004). SB9 est un catalogue contenant des vitesses
radiales et parametres orbitaux, et INT4 contient des positions relatives : ces informations complé-
mentaires sont importantes pour 1'étape de sélection de 'objet, et servent également de validation
indépendante. La candidate qui est ressortie de cette étude est le systéme HIP 88745 (cf section 3.3),
dont les résultats sont aussi dans Leclerc et al. [2022].

En parallele de cette recherche de candidate, j'ai continué a étudier, au cas par cas, des objets
étudiés au sein du laboratoire avec toujours 'idée de pouvoir apporter une aide et parfois une réponse
a des collégues, méme si comme le montre ce chapitre, ce ne fut pas toujours simple (cf section 4).
Deux étoiles intéressantes ont cependant pu étre publiées dans Leclerc et al. [2022] et sont présentées
en section 3.1 et 3.2.

Enfin, un autre cas d’étude intéressant est la comparaison de la méthode utilisant I’anomalie du
mouvement propre (cf section 2.2 du chapitre 1) avec la méthode utilisée par BINARYS. Pour cela il
fallait une candidate avec suffisamment d’observations de qualité et utilisant plusieurs méthodes de
détection (imagerie directe et vitesses radiales), et dont le flux du compagnon est négligeable pour que
la méthode de 'anomalie du mouvement propre puisse étre utilisée aussi et donc comparée a la mé-
thode de BINARYS. Le choix de I'étoile n’a pas été portée par une recherche poussée de ma part mais
plutot par I'écoute des besoins de I'équipe qui présentaient a I'occasion des candidates qui étaient
en mesure de répondre aux attentes, I'anomalie de mouvement propre étant beaucoup utilisée jus-
qu’a maintenant par les personnes faisant des suivies d’étoiles en imagerie directe et vitesses radiales.
Létoile la plus intéressante qui en est ressortie est HD 167665, présentée en section 5.2. Une autre

1. The 9th Catalogue of Spectroscopic Binary Orbits. https://sb9.astro.ulb.ac.be/
2. Fourth Catalog of Interferometric Measurements of Binary Stars. http://www.astro.gsu.edu/wds/int4.html
3. Washington Double Star Catalog. http://wuw.astro.gsu.edu/wds/. Mason et al. 2001

43


https://sb9.astro.ulb.ac.be/
http://www.astro.gsu.edu/wds/int4.html
http://www.astro.gsu.edu/wds/

CHAPITRE 4. ETUDES

étoile, GJ 758, provenant de la bibliographie et étudiée par la méthode de I'’anomalie du mouvement
propre est aussi présentée en section 5.1.

1 Visualisation des limites de détection

Un effort de visualisation des limites de détection de différentes méthodes est souvent apprécié
pour estimer les caractéristiques des étoiles qui peuvent étre étudiées par combinaison des observa-
tions provenant de ces méthodes. C’est dans ce but que j'ai construit une visualisation de ces limites
appliquées a Hipparcos et Gaia pour les instruments utilisées en astrométrie absolue, I'instrument
HARPS (Mayor et al. 2003) pour les vitesses radiales et I'instrument SPHERE (Beuzit et al. 2019) pour
I'astrométrie relative, deux instruments tres utilisés par nos collaborateurs a I'IPAG.

La masse minimale détectable par astrométrie absolue (AA) pour un demi grand axe de I'orbite
relative ap; donné se calcule a partir des équations 1.2 et 1.3 :

almin

M2 (azn) =M, @.1)

a1 — Ay,

avec ay,,;, le mouvement de la primaire autour du barycentre du systeme minimum détectable
par Hipparcos ou Gaia. Pour la suite, ce mouvement minimal choisi pour Hipparcos et Gaia sont res-
pectivement ai® =1 mas et ai"® =0.1 mas.
1mm 1mm

La masse minimale détectable par les vitesses radiales (VR) de I'étoile primaire, en faisant I'ap-
proximation My << M; (et donc dans le cadre d'une recherche d’exoplanéte), pour un demi grand axe
ay1 et une masse M; donnée s’écrit :

V1-—¢e?
M\Zf,ljm(Mb az1) = VM1 x Ky x /ag; Cxsini (4.2)

avec K; donné dans I’équation 3.12 (section 3 du chapitre 3). La valeur minimale de détection en
vitesses radiales pour I'instrument HARPS est d’environ 1 m/s, et cette valeur augmente artificielle-
ment dans le cas de systémes dont la période est plus grande que la durée du suivi en vitesse radiale.
La période de suivi choisie pour HARPS est de 10 ans (Psyrvey = 10 ans). Lorsque la période P d'un
systeme dépasse la durée du suivi par HARPS, la limite de détection est artificiellement augmentée
d'un facteur P/Pgyrvey afin d’illustrer le fait que la détection n’est plus efficace. Cette procédure est
approximative, et de méme, considérer que I'on se place dans le cadre d'une recherche d’exoplanéte
ici est un simplification : pour rentrer dans le cadre d'une recherche de binaire, la masse du compa-
gnon aurait di étre exprimée en fonction du rapport de masse et tenir compte aussi du rapport de flux.

Pour une détection par imagerie directe par I'instrument SPHERE, deux parameétres comptent :
la taille du champ de vue et le contraste minimum détectable. Le premier parametre est simple et
n’'a besoin que de la parallaxe de 'objet pour convertir la taille du champ sur le ciel en distance en
unités astronomiques, tandis que le second parametre doit étre transformé en masse minimale de
détection. Pour cela, j’ai utilisé le modele de Baraffe et al. [2015] qui permet, pour un age du systéme
et une masse de la primaire donnée, d’avoir accés a la masse minimale détectable. Le contraste de
détection minimum de SPHERE est de 10~ et son champ de vue permet la détection d’'un objet entre
100 mas (coronographe) et 5500 mas.

On peut maintenant visualiser les limites de détections provenant de différentes méthodes d’ob-
servation afin d’estimer le domaine ot elles se recouvrent (cf figure 4.1). Quatre étoiles étudiées dans
la suite sont aussi représentées sur ce graphe.
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FIGURE 4.1 - Limites de détection par Hipparcos, Gaia (version finale), HARPS et SPHERE d’une secondaire en
fonction de sa masse et de sa distance a sa primaire de 1M, pour un systeme agé de 100 millions d’années, une
inclinaison de 43°, une excentricité de 0.6 et une parallaxe de 70 mas.

On remarque, lorsque I’on fait varier les différents parametres en légende de la figure 4.1 que glo-
balement lorsqu'un systeme peut étre détecté par 'astrométrie absolue, il 'est aussi par d’autres mé-
thodes d’observations, en particulier par la méthode des vitesses radiales. Il est donc légitime, pour
un systeme déja suivi en vitesse radiale et imagerie directe, ou en vitesse radiale seule, de vouloir
combiner ces observations avec Hipparcos et Gaia.

2 Recherche d’un systéme résolu par Gaia

Larésolution de Gaia est de telle sorte qu’il peut aujourd’hui résoudre des systémes qui ne |'étaient
pas a I’époque d’Hipparcos, et ainsi fournir une solution astrométrique a chaque composante. Ces
systemes sont bien résolus lorsque Gaia arrive a suivre le mouvement de chaque composante, ce qui
n'est le cas que pour des périodes de systemes plus grandes que 3 ans, soit la durée d’observation de
ce systeme par Gaia. Pour rajouter la contrainte Hipparcos, il faut donc combiner 'observation ré-
solue par Gaia avec les TD, dans lesquelles les deux composantes sont réduites ensemble, le flux de
I'une impactant 'autre. Le raisonnement inverse marche aussi : dans les systémes ot la secondaire
contribue en flux et ot I'on doit donc utiliser les TD, les données Gaia ne peuvent étre utilisées que
lorsque celui-ci résout le systéme, 1'équivalent des TD de Gaia n’étant pas encore disponible.

Ici, nous allons plut6t partir de la méme constatation que Martin et al. [1997a] : il est préférable de
partir de systémes dont on a déja des informations, et de les combiner avec d’autres observations.

Lutilisation des catalogues SB9 et INT4: J’ai donc utilisé dans un premier temps le catalogue SB9
(Pourbaix et al. 2004). Pour 'utiliser il faut d’abord extraire du catalogue toutes les étoiles qui ont
une période supérieure a 3 ans et qui ont un identifiant Hipparcos. Mais un probleme qui se pose
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souvent, c’est que les systémes connus mentionnés par exemple dans le catalogue SB9 (Pourbaix et al.
2004) sont des systemes a courtes périodes. Lorsque 'on sélectionne une étoile de 'annexe DMSA-
C résolue par Gaia, elle est souvent identifiée dans SB9 comme un systéme a tres courte période.
L'étoile résolue par Gaia et qui a perturbé la mesure d’Hipparcos dans ces cas la est donc souvent une
troisieme composante a longue période, située beaucoup plus loin. Ces cas ne sont donc pas de bons
cas d’études pour une validation de l'utilisation de BINARYS. De plus, le fait que la primaire soit en
fait un couple spectroscopique a courte période peut induire une variabilité qui fait de ce systeme
un systeme plus complexe a étudier. Ce sont ces constatations qui ont fait que, voyant le nombre
de candidates potentielles réduire de plus en plus, j’ai commencé a mettre en place la lecture des
données du catalogue INT4 (Hartkopf et al. 2004) dans le but de I'utiliser comme point de départ a
mes recherches. Mettre en place lalecture du catalogue INT4 m’aura aussi finalement servi a récupérer
plus rapidement les positions relatives de n'importe quel systéme.

Sélectionner les étoiles résolues par Gaia: Une fois que I'on a une liste d’objet, il faut la faire coin-
cider avec le catalogue Gaia. On utilise donc la liste des identifiants Hipparcos et I'archive Gaia, en
laissant un rayon de 5 as par défaut autour de la source. Le nombre de lignes qui en ressort est donc
plus long que la liste initiale, avec un nombre de détections associé a chaque identifiant Hipparcos
allant de 1 a 5. Si on simule les orbites des membres d'une binaire aux époques d’observation Gaia et
que 'on exprime ensuite les 5 parameétres astrométriques qui décrivent au mieux chacune des com-
posantes, on remarque que I'estimation des mouvements propres de chacune des composantes est
trés impactée : les valeurs sont alors tres différentes, et cet effet peut aussi impacter I'estimation de la
parallaxe. Cet effet est aussi d’autant plus important que le mouvement des composantes est grand
sur la période d’observation par Gaia. C’'est pourquoi il faut garder en téte lorsque 1'on identifie les
membres d'un méme systéme dans les données Gaia que les mouvements propres, mais aussi la pa-
rallaxe, ne doivent pas faire I'objet de conditions trop strictes sur leurs compatibilités. Dans la suite,
comme des informations complémentaires existent sur les systemes étudiés, nous avons donc gardé
toutes les candidates proposées par Gaia, sans imposer de condition de sélection sur la parallaxe, et
en vérifiant ensuite que les positions déterminées par Gaia étaient compatibles avec la séparation
prédite des composantes.

Dans le cas le plus idéal (avec le plus de signal exploitable relatif a la binarité), le RUWE de chaque
composante est significatif, celui de la secondaire étant plus grand que celui de la primaire. Comme ce
n’est pas obligatoire, aucune condition sur les RUWE n’a été imposé dans la sélection des systémes. En
effet, tant que I'on a des observations complémentaires, les éléments orbitaux du systéme sont bien
contraints grace a elles (si elles couvrent une partie suffisante de 1'orbite) et aux observations Hippar-
cos (lorsque le F2 est significatif et indique un signal exploitable). Il n’est alors pas forcément néces-
saire que du signal soit présent dans les observations Gaia et celles-ci peuvent quand méme servir
a contraindre les masses du systéme, I'information étant essentiellement contenue dans les mouve-
ments propres. Les systémes résolus ayant des solutions mixtes de 2 et 5 parametres astrométriques,
ou des solutions a 2 parameétres astrométriques pour les deux composantes peuvent aussi étre étudiés.

Parmi les 584 étoiles de I’échantillon de SB9 qui ont un identifiant Hipparcos et une période su-
périeure a 3 ans, 53 ont été résolues par Gaia, et 22 parmi elles ont une différence de magnitude entre
leurs composantes inférieure a 5. Sur ces 22 étoiles, 15 ont un F2 significatif dans HIP2 (F2 > 2, van
Leeuwen 2007) ce qui les rend éligibles pour une étude combinée de leurs vitesses radiales avec les
TD d’Hipparcos et 'observation résolue par Gaia des composantes. Parmi ces 15, 14 étoiles sont dans
I’annexe DMSA-C et une seule a une solution a 7 parametres. C’est aussi parmi ces 15 candidates qu’a
été choisie HIP 88745 (cf section 3.3), dont I'étude figure dans Leclerc et al. [2022], et pour laquelle les
données d’imagerie directe ont été extraites du catalogue INT4 (Hartkopf et al. 2004).
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2.1 Lescandidates résolues par Gaia non sélectionnées

Reprenons I'échantillon de 15 systemes décrit dans la section 2. A partir de cet échantillon, j’ai
procédé par élimination, en laissant aussi parfois de coté les cas plus longs a traiter. Parmi ces 15 sys-
temes donc, 6 sont au moins des triples d’apres SB9 ou le WDS (HIP 25281, HIP 81693, HIP 43109,
HIP 56429, HIP 62886, HIP 110900), ce qui réduit encore I’échantillon d’études, 2 ont des vitesses ra-
diales non disponibles directement dans SB9 et ont donc été mises de c6té a ce stade car demandais
un peu de bibliographie (HIP 26215 et HIP 83608). Pour 2 systémes, on se rend compte grace au cata-
logue INT4 que la composante résolue en imagerie directe et vitesse radiale n’est pas I'étoile résolue
par Gaia (HIP 40167 et HIP 31978), 2 ne convergent pas par manque de signal exploitable et n'ont pas
(HIP 14478) ou peu (HIP 84402) d’observations complémentaires dans INT4. Il y a aussi une candidate
ol les données complémentaires du WDS suivent une candidate beaucoup plus lointaine (HIP 92833).
Il y a enfin une candidate (HIP 93017) qui a des observations dans INT4 couvrant un peu moins de la
moitié de I'orbite et celle de I'article (I'heureuse gagnante HIP 88745) qui a des observations dans INT4
couvrant plus de la moitié de 'orbite.

Parmi les étoiles résolues par Gaia du catalogue INT4, 6 candidates figurent dans la table E1 en
annexe du livre des données de la nouvelle réduction (van Leeuwen 2007), malheureusement sur les
6, 2 ont seulement une faible dérive en imagerie directe (HIP 15799, HIP 51885), 3 ont des données
d’imagerie directe ressemblant a des nuages de points (HIP 75415, HIP 74893, HIP 66458) et une n’a
pas de données dans Hipparcos (HIP 78727).

La table E1 en annexe de van Leeuwen [2007] compile les parametres orbitaux et différences de
magnitudes de 496 étoiles. Ces informations proviennent des différentes études : ESA 1997 (les étoiles
de 'annexe DMSA-0), Martin et al. 1998, S6derhjelm 1999, Pourbaix and Jorissen 2000, Pourbaix and
Boffin 2003, Balega et al. [2005], Mason et al. 1999, Hartkopf et al. 2000. Les étoiles de la table E1 de
van Leeuwen [2007] sont d’excellentes candidates d’études, et notamment il serait intéressant de voir,
parmi ces étoiles, quelles sont celles qui ont été résolues par Gaia. Cette étude n’a pas été faite car
j’avais finalement trouvé une candidate a étudier (HIP 88745), elle a donc été laissée de c6té pour plus
tard.

3 Les meilleurs cas d’études

Les trois systémes suivants sont ceux qui apparaissent dans l'article Leclerc et al. [2022]. Chacun
de ces systemes utilise un mode différent de BINARYS, et pour les trois les masses dynamiques ont été
obtenues pour la premiére fois, et ce sans I'utilisation des vitesses radiales, uniquement utilisées pour
la validation. L'ajustement des données de transits de la nouvelle réduction est illustré dans le cas de
HIP 88745 (section 3.3).

3.1 Gl494

Le systeme Gl 494 (HIP 63510) est un systeme composé d'une naine M autour de laquelle orbite
une naine brune. Cette étoile a été proposée par T.Forveille dans le cadre d'une réunion de travail qui
avait pour but de discuter de possibles candidates parmi les étoiles suivies en vitesses radiales au sein
de I’équipe. La conclusion sur cette étoile a la suite de son étude avec BINARYS s’est avérée assez per-
cutante pour la faire apparaitre dans I'article Leclerc et al. [2022]. Grace a BINARYS, les parametres
astrométriques et orbitaux ainsi que les masses dynamiques des membres ont pu étre déterminés en
utilisant les IAD d’Hipparcos, les 5 parameétres astrométriques Gaia et 16 positions relatives, utilisant
les vitesses radiales disponibles uniquement comme une validation extérieure. Pour ce systeme, les
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masses dynamiques ont pu étre déterminées pour la premiere fois, et les nouveaux parametres astro-
métriques du systeme ont confirmé que Gl 494c n’était pas en co-mouvement avec le systeme Gl 494.

3.2 GJ 2060

Le systeme GJ 2060 (HIP 36349) est un membre de I'association AB Doradus et est composé de
deux naines M. Ce systéeme fait intervenir des membres de masses équivalentes, ol1 la lumiére de la
secondaire n'est donc pas négligeable, et dont ’ajout de I'information portée par I'astrométrie abso-
lue ne pouvait se faire qu’avec les données de transits Hipparcos, Gaia n’ayant pas résolu I’observation
acejour.

Cette étoile, étudiée au sein de I'TPAG par des membres de 'équipe Exoplanéte et notamment par
L.Rodet durant sa these (Rodet et al. 2018) a donc d{i attendre la mise en place de la lecture des TD2 et
le reglement de divers problemes avant de trouver sa place dans l'article présentant BINARYS (Leclerc
et al. 2022). Ce systeme a aussi servi a convaincre qu'utiliser les TD2 apportait plus de contrainte que
d’utiliser les IAD2 avec la correction de 'Hippacentre, et que ces derniers seuls n’étaient pas suffisants
pour contraindre a la fois la différence de magnitude et le rapport de masse du systeme.

Une autre raison pour laquelle ce systéme apparait aujourd’hui dans I'article est le remplacement
de I'information apportée par les vitesses radiales par I'astrométrie absolue. Dans le cas de GJ 2060,
les données de vitesses radiales avaient été perturbées par le flux de la secondaire mais les données
ne permettant pas tout a fait la séparation des deux composantes, I'étoile avait été traitée comme SB1.
Une hypothese avait donc di étre faite par Rodet et al. [2018] afin de corriger la masse fractionnaire du
systeme déduite de l’ajustement. L'utilisation de BINARYS a permis de valider cette procédure puisque
la masse fractionnaire obtenue par I’ajustement de I'astrométrie relative et absolue (TD2) s’est trouvée
étre compatible avec celle obtenue par Rodet et al. [2018].
Les masses dynamiques déterminées par BINARYS ont ainsi permis de confirmer que le systeme avait
plus de 100 millions d’années.

3.3 HIP 88745

Le systeme HIP 88745, composé d’étoiles de type E apparait dans I'article Leclerc et al. [2022] et
constitue notre cas test de I'ajustement des TD2 d’Hipparcos avec I'observation résolue des membres
par Gaia par I'outil BINARYS. Pour ce systeme, un premier ajustement prenant en compte I’astromé-
trie relative et absolue (Hipparcos et Gaia) a été effectué, ainsi qu'un deuxieme ne prenant en compte
que l'astrométrie absolue. Des vitesses radiales sont aussi disponibles pour ce systéme, mais étant
donné qu’elles couvraient une tres petite partie de la période du systeéme et ne présentait qu'une dé-
viation, elles n'ont pas été utilisées pour contraindre mieux le systéeme, mais uniquement comme va-
lidation indépendante. L'ajustement sur 'astrométrie absolue seule constitue un test permettant de
juger de l'efficacité de I'information portée par elle seule, en comparaison avec I'utilisation complé-
mentaire de I'astrométrie relative, qui couvre une bonne partie de I'orbite et contraint donc beaucoup
les parametres orbitaux et masses dynamiques. Les parametres ajustés par les deux fits sont compa-
tibles entre eux, et seule la précision est améliorée par I’ajout de I'astrométrie relative, ce qui montre
que I'ajustement de I'astrométrie absolue seule est une démarche qui a beaucoup de potentiel.

Sur la figure 4.2, sont représentés 1’ajustement des observations HacHpc, P4 et 5. Les parametres
astrométriques et orbitaux correspondant a la solution illustrée ici sont ceux publiés dans les Tables 2
et 3 de l'article (Leclerc et al. 2022), et sont issus de I'ajustement de I'astrometrie absolue seule.
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FIGURE 4.2 — Ajustement des observations HycHpc, P4 et Ps en fonction de I'angle de scan y. Les ronds noirs
sont les observations et les ronds pleins sont les observations simulées a partir des parametres orbitaux et as-
trométriques ajustés. Les lignes en continu illustrent la solution ajustée pour une seule époque (HIP;pocp), €n
fonction de 'angle de scan y pris en continu pour 'illustration.

4 Des études moins concluantes... Mais nécessaires!

Durant ma these, j'ai étudié beaucoup d’étoiles suggérées par des collegues, et acquis au cours
du temps la capacité de repérer quels étaient les problémes liés a chacune d’entre elles, ne permet-
tant souvent malheureusement pas leurs études. Méme si I'outil n’a pas pu apporter de réponses
concluantes sur ces études, elles ont néanmoins aidé a concevoir et améliorer BINARYS, ainsi qu’a
identifier ses limites, et surtout, définir et améliorer le protocole a mettre en place pour chaque sys-
teme. Cette partie a pris une place assez importante dans la these et les étoiles présentées ci dessous
ne forment pas une liste exhaustive.

4.1 Candidates observées par interférométrie

Les 3 systémes suivants ont été étudiés dans le cadre de la collaboration avec J.-B.Le Bouquin,
un collegue de 'IPAG qui travaille sur le suivi de certaines étoiles par interférométrie. Dans le cadre
de cette collaboration, j’ai aussi eu 'occasion de déterminer si d’éventuelles candidates se cachaient
parmi un échantillon proposé par C.Lanthermann constitué d’étoiles de type spectral O. Cet échan-
tillon rassemblait des étoiles pour lesquels un compagnon avait été détecté. Malheureusement, sur
I’échantillon, les 4 systemes qui auraient pu étre les plus prometteurs sont des systemes ot la compo-
sante qui a perturbé les mesures Hipparcos ne provenait pas du candidat imagé par interférométrie.

4.1.1 HIP 117186

Ce systéme, composé de 2 étoiles de type E est une binaire résolue spectroscopiquement (SB2),
pour laquelle sont disponibles 7 positions relatives obtenues par interférométrie. Ce systéme a été a
la base choisi pour son grand F2 dans la nouvelle réduction Hipparcos (F2= 2.24), et ce n’est que plus
tard que nous avons remarqué que cette grande valeur était due a un seul outlier a 3.8¢. La séparation
entre les deux composantes du systéme étant tres petite (4 mas), Gaia et Hipparcos observent donc
le mouvement du photocentre, lui aussi petit. Le RUWE dans les données EDR3 (RUWEgpgrs = 1.50),
indique aussi un signal assez faible.

Pour ce systeme, un ajustement des vitesses radiales de la primaire et de la secondaire ainsi que
des positions relatives a été effectué par Halbwachs et al. [2016]. Apres avoir effectué le méme ajuste-
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ment avec BINARYS et obtenu des résultats similaires, j’ai ajouté les IAD2 d’Hipparcos et la solution
Gaia, sans que cela ne change quoi que ce soit aux parametres orbitaux et masses dynamiques ajus-
tées : les courbes de vitesses radiales sont donc sans étonnement les observations qui contraignent le
mieux le systeme, et les données d’astrométrie n’apportent aucune information complémentaire.

Cette étoile, bien que non concluante, a permis néanmoins de mettre en place nos fonctions (elle
faisait partie des premieres a utiliser BINARYS) et aussi de mettre en place une premiere collaboration
en interférométrie. Elle m’a permis aussi de prendre en main les données d’'une SB2 et d’'implémenter
leur cas dans BINARYS.

4.1.2 HIP 11231

Ce systéme, étudié dans Le Bouquin et al. [2011], se trouve dans I'annexe DMSA-O de la réduction
originale, c’est-a-dire qu’elle possede une solution orbitale. Dans la nouvelle réduction, sa solution
a 5 parametres indique donc un grand F2 (F2=10.36). Au moment de son étude, le RUWE de eDR3
était grand (17.16) et nous avions identifié que cette étoile serait une bonne candidate pour DR3 et
en effet, cette étoile a une solution orbitale dans DR3. La faible différence de magnitude du couple
(dH = 1.7+ 0.2 en bande H, proche-infrarouge) combinée a une orbite du photocentre trés petite
(a(l){IP = 5.6 mas, a(]))Rg‘ = 6.5 mas) fait d’elle un couple ou il est difficile d’ajuster a la fois le rapport
de masse et la différence de magnitude, méme avec les données de transits. C’est pourquoi il faut
rajouter I'observation correspondant a la différence de magnitude du systéme a I'ajustement des TD
de lanouvelle réduction combinées a la solution NSS. Le F2 de 'ajustement des TD reste grand (F2=9),
un indice de la possible présence d’'un troisieme compagnon au systeme.

4.1.3 HD 150136

Ce systeme (HIP 81702), étudié par Le Bouquin et al. [2017] et faisant partie de 'annexe DMSA-
C d’'Hipparcos est connue pour étre un systeme triple dont les composantes sont de type spectral O.
Apreés avoir récupéré les données d'imagerie directe et les vitesses radiales réduites (une vitesse radiale
pour le systeme interne et une pour la troisitme composante du systéme), on a pu vérifier que 'on
convergeait bien sur les résultats énoncés dans I'article Le Bouquin et al. [2017].

Malheureusement, dans I'entéte des Données de Transit, il est indiqué qu'’il existe une autre étoile
qui a pollué les données, mais qui posséde un identifiant différent : HD 150135 (HIP 81696). Cette
étoile se situe plus loin que la tertiaire du systéme mentionné dans I'article Le Bouquin et al. [2017],
puisque elle se situe a 9 as. Cette étoile a sa propre solution astrométrique, et, bien qu’ayant une
parallaxe compatible avec HIP 81702, ce qui prouve qu’elles sont tres probablement membres toutes
les deux de 'amas NGC 6193 (d=1.16 kpc), elles ne forment pas un systeme : elles ont donc 2 solutions
astrométriques distinctes, donnant lieu a des mouvements propres différents.

4.1.4 HD 168137

Ce systeme, étudié dans I'article Le Bouquin et al. [2017], est un systeme binaire dont les compo-
santes possedent le méme type spectral (O), rendant le systeme difficilement observable en vitesse
radiale. Ce systeme est dans I’annexe DMSA-C d'Hipparcos et posséde une seule entrée dans le cata-
logue (un seul identifiant Hipparcos), mais la composante qui a impacté les données de transits de
HD 168137 se trouve a 2 as (cette étoile est aussi résolue dans EDR3). La composante observée par
interférométrie, elle, se situe a environ 10 mas de la primaire : la composante observée par Hipparcos
et Gaia n’est donc pas la méme. Celle-ci et HD 168137 font d’ailleurs surement toutes les deux parties
de 'amas NGC 6611 (d=1.8 kpc), et a la vue de leur séparation et de leur distance, il est peu probable
qu’elles forment un systeme physique.
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4.2 Quelques étoiles suivies en vitesses radiales

Les candidates suivantes ont toutes été proposées par X.Delfosse et L.Mignon, et sont des objets
pour lesquels une dérive a été observée en vitesses radiales.

4.2.1 Gl270

Ce systéme a été suivi par I'instrument SOPHIE pendant 10 ans, durant lesquels on observe une
dérive en vitesse radiale d’environ 1 km/s. La solution a 5 parametres Hipparcos a un F2 qui vaut -0.53,
tandis que dans EDR3 le RUWE vaut 1.8, avec plus d'un pic détecté dans 18% des transits. Aucune
détection n’a été faite en imagerie directe (Jodar et al. 2013), indiquant un compagnon proche de
I'étoile et peu lumineux.

Pour ce systeme, 'ajustement des données d’astrométrie absolue (IAD2 et EDR3) avec les vitesses
radiales disponibles n'a pas permis d’aboutir a I'établissement d'une solution orbitale, par manque
de signal relatif a la binarité dans les données utilisées.

4.2.2 Gl1844

Le systéme Gl 844 a été suivi par 'instrument SOPHIE sur 4 ans, et une dérive existe dans les

données de vitesses radiales d’environ 1 km/s sur cette méme période. De plus, 5 points en imagerie
directe couvrant la moitié de I'orbite sont disponibles (Mann et al. 2019). La solution a 5 parametres
Hipparcos a un F2 valant 2.59 et la solution astrométrique fournie par EDR3 est une solution a 2 para-
metres, avec plus d'un pic détecté dans 49% des transits : on ne peut donc pas utiliser les parametres
fournis par Gaia pour I'étude de ce systéme.
Pour ce systeme la différence de magnitude prédite par le WDS est trés petite (ma = 11.30 et mp =
11.60), menant a une estimation du rapport de masse qui doit étre proche de 1, pour une séparation
d’environ 300 mas. Cependant, I'ajustement des vitesses radiales combiné a 'imagerie directe ainsi
qu’aux TD2 meéne a une estimation du rapport de masse trés petite (q=0.05). En faisant un ajustement
uniquement sur 'imagerie directe et les TD2, il est possible d’avoir un rapport de masse proche de 1
pour ce systeme, cependant la solution ajustée se trouve alors tres loin des observations en vitesses
radiales. Cette différence reste encore a ce jour sans réponse.

4.2.3 GI310

Le systeme Gl 310 a été suivi en vitesse radiale par I'instrument SOPHIE pendant 6 ans, durant
lesquels on observe une dérive en vitesse radiale d’environ 2 km/s. De plus, 9 positions relatives rele-
vées pendant 18 ans et couvrant plus de la moitié de 1'orbite sont disponibles (Mann et al. 2019). La
solution a 5 parametres de la nouvelle réduction Hipparcos a un F2 valant 1.98. Dans EDR3, le RUWE
vaut 13 et plus d'un pic ont été observés dans 56% des observations. Sont aussi disponibles une in-
formation sur les masses des composantes du systeme : M; = 0.64M; et My = 0.36M, (Belikov, 1995),
ainsi qu’'une information sur les magnitudes : ma =9.3 et mp = 12.1 fournies par le WDS.

Pour ce systeme, 'ajustement de I'imagerie directe avec les TD2 permet de déterminer des valeurs de
masse pour la primaire et la secondaire compatibles avec celles obtenues par ajustement des vitesses
radiales avec 'imagerie directe. Cet ajustement, une fois représenté sur les vitesses radiales laisse pen-
ser, par la vue des résidus, que les vitesses radiales ont été perturbées par une troisieme composante.

4.2.4 Gl4001

Ce systeme a été étudié en vitesses radiales par I'instrument HARPS entre 2008 et 2013. Les don-
nées ne couvrent pas uniformément |'orbite, causant une mauvaise contrainte de la demi-amplitude
K;. La masse de la secondaire était alors mal connue, les vitesses radiales seules ne permettant pas
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de contraindre I'inclinaison. Du c6té de ’astrométrie absolue, dans la nouvelle réduction Hipparcos,
le F2 indique du signal exploitable (F2=5.33) pour un ajustement a 5 parametres. Une accélération
avait d’ailleurs été détectée dans la réduction originale, indiquant que la binarité avait en effet affecté
Hipparcos. Le RUWE de Gaia EDR3 vaut 13 indiquant aussi un signal non photométrique (pas de dé-
tection de pics multiples) exploitable. Pour ce systeme je n’ai pas trouvé de données complémentaires
en imagerie directe.

Pour I'étude de ce systeme, j'ai effectué I'ajustement des IAD2 d’Hipparcos avec les vitesses ra-
diales et les parametres astrométriques EDR3, en fixant la valeur de la primaire a M; = 0.635M¢ (Mann
et al. 2015), et en explorant un large espace des parametres. Cet ajustement permet de conclure sur
un systeme faiblement incliné (i = 10°), treés excentrique (e = 0.7), et avec une composante de masse
M, = 0.267M,,. La combinaison des vitesses radiales avec les données d’astrométrie absolue et notam-
mentl'ajout de!’observation EDR3 (qui améliore la convergence en comparaison avec |'utilisation des
IAD2 seules, ceci étant expliqué par la période du systéme, 20 ans, de I'ordre de la durée qui sépare
les missions Hipparcos et Gaia), permet d’arriver a une bonne conclusion sur les parametres orbi-
taux et astrométriques pour ce systeme. Cependant, la masse de la primaire devant tout de méme étre
bien connue pour faire I'ajustement, il serait tres intéressant de refaire cette étude avec des positions
relatives. De plus, depuis le dernier ajustement, de nouvelles vitesses radiales provenant d'un autre
programme d’observation HARPS sont disponibles, et méme si leur ajout nécessite encore quelques
discussions, elles devraient étre en mesure de contraindre encore un peu plus les parameétres de ce
systeme.

5 Comparaison de la méthode utilisant 'anomalie du mouvement propre
et BINARYS

Les deux systémes qui suivent ont été étudiés dans le but de comparer BINARYS avec 'utilisation
de 'anomalie du mouvement propre. La premieére provient de la bibliographie (GJ 758, section 5.1) et
la deuxieme provient d'une de nos collaborations (HD 167665, section 5.2).

5.1 GJ758

Pour ce systeme (HIP 95319), sont disponibles 4 mesures de positions relatives montrant une dé-
rive et 630 mesures de vitesses radiales (trés bruitées) montrant aussi une dérive sur 18 ans, et pro-
venant de 3 instruments différents. Le F2 d’Hipparcos (solution a 5 parametres) et RUWE de EDR3
indiquent que le systéme se comporte bien comme une étoile simple (F2 = —0.10, RUWE = 0.98). Ce
systeme a été étudié par Bowler et al. [2018] avec I'ajustement des vitesses radiales et de 'imagerie
directe (RV+DI), puis par Calissendorff and Janson [2018] qui a analysé la compatibilité des résultats
de Bowler et al. [2018] avec 'anomalie de mouvement propre Hipparcos-Gaia. Enfin, il y a I'ajuste-
ment de Brandt et al. [2019], qui combine les vitesses radiales et 'imagerie directe avec I'accéleration
entre Hipparcos et Gaia (RV+DI+ayg), en utilisant une combinaison linéaire des résultats provenant
des deux réductions Hipparcos.

Dans I'article de Calissendorff and Janson [2018], c’est 'anomalie du mouvement propre entre la

réduction originale d'Hipparcos et Gaia DR2, a défaut du mouvement propre entre la nouvelle réduc-
tion Hipparcos et Gaia DR2, qui était la plus compatible avec les résultats provenant de I'ajustement
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des vitesses radiales et astrométrie relative, déterminés par Bowler et al. [2018]. Cette conclusion sem-
blant étrange, il était intéressant de tester avec BINARYS I'ajustement des IAD avec les données de la
réduction EDR3 de Gaia. De plus, I'ajustement de Brandt et al. [2019] permet une meilleure contrainte
de la masse du compagnon et de I'inclinaison que Bowler et al. [2018], mais les autres parameétres sont
moins bien contraints et différents par rapport a ceux déterminés par Bowler et al. [2018], comme on
peut le voir dans la table 4.1 ci dessous :

| Plyears] ap [mas] i[°] e M; Mol M, [Myyp]

. 21 170 12 0.07 0.022 19
RV+DI : Bowler et al. [2018] 9675 1340%,°  28%.5  0.58F)71  0.9677075 4277

RV+DI+apg : Brandtetal. [2019] | 190%3)  2100+400 52*¢  0.260+0.11  0.94%0)7  37.9%14

TABLEAU 4.1 - Comparaison des ajustements de Bowler et al. [2018] et Brandt et al. [2019] pour I’étude de GJ 758.

L'ajustement par BINARYS des IAD de la nouvelle réduction, des 5 parametres provenant de EDR3
et des observations complémentaires en imagerie direct et vitesse radiale, en partant des solutions
orbitales provenant des ajustements précédents et en effectuant une exploration de I'espace des para-
metres plus large autour de ces solutions, n’a pas permis de converger vers une solution astrométrique
et orbitale en accord avec toutes les observations.

5.2 HD 167665

Le systeme HD 167665 (HIP 89620) a été choisi parmi les études présentées par A-L.Maire lors
d’une réunion d’équipe. Cette étoile fera bientdt I'objet d'un article, Maire [2022], actuellement en
préparation. Cette source a été choisie car elle remplissait les conditions que nous attendions pour
faire une comparaison de I'utilisation de I'anomalie du mouvement propre avec les données com-
pletes par BINARYS, a savoir : une étoile pas trop proche (®gprs = 32.40+0.09 mas), avec des données
complémentaires qui contraignent bien le systeme, dont les données Hipparcos seules ne contiennent
pas de signal et dont les données Gaia en contiennent peu, et ol1 a priori tout le signal provient de la
combinaison des deux missions, mais ol seul les anomalies de mouvements propres ont été utilisées
jusqu’a présent.

Les données utilisées pour cette étude sont 4 jeux de vitesses radiales couvrant 22 ans d’observa-
tion et faisant intervenir en tout 102 mesures. Les données proviennent des instruments CORALIE et
HIRES. Les données de CORALIE correspondent a plusieurs versions de I'instruments : 98, 07 et 14
(dates de modifications). Trois observations d’'imagerie directe sont aussi disponibles : deux points
fournies par GRAVITY et un point fourni par SPHERE. Hipparcos fournit une solution a 5 parametres
pour ce systeme, avec un F2 de 0.94, ce qui indique que la solution simple décrit trés bien a elle seule le
mouvement observé. Gaia EDR3 fournit aussi une solution a 5 parametres dont le RUWE est de 1.80 :
la solution simple n’est donc pas la meilleure solution pour cet objet, méme si l'effet du mouvement
réflexe reste faible. Le taux de pics multiples dans Gaia EDR3 est nul ce qui indique qu'aucun flux
supplémentaire n’a impacté les données. Les anomalies de mouvement propre et accélérations entre
Hipparcos et EDR3 sont fournies par Kervella et al. [2022] et Brandt [2021].
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La solution qui a été choisie comme point de départ pour TMB ne comprend qu’une information
sur la période (12 ans), 'eccentricité (0.33), I'inclinaison (56°), et la demi amplitude K; des vitesses ra-
diales (K; = 0.6095 km/s) provenant du catalogue SB9 (Pourbaix et al. 2004). La période, I’eccentricité
etl'inclinaison proviennent d'un précédent ajustement effectué par A-L.Maire combinant les vitesses
radiales et les points d’'imagerie directe présentés plus haut, avec les anomalies de mouvement propre
publiées par Brandt [2018]. La masse choisie pour la primaire est de 1.14 My, (Sahlmann et al. [2011]),
et cette valeur fait 'hypothese d'une métallicité proche ou égale a celle du Soleil (Table 2 : Sahlmann
etal. 2011, Table 2 et 3 : Kervella et al. 2022). On peut néanmoins remarquer que les valeurs de métalli-
cité pour la primaire sont assez différentes suivant les études, pouvant aller jusqu’a -0.27. L'estimation
donnée par Valenti and Fischer [2005], [Fe/H]=-0.17 £0.03, est la seule mesure répertoriée dans PAS-
TEL (Soubiran et al. 2016) dont I'incertitude est disponible : cette valeur de métallicité mene a une
estimation de la masse de la primaire de 1.06 + 0.05M,. La masse de la primaire n'étant pas bien dé-
terminée, cet argument ne pourra pas étre utilisé comme validation de notre méthode par rapport a
l'utilisation de I'anomalie de mouvement propre.

Pour I'étude de HD 167665, j’ai effectué un ajustement des vitesses radiales et des données d'ima-
gerie directe (ajustement 1), puis j’ai rajouté les IAD de la nouvelle réduction (la différence de ma-
gnitude entre les 2 composantes est assez grande pour permettre leur utilisation) et la solution as-
trométrique fournie par EDR3 (ajustement 2). La comparaison des ajustements 1 et 2 permettra ainsi
d’étudier la contrainte apportée par I'astrométrie absolue. Pour les deux ajustements, j'ai ajusté 3 off-
sets en vitesses radiales par rapport a la version 07 de I'instrument CORALIE, prise comme référence
(choix arbitraire). Un jitter en vitesses radiales est aussi ajusté une premiere fois grace au MCMC avant
d’étre fixé pendant I'utilisation de TMB. J’ai aussi enlevé un outlier dans les données intermédiaires
(repéré par son erreur sur 'abscisse résiduelle négative), en prenant soin de m’assurer que cette me-
sure était aussi un outlier (situé au dela de 30) de la nouvelle solution pour 'ajustement 2.

Les parameétres ajustés sont présentés dans les tables 4.2 et 4.3 et les ajustements des observations
ainsi que les résidus sont présentés dans les figures 4.3, 4.4 et 4.5.

10

New IAD

-10 0

1990.5 1991.0 19915 1992.0 19925 1993.0

Year

FIGURE 4.3 — Nouvelles abscisses résiduelles par rapport a la solution astrométrique compléte présentée dans
les tables 4.2 et 4.3, pour I'ajustement 2. F2]¥F = 0.96.
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FIGURE 4.4 - Visualisation de 1000 orbites parmi 10000 solutions du MCMC (cf figure A.4), sur la figure de
gauche, provenant de I'ajustement 2 de HD 167665. La solution déterminée par TMB est tracée en pointillés
verts et les résidus des observations par rapport a cette solution sont représentés sur la figure de droite. Les
parametres astrométriques et orbitaux correspondant sont présentés dans les tableaux 4.2 et 4.3
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FIGURE 4.5 - Visualisation de 1000 courbes de vitesses radiales parmi 10000 solutions du MCMC (cf figure A.4),
sur la figure de gauche, provenant de I'ajustement 2 de HD 167665. La solution déterminée par TMB est tracée
en pointillés verts, et les résidus des observations par rapport a cette solution sont représentés sur la figure de
droite. Les parametres astrométriques et orbitaux correspondant sont présentés dans les tableaux 4.2 et 4.3.

Pour comparer 'utilisation de BINARYS avec celle de 'anomalie de mouvement propre, on com-
pare les conséquences de l'ajout de I'information portée par Hipparcos et Gaia dans chacune des
méthode.

Pour cela, les résultats déterminés par A.-L.Maire dans le cas de I'ajustement de I'imagerie di-
recte et des vitesses radiales (ajustement 1 : DI+RV+parallaxe=®gpg3) et de 'ajustement de I'imagerie
directe, des vitesses radiales et de I'anomalie du mouvement propre (ajustement 2 : DI+RV+PM,, +
parallaxe = ®gpr3) sont présentés dans la table 4.4. Ces ajustements utilisent le code MCMC présenté
dans Maire et al. [2020a].
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Orbital P Tp a; e w2 i Q RVO M; M,
parameters Years (J2000) (a.w) (deg) (deg) (deg) km/s Mo Mjup

1:DI+RV+®gpgs | 12.13+0.01 9775  0.280 70003  0.337%090% 441104 571 2161  -0.060 £0.003 1.07+0.03  60.1*37

2:DI+RV+H+G | 1214+0.02 540811 0.273+0.002 0.340 +0.004 43.8*J7 58.9+0.8 218.170J -0.060+0.004 1.11+0.03 60.0 0.9

TABLEAU 4.2 — Parametres orbitaux de HD 167665 déterminés par BINARYS pour les ajustements 1 et 2.

Astrometric « 0 0} Mo VS
parameters (deg + mas) (deg + mas) (mas) (mas/yrs) (mas/yrs)

2 :DI+RV+H+G | 274.3486028 +0.4 -28.2886062 +0.2 32.388 +0.095 136.32 £0.02 -148.06 +£0.01

TABLEAU 4.3 — Parametres astrométriques de HD 167665 déterminés par BINARYS pour I'ajustement 2.

Orbital P Tp a e w2 i Q RVO M, M,
parameters Years (J2000) (a.u) (deg) (deg) (deg) km/s Mo Mjup
1: DI+RV+®gpR3 12125000 5409.2*5%  0.287*0{01  0.335:0.003 44.6+05 54.8+1.0 213309 -0.07437000%  1.03£0.03 60.3+0.8
2: DI+RV+PM sranaiziz+ @gpra | 12.12+0.01  5409.9 79 0.287 10003 0.335+0.003 44.6 £0.5 54.7+1.0 2133109 -0.0743 £0.0021 1.03+0.03 60.3 +0.8

TABLEAU 4.4 — Parametres orbitaux de HD 167665 déterminés par A.-L.Maire pour les ajustements 1 et 2. Les
vitesses radiales de Cor98 ont été prises pour référence et un jitter est ajusté pour chaque survey en vitesses
radiales.

On remarque que les masses de la primaire et de la secondaire (M; = 1.03 £ 0.03M; et M, =
60.3f8:§M@) restent inchangées lorsque I'on ajoute I'anomalie de mouvement propre entre Hippar-
cos et Gaia. Cela indique donc que seul I'ajout des données completes fournies par Hipparcos et Gaia
apporte de I'information.

Ce systéme est donc un bon exemple pour motiver I'utilisation des données completes Hipparcos
et Gaia, méme sil’étude d'un cas ol la différence entre les deux méthodes serait encore plus flagrante
serait appréciée.
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Chapitre 5

Conclusion et perspectives

Ces 3 années de théses aboutissent sur la présentation de 1'outil BINARYS (orBIt determiNAtion
with Absolute and Relative astrometRY and Spectroscopy) a la communauté scientifique au travers de
l'article Leclerc et al. [2022], et 1a publication de 'outil (https://gricad-gitlab.univ-grenobl
e-alpes.fr/ipag-public/gaia/binarys). Ce nouvel outil, qui combine rigoureusement les don-
nées Hipparcos et Gaia avec des données complémentaires d’astrométrie relative et de spectroscopie,
fait suite au précédent outil HORB développé par EArenou (Arenou 2001) qui combinait les données
d’Hipparcos avec d’autres observations.

J’ai présenté dans ce manuscrit les données utilisées durant ma thése (cf chapitre 2), en insistant
sur l'utilisation des données Hipparcos, et en particulier les données de transits de cette mission (cf
section 1.7). Ces données, peu utilisées a ce jour (et jamais utilisées dans le cas des données de tran-
sits de lanouvelle réduction, van Leeuwen 2007) sont essentielles pour I’étude des binaires ot les deux
membres contribuent en flux. La prise en compte de ces données par I’outil était un des objectifs prin-
cipaux de ma these, avec aussi la détection et résolution des probléemes qui leur étaient associés, et
enfin la syntheése de leur utilisation.

J’ai aussi présenté la méthode utilisée pour combiner les données provenant d’'Hipparcos et Gaia,
de méme que le fonctionnement et I'utilisation de BINARYS (cf chapitre 3).

Enfin, dans le chapitre 4 j’ai appliqué cette méthode pour plusieurs systemes, en essayant d’uti-
liser différents modes de fonctionnement de BINARYS. Ces études faisaient aussi partie des objectifs
de la these, servant a la fois de validation du code mais aussi de motivation pour son utilisation.

Dans ce cadre j'ai donc effectué la recherche puis I'étude d'une candidate pour qui les membres,
participant tous deux en flux, n’avaient pas été résolus par Hipparcos mais I’avaient été par Gaia. Cet
objet, HIP 88745, figure dans l'article Leclerc et al. [2022], et son étude constitue une autre objectif
rempli de la these, puisqu’elle aura permis de montrer que I'on pouvait accéder a des masses dyna-
miques pour un tel systeme en utilisant uniquement des données d’astrométrie absolue : en combi-
nant Hipparcos et Gaia.

Les données de transits d’'Hipparcos auront aussi permis 1’'étude de GJ 2060 (Leclerc et al. 2022),
une binaire pour laquelle la contrainte Hipparcos n’avait pas pu étre utilisée jusqu’a maintenant a
cause du flux provenant de la secondaire impactant ses données.

J’ai aussi étudié le systeme Gl 494 (Leclerc et al. 2022), pour qui la masse dynamique du com-
pagnon (une naine brune), a pu étre déterminé pour la premiére fois avec BINARYS en utilisant les
données intermédiaires Hipparcos, 'observation Gaia et des observations en astrométrie relative.

Tester un outil, c’est aussi le comparer avec ce qui se fait déja : c’est en ce but que j’ai cherché a
comparer la méthode de 'anomalie du mouvement propre, consistant a comparer les mouvements
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propres et positions déterminées a deux instants (ici les époques d’observations par Hipparcos et
Gaia), avec |'outil BINARYS qui lui prend en compte I'intégralité des observations disponibles. Pour
cela j'ai regardé deux systémes : GJ 758 et HD 167665. L'étude de GJ 758 (cf section 5.1 du chapitre
4) aura montré que I'ajustement par BINARYS ne converge pas convenablement a cause du faible si-
gnal présent dans les données, ce qui est en accord avec I'incohérence des résultats sur I'utilisation de
I’anomalie du mouvement propre. L'étude de HD 167665 (cf section 5.2 du chapitre 4) aura quand a
elle montré que BINARYS apporte bien une meilleure contrainte sur les masses par rapport a I'utilisa-
tion de I'anomalie du mouvement propre.

Etapres...

Loutils BINARYS a encore de beaux jours a vivre devant lui considérant ses applications et aussi
ses futures améliorations.

Dans les applications de BINARYS on retrouve en premier lieu celles qui n'ont pas pu étre effec-
tuées durant la these, avec par exemple la ré-étude d’échantillons d’étoiles avec les données transit de
la nouvelle réduction, comme celui de Martin et al. [1997c], étudié grace aux données intermédiaires
de la réduction originale et tenant compte de 'Hippacentre, ou celui de Sderhjelm [1999] étudié
grace aux données de transits de la réduction originale. Il est aussi possible de continuer I'explora-
tion du catalogue INT4 a la recherche d’autres candidates a étudier avec avec les données de transits
Hipparcos, et qui auraient été résolues par Gaia.

Enfin, la suite logique de cette these est 'étude des NSS de Gaia DR3 avec I'ajout de la contrainte
Hipparcos, leur prise en compte par BINARYS ayant déja commencé a étre implémentée par C.Babusiaux.
Les NSS de Gaia, déja prometteuses (Gaia Collaboration 2022), vont donc désormais pouvoir profiter
de la contrainte observationnelle Hipparcos, et permettre notamment I’étude de 2566 solutions orbi-
tales du catalogue NSS. A titre de comparaison, parmi ces 2566 candidates, seulement 57 d’entre elles
ont eu une solution orbitale déterminée par Hipparcos (dont HIP 11231, section 4.1.2 du chapitre 4).

Des améliorations du code sont aussi en cours comme la gestion des systémes triples (Lagrange
et al. 2020) et il sera aussi bientét possible de prendre en compte les étoiles proches, en propageant
rigoureusement la solution astrométrique du barycentre du systeme tout au long de la période sur
laquelle Gaia a effectué ses observations. Enfin, le code devra aussi étre capable de gérer les étoiles
qui se trouvent en amas (cf HD 150136 en section 4.1.3 et HD 168137 en section 4.1.4 du chapitre
4), et pour qui la lumiére d'un membre de cet amas ne faisant pas partie du systeme physique a pu
contaminer les données de transits Hipparcos.

Le motde la fin.

La mission Hipparcos fut une réussite et Gaia son successeur suit le méme chemin. Cependant, la
mission Hipparcos elle-méme n’a failli pas voir le jour, et son succeés repose entierement sur le travail
acharné de personnes tres impliquées dans la mission. C’est pourquoi, avant de continuer a parier
sur de nouvelles missions astrométriques il est essentiel de finir d’exploiter les observations dispo-
nibles, et surtout, de préserver les connaissances sur leur exploitation, cette thése ayant contribué a
cet objectif.
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FIGURE 5.1 —Illustration : Hipparcos et Gaia, acteurs principaux du Grand Cabaret Céleste.
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ABSTRACT

Context. Orbital motion in binary and planetary systems is the main source of precise stellar and planetary mass measurements, and
joint analysis of data from multiple observational methods can both lift degeneracies and improve precision.

Aims. We set out to measure the masses of individual stars in binary systems using all the information brought by the Hipparcos and
Gaia absolute astrometric missions.

Methods. We present BINARYS, a tool which uses the Hipparcos and Gaia absolute astrometric data and combines it with relative
astrometry and/or radial velocity measurements to determine the orbit of a binary system. It rigorously combines the Hipparcos and
Gaia data (here EDR3), and it can use the Hipparcos Transit Data as needed for binaries where Hipparcos detect significant flux from
the secondary component. It also support the case where Gaia resolved the system, giving an astrometric solution for both components.
Results. We determine model-independent individual masses for the first time for three systems: the two mature binaries Gl 494

(M; = 0.584 + 0.003M, and M, = 87 + 1M},,) and HIP 88745 (M, = 0.96 + 0.02M, and M, = 0.60*092M,), and the younger AB

—-0.01

Dor member GJ 2060 (M, = 0.60*%% M, and M, = 0.45*2%M,). The latter provides a rare test of evolutionary model predictions at

0.05 -0.05

young ages in the low stellar-mass range and sets a lower age limit of 100 Myr for the moving group.

Key words. astrometry, binaries: general, Stars: low-mass, Brown Dwarfs

1. Introduction

The study of binaries is a constantly expanding field of research
and the combination of multiple observational methods for their
characterization is frequently used because it allows to determine
directly the masses of each component. Absolute astrometry has
a very long history as a method to identify and study invisible
stellar, and more recently planetary, companions to stars. It has
however up to now been applicable to fairly small samples. The
ongoing Gaia mission (Gaia Collaboration et al. 2016b) repre-
sents, in this respect as in many others, a game changer, and
is expected to astrometrically detect thousands of planets and
stellar companions. Its epoch data, however, will only become
available with the 4" Gaia data release !. Until then, the data of
Gaia predecessor Hipparcos (ESA 1997) provide a very valuable
test-bed, since both missions similarly obtain astrometry along a
single direction. Moreover, combining Hipparcos and Gaia data
extends the time base of the measurements to over three decades,
which will always be essential for longer period binaries.
Several methods have already been used to mine the mul-
tiplicity information brought by the combination of Hipparcos
and Gaia. The earliest has been comparison of the "short-term"
proper motions returned by both missions against the "long-
term" proper motion derived from the difference between the
Hipparcos and Gaia positions (see Kervella et al. 2019, for a

! https://www.cosmos.esa.int/web/gaia/release

review of this method). This produced both astrometric accelera-
tion catalogues (Brandt 2018; Kervella et al. 2019; Brandt 2021;
Kervella et al. 2022) and statistical rough companion mass de-
terminations (Kervella et al. 2019). More recently, Brandt et al.
(2021b) and Brandt et al. (2021a) developed tools that adjust
Gaia (Brandt et al. 2021b) information together with respec-
tively radial velocities and relative astrometric data (Brandt et al.
2021b), and Hipparcos Intermediate Astrometric Data (IAD,
ESA 1997, Vol. 1, Sect. 2.8). Much earlier, Soderhjelm (1999)
combined the raw Hipparcos data, called Transit Data (TD, ESA
1997, Vol. 1, Sect. 2.9), from the original Hipparcos reduction
(ESA 1997) with ground-based observations to adjust orbital el-
ements, but no attempt has to date been made to combine those
with Gaia information.

BINARYS (orBIt determiNAtion with Absolute and Relative
astrometRY and Spectroscopy) is our new tool and adjusts to-
gether: the residual abscissae from Hipparcos data (IAD or TD),
the astrometric parameters available from Gaia, and complemen-
tary observations from relative astrometry and radial velocity.
BINARYS uses a gradient descent method implementing auto-
matic differentiation thanks to the R package TMB (Kristensen
et al. 2016), and it rigorously uses the information from Hippar-
cos and Gaia with minimal assumptions or simplifications.

In the following we first present in Sect.2 the data classes
used by BINARYS, and then in Sect.3 the tool itself as well as
its limits and validation. In Sect.4, we illustrate the capabilities
of BINARYS with 3 systems: Gl 494 where we combine rela-
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tive astrometry with the Hipparcos IAD and Gaia data, GJ 2060
which we analyse with relative astrometry and Hipparcos TD,
and HIP 88745 where we combine Hipparcos TD with Gaia re-
solved observations.

2. The data
2.1. Hipparcos

The Hipparcos mission (ESA 1997) operated from 1989 to 1993.
The satellite scanned the sky continuously along great circles,
and projected the image of pre-selected stars through an alterna-
tively transparent and opaque grid with grid step s = 1207.4 mas
which modulated their light. The one-dimensional (1D) posi-
tion of the object along the scanning great circle is thus encoded
into the observed phase of the corresponding quasi-periodic sig-
nal. Each star was observed during multiple satellite transits and
the observations are published as residual abscissae (noted Av),
which are the difference between the observed position of the
star and the predicted position along the scanning circle for the
published best model of the star. Two data reductions are avail-
able: the original reduction (ESA 1997) and the new reduction
(van Leeuwen 2007). The tool can handle both reductions, but
in the following sections we will only use data from the new
reduction.

The residual abscissae are published in the Intermediate As-
trometric Data (IAD)? and can be used when the observed object
is a point-source for Hipparcos. When the object instead is a re-
solved binary or multiple system, the observed phase no longer
measures its photocentre, but instead something specific to the
Hipparcos scanning grid method and which has been dubbed the
Hippacentre (Martin et al. 1997). Using only the IAD, it is possi-
ble to use the Hippacentre to constrain the mass and the intensity
ratio of the components, as shown by Martin et al. (1997). How-
ever, the transit Data (TD) contains the full signal modulation
parameters and therefore provide more constraints on the Hip-
parcos observations of a resolved system (Quist & Lindegren
1999). Séderhjelm (1999) pioneered the usage of the TD to de-
rive masses of visual binaries. While in the original Hipparcos
solution only a third of the sources have their TD provided, in
the reduction of van Leeuwen (2007) the TDs are available for
all Hipparcos stars.

Those TD are extracted by the Java Tool® from the Hippar-
cos calibrated raw data. The new reduction did not re-process the
photometric signal which should then be retrieved in the original
reduction Epoch Photometric Annex and Extension (accessible
via ESASKky legacy TAP query ). Some transits do not have pho-

2 https://www.cosmos.esa.int/documents/532822/6470227/
ResRec_JavaTool_2014.zip. We note that Brandt et al. (2021a)
found an issue on the IAD which is that the astrometric solutions
obtained from them are not exactly the same as the published ones
when the number of observations NOB is lower than the number of
residual records NRES. We confirm this issue but it does not seem to
be due to data corruption as we do not find repeated sequences for the
along-scan errors described in Brandt et al. (2021a).

We checked that no source studied here is affected.

3 https://www.cosmos.esa.int/web/Hipparcos/
interactive-data-access. An ASCII version of the TD are
in preparation as well as an update of the tool to retrieve those data.
The TD files provided in the DVD suffer for some stars from a factor 10
issue on the 85 and associated error and should therefore not be used.

4 https://www.cosmos.esa.int/web/esdc/
esasky-catalogues: hipparcosl.hip_ep
hipparcosl.hip_ep_e.

and
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tometric information available in the original reduction and we
ignore those transits in our code.

For the original reduction, BINARYS can handle either the
IAD, which list the residual abscissae relative to the published
S-parameters astrometric model, or the TD for which we apply
the method described in Quist & Lindegren (1999). For the new
reduction, the residual abscissae are given relative to the model
used for each star, which need not be the 5-parameters model.
BINARYS only uses the IAD when the solution for the star is a
5-parameters solution, and reverts to using the TDs when it was
analysed with a different model.’

2.2. Gaia EDR3

The Gaia mission (Gaia Collaboration et al. 2016b) started ob-
serving in 2014 and is ongoing. The observation principle of
Gaia is similar to Hipparcos, except that the satellite records
small images rather than a periodically modulated signal. The
raw data are not available yet and the different data releases to
date (DR1: Gaia Collaboration et al. 2016a, DR2: Gaia Collab-
oration et al. 2018 and EDR3: Gaia Collaboration et al. 2021)
only provide the 2 or 5 astrometric parameters that best match
the observations, without taking into account a possible multi-
plicity. Multiplicity will be taken into account for the first time
in the forthcoming DR3 release.

The scanning law of the satellite, which contains the pointing
direction and the scanning angle as a function of time, is also
published® and provides the conditions under which a given star
was observed.

Before using the Gaia data, we also examine ancillary infor-
mation such as the ruwe (Renormalised Unit Weight Error) and
the multi peak flag (ipd_frac_multi_peak) present in EDR3
(Lindegren et al. 2021b). The ruwe evaluates the quality of the
5S-parameter solution, and a value above 1.4 indicates that the
published solution may not describe the object well (Lindegren
2018). The multi-peak flag indicates the percentage of the win-
dows used for the astrometric processing of the source which
contain a double peak, and a high value is evidence of flux con-
tamination. For us to use the Gaia data, the signal must originate
from the source alone, since accounting for flux contamination
would require a model of the line spread function fitting which
is not published at this point. When Gaia does not fully resolve
the system and the secondary contributes non negligible light,
we cannot use the Gaia data, which corresponds to separations
between 9 mas and 0.27” depending on the magnitude difference
(Lindegren 2022). For smaller separations the photocentre can
be used. If Gaia fully resolves the system and gives a separate
solution for each component, then BINARYS can use those so-
lutions, even when they are just 2-parameter solutions which ig-
nore parallax and proper motion. Analysis of partially resolved
systems with non negligible light from companions will have to
wait for more detailed Gaia data, which will become available in
the DR4 release.

To combine Gaia and Hipparcos data, we have to bring them
into the same reference frame. We somewhat arbitrarily chose
to convert the Gaia positions and proper motions to the Hip-
parcos proper motion reference frame (Lindegren et al. 2018,

> Note that a small difference between the IAD and TD abscissae
residuals are present due to the different handling of 85 (see Sect.3.3):
AvaD = AVSTD — 11.5356 ;.

® https://gea.esac.esa.int/archive/documentation/
GEDR3/Gaia_archive/chap_datamodel/sec_dm_auxiliary_
tables/ssec_dm_commanded_scan_law.html
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Brandt 2018, Kervella et al. 2019). As a consequence, the as-
trometric parameters which BINARYS adjusts to the data are in
the Hipparcos reference frame at epoch: HIP¢pocn = J1991.25.

The rotation to be used for Gaia EDR3 is Qgy = [%E] =

[_((39('1)1;2(3)0] mas yr~' (Fabricius et al. 2021), and the transformed

Gaia astrometric parameters are given by:
Guew | = [ @

(G ] =51+ A~ Q6n Acn

Haho | — T Ho®

b ] = i 1+ A~ Qo

Honew

)]

with @* = @ cosd, g = pe cosd and the polar to Cartesian
coordinates transformation matrix:

— | cosasind sinasind —cosd
A= [ —sina cos @ 0 ] (2)

and with Agy the difference between the Gaia (EDR3¢pocn, =
J2016) and HIPgp.c, epochs. Similarly, we correct for the par-

allax zero point difference: @,e,, = @ — @*/*, with wzhg; =
—0.068 mas (Fabricius et al. 2021) after applying the Gaia EDR3
parallax correction proposed by Lindegren et al. (2021a). The
uncertainties on the 5 astrometric parameters are inflated accord-
ing to the parallax error under-estimation factor derived by El-
Badry et al. (2021).

2.3. Relative astrometry

Relative astrometry data can originate from either direct imaging
or interferometric observations and it consists of relative posi-
tions of the components at one or several epochs. The inputs for
BINARYS are the date of the observation and the relative posi-
tion of the two components in @ and ¢ direction (¢ and 1) with
their associated uncertainties (o¢ and o).

When the relative positions are published as a separation and
position angle (p and #) and unless the publication includes a full
covariance matrix, we adopt as covariance matrix Xg;:

_ T _ o, cor(p,0) _ [ siné pcoso
Zfﬁ =J- Epe S ZPH - [cor(;;,é)) oy ] J = [cos(—) —psin@]

3

with J the Jacobian of the polar to Cartesian transformation and
cor(p, 8) assumed null.

2.4. Radial velocity

The radial velocity inputs contain the date of the observation, the
radial velocity (RV), its uncertainty, and optionally a code for the
instrument which was used. The latter is needed when the radial
velocity inputs were obtained with multiple instruments, and al-
lows to adjust offsets to account for RV zero point differences. A
jitter can also be added, either to increase the instrument noise or
to take into account an un-modelled stellar variability. The radial
velocities can be adjusted for either the primary or the secondary
stars, allowing to handle both single-lined and double-lined bi-
naries.

3. Method: combination of absolute astrometry with
relative astrometry and radial velocity

In the following we describe how BINARYS estimates the or-
bital (OP) and astrometric (AP) parameters of a binary system.

The adjusted OP are expressed using the Campbell elements
Oop = {P, T[’f’,al,e, i, w1, Q, X}, where X can be either {a,;} or
{M,}. P is the period in years, T[’fl defines the epoch of one
periastron, counted from J2000.0 in units of the orbital period
(Tp(J2000) = TI’,"I P). a; and ap; are the semi major axis of re-
spectively the orbit of the primary and the relative orbit, in au.
e is the eccentricity, and i is the inclination of the orbital plane
to the tangent plane of the sky, oriented with the convention that
0 < i < 90° for a direct (defined by an increasing positional
angle that is counted positive from north towards east direction)
apparent motion and 90 < i < 180° for a retrograde apparent
motion. w; is the argument of periastron of the primary, counted
from the ascending node and in the direction of the motion. The
argument of periastron of the secondary is linked with that of the
primary by w, = w + . Q is the position angle of the ascending
node, with the conventions used in Hipparcos and Gaia: it is the
position angle, counted counterclockwise from the ¢ direction,
of the intersection of the orbital and tangent planes. When ra-
dial velocities are available and resolve the ambiguity between
the two nodes, Q corresponds to the node where the primary
star recedes from the observer; otherwise, we arbitrarily impose
0 < Q < 180°. Finally, M, is the mass of the primary in units
of solar masses. When combining absolute astrometry with rel-
ative astrometry, fitting a,; is a natural choice while combining
absolute astrometry with radial velocities is easier using M|, pa-
rameter which has the advantage of having spectroscopic and/or
photometric estimates. Both parameters lead in practice to the
mass ratio information g = M, /M through the equations:

3

a 1
Mi(1+q) = % and ay = ar(l + (—]) 4)

To handle the photocentre motion, BINARYS also adjusts the

fractional luminosit = L2 The adjusted astrometric pa-
y o+h J p

rameters are the usual 6,p = {a@, 0, @, o+, Us}-

3.1. Adjustment of relative astrometry data

For a given observation time ¢, the positions of the primary (1)
and secondary (2) stars, relative to the barycentre and along the
a and ¢ direction (¢ and 1), are computed as:

&1 = D(cos(v + wy) sinQ + sin(v + wy) cos Q cos i)
n1 = D (cos(v + w;) cos Q — sin(v + wy) sin Q cos i)

D
& = — (cos(v + wy) sin Q + sin(v + w,) cos Q cos i) ®)
q
D . . .
12 = — (cos(v + wy) cos Q — sin(v + w;) sin L cos 7)
q

with the polar coordinates of the primary on its orbit D =

ary fe’c‘iy and v the true anomaly. v is related to the eccentric
anomaly E through

v l+e E
tan = = tan — 6
M2 NT= M2 ©
and E is obtained by numerically solving Kepler’s equation
2n(t-T,)/P=E —esinE @)

over 10 iterations (Heintz 1978). The relative positions between
the two stars, in au units, are obtained by differencing as A =
& — &) and An = 1, — 11, and converted to angular separations
by multiplying with the parallax (which is one of the astromet-
ric parameters). We finally compute the residuals between the
computed and observed relative positions.
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3.2. Adjustment of radial velocity data

To predict the radial velocity, we first calculate from the orbital
parameters the semi amplitude K (km/s) of the radial velocity
signal as, for the primary and secondary:

K =C ap sini
1=C————
PV1 —¢e?
p ®)
1
K, = —
q

with C = 29.78525 km/s (= 35224 ) and AU the astronom-

ical unit in kilometres. The predicted radial velocity for a given
epoch is then, for the primary and the secondary:

RV, = RVy + K| [cos(v + w1) + ecos wi ]
RV, = RVy + K> [cos(u + wy) + e cos wa ]

(C))

with RV the radial velocity of the barycentre to be adjusted. The
predicted radial velocity is then compared to the observed radial
velocity data.

3.3. Adjustment of Hipparcos data

To predict the residual abscissae Av and compare them to the
observed ones, we first have, at each observing epoch, to project
the separation of the two stars on the Hipparcos scanning grid,
for the orientation of the grid at that epoch. The separation of
the components along @ and ¢ are the A¢ and An calculated in
Sect. 3.1. To project them on the grid, we resort to the partial
derivatives of the abscissa against the 5 astrometric parameters

59_;] with a; = {a, 6, @, ty+, 45}, which are:

o cos o sin
_—= . — =81 M
8(}’ w 9 66 lp 9

0
=cosy AT ; Fo_ siny AT
s

4
= = Wfactor
ow (10)

%
a:uoz*
with ¢ the position angle of the scanning direction, @ fcor the
parallax factor (ESA 1997, Eq. 1.2.26) and AT the observation
epoch relative to HIP,,,,. Those are available in the IAD

and the TD of the new Hipparcos reduction, while the original
reduction directly provides the 5 partial derivatives.

For each transit and for a given set of orbital parameters 6pp,
the projected separation p, on the scanning direction is:

(an

We then calculate ¢, the projected separation in units of the Hip-
parcos grid step:

{=2mp,/s.

Finally, we calculate Avg, the position shift along the scan-
ning direction due to the binary motion:

pp = (62— &) cosy + (p — 1) sinyr

(12)

¢s
Avg = i Bp,
with B the fractional mass, or in other words the mass 0{4 the
secondary divided by the total mass of the system B = 7, +2Mz’
and the phase ¢ = atan2(8sind,1 — 8 + Bcos{) where B is
the fractional luminosity 8 = (1 + 100%*mmr)~1 For a detailed
explanation of those steps, see Martin et al. (1997) who used the
function Angle(x, y), equivalent to atan2(y, x). If the flux of the

(13)
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secondary is negligible, 8 becomes zero and the Avp shifts are
purely from the reflex orbit of the primary star. If the secondary
star contributes light but the separation stays small compared to
the grid step, the orbit is that of the photocentre.

We then calculate Av by applying the partial derivatives to
the difference between the 5 adjusted astrometric parameters

(64p) and the 5 published reference astrometric parameters (Q’A\p):

a5, 0
a?Al))_V

5
Av = Avp + Z(a?*‘” —a) o
j

=1

(14)

These new computed residuals are then compared to the
observed ones for each transit.

When neither the secondary flux nor the separation is neg-
ligible, we include in the adjustment 3 additional observational
quantities available in the Hipparcos transit data (van Leeuwen
2007), B4, Bs, and HycHpc = Hpae — Hpac. Ba and Bs de-
scribe the amplitude and the phase of the second harmonic of the
grid-modulated signal and are closely related to an interferomet-
ric visibility measured at the corresponding angular frequency.
Hpy. and Hp,. are magnitudes (in the Hp Hipparcos spectral
bandpass) evaluated from, respectively, the unmodulated DC and
the modulated AC components of the Hipparcos transit signal.
These three observable quantities can be computed from the ad-
justable parameters as:

Ba =1+ +r?)(2cosl +cos20) + r)/nf
Bs = (r—r?) (2sind - sin2)/nf

HucHpe = -2.5 loglo(ﬂl +2rcos +r¥/(1+ r))

with r the ratio of the secondary and primary luminosities, which

can be written as r = 8/(1 — 8), and nf = (1 +2rcos{ + r2)3/2.

The uncertainties on Av are modified according to the
amplitude of the first harmonic of the modulated signal, which
for a binary is decreased from its point-source value by a
factor f,, = (1 +r)/+/1 +2rcos{ +r2. When comparing the
computed and observed Av, we consequently have to increase
the measurements errors o, by the factor f,.

15)

When one of the components is variable, we adjust one value
of the fractional luminosity 8 for each epoch rather than one
common value. § is then calculated as § = 11, with r = 1
when the primary is variable, and r = r, when the secondary is

variable:

-1
r = (i 10704 Hpac—Hpac) _ 1)
Bo (16)

U 004 tpuTp) _

T 1-B

with By and Hp,. respectively the mean fractional luminosity
and total magnitude (van Leeuwen 2007).

r

3.4. Adjustment of Gaia data

The Gaia observations also constrain the astrometric and orbital
information but, despite the impressive size of the Gaia DR3
non-single star catalogue (Gaia Collaboration et al. 2022), for
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the majority of the systems, we only have access to the set of 5
astrometric parameters as those systems were not yet treated as
binaries by Gaia DR3. For those systems, the Gaia orbital infor-
mation is therefore encoded in the bias of the 5 published astro-
metric parameters away from their true barycentric values. We
therefore proceed by computing what Gaia would have observed
for a given set of orbital and barycentric astrometric parameters
and comparing to the 5 "effective" astrometric parameters pub-
lished in the [E]DR3 catalogue.

To do that, we start by propagating the astrometric parame-
ters of the barycentre to the mean epoch of Gaia DR3. For nearby
stars, that transformation must take the radial velocity into ac-
count (ESA 1997: Sect. 1.5). Perspective acceleration during the
Hipparcos and Gaia observations, only needed for the closest
stars, are not yet taken into account. We then retrieve from the
published Gaia scanning law the epochs when one of the two
Gaia fields of view passed over the target of interest, as well as
the scanning angle  for each of those epochs. We assume in
the following that all those epochs have contributed to the Gaia
solution.

We proceed to compute, for each epoch, the orbital motion
projected along the Gaia scanning direction. When Gaia does
not resolve the system, that motion is that of the photocentre.
If instead Gaia resolved the system and gives separate solutions
for the two components, we compute individual offsets for the
primary and the secondary stars. The positions relative to the
barycentre for the photocentre (0), the primary (1) and the sec-
ondary (2) projected along the Gaia scanning direction are re-
spectively:

Avg’o =((& - &) cosyy + (m2 —m) siny) (B - B)

Avg’] =& cosy +my siny 17)

Avg’2 =& cosy +mp siny

The first equation in Eq. 17 for Gaia (also writable as Avg’o =
(B — B) pp) is similar to Eq. 13 for Hipparcos except that the
extra complication in the Hipparcos formulation comes from the
fact that Eq. 13 corresponds to the Hippacentre, instead of the
photocentre, due to the signal modulation (Martin et al. 1997).
From those abscissa residuals along the Gaia scanning direction
for each observing epoch and the astrometric parameters propa-
gated to the mean Gaia epoch APY, we estimate the 5 astromet-
ric parameters that Gaia would have observed AP® and compare
those with the published parameters:
APY = AP§ + X (18)
with X the variation in astrometric parameters that reflects the
residuals due to the binarity. It is obtained by solving the linear
equation: R = D-X, with R the matrix of residuals Avg and D the
matrix of partial derivatives (van Leeuwen & Evans 1998, Sect.
3.1). The partial derivative along-scan @ sqcor 1S computed us-
ing the position of the system on the sky, the observation epoch
and the corresponding scanning angle, as well as the orbit of the
Earth (ESA 1997, Eq. 1.2.26). For targets where Gaia published
only positions and no proper motion and parallax, we nonethe-
less compute all 5 astrometric parameters and then discard the
parallax and the proper motion. In the Gaia processing, a Galac-
tic prior information is added to provide more realistic uncer-
tainties, which is not needed to mimic here.

3.5. TMB: source code, options and limitations of the tool

TMB (Template Model Builder,Kristensen et al. 2016) is an open
source R package designed to quickly and robustly adjust non-
linear models with large number of parameters. The R code calls
functions from a user-provided C++ file that compute the like-
lihoods, which we make available 7. To briefly explore the un-
certainties and degeneracies of the parameters, we post-process
the TMB results with a short MCMC run using the compan-
ion R package tmbstan (Monnahan & Kristensen 2018). In the
present paper the orbits are well constrained and a single short
MCMC chain of 3000 iterations of which we discard the first
1500 as warm-up iterations has been found to be enough to reach
convergence.

To help TMB converge, we adopt starting values from the
literature whenever available. For previously unstudied systems,
we explore a large range of starting values and often initially fix
some parameters to plausible values (e.g. starting with a circular
orbit or fixing the primary mass). When adjusting to Hipparcos
transit data, good starting values for the astrometric parameters
that already take into account a preliminary orbit greatly help.
An option to ignore f, for the first few iterations can also help
to quickly obtain starting values for the astrometric parameters.
When adjusting for a radial velocity jitter, its value is best de-
termined through a MCMC run and then set fixed when running
TMB, because MCMC is less disturbed by jitter than gradient
descent algorithms. When the flux ratio of the two stars is avail-
able, whether from Gaia or from ancillary observations through
similar filters, it can enter the adjustment as an observation with
its uncertainty.

The TMB adjustment works for well constrained orbit but
needs enough data. The tool takes into account the system’s per-
spective acceleration between the Hipparcos and Gaia epochs,
but not along the Gaia mission as needed for very nearby and/or
fast moving stars. Also, for stars identified by Hipparcos with a
component solution, it can happen that the light that has contam-
inated the data does not come from a companion of the system
but from another star as it can happen in clusters. Both issues are
matter for future developments.

3.6. The evaluation of the solution

We evaluate each adjustment through its goodness of fit F2 (Wil-
son & Hilferty 1931), which asymptotically follows a Gaussian
distribution and which is defined as:

Ok|(xa) ", 2 _,
2 k 9k

with k& the number of degrees of freedom (the number of
observations minus the number of adjusted parameters) and y2,
the sum of the y? contributions of the individual observational

methods. To be qualified as good, the adjustment must have F2
below 3.

F2 = 19)

To test the improvement of our solution on the Hipparcos
data, we compute, as in Hipparcos, an F2 using only the y? con-
tribution associated with the residual abscissa (with their uncer-
tainties increased by the f., multiplicative factor described in the
Sect.3.3), and the number of parameters adjusted for the pub-
lished solution. For the global F2 of our adjustments, S, 85 and
HycHpc also contribute to the Hipparcos y?.

7 https://gricad-gitlab.univ-grenoble-alpes.fr/
ipag-public/gaia/binarys
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4. Orbital study of benchmark systems

We choose for illustration below three binary systems which use
different data type combinations and which also provide inter-
esting astrophysical results. The Gl 494 system tests the combi-
nation of Hipparcos IAD with Gaia astrometric parameters and
relative astrometry, GJ 2060 tests the combination of Hipparcos
TD with relative astrometry (including a new GRAVITY obser-
vation, Table 1), and HIP 88745 tests the combination of Hip-
parcos TD with Gaia resolved observation. For these three stars,
radial velocity data are also available but were not included in
the adjustment: we only used them as an independent check of
the results of the adjustments.

4.1. Gl 494: Hipparcos Intermediate Astrometric Data, Gaia
and direct imaging

The GI 494 (HIP 63510, Ross 458) system around a M star con-
tains a close binary which was first detected astrometrically by
Heintz (1994) and then resolved with adaptive-optics imaging
(Beuzit et al. 2004; Mann et al. 2019; Bowler et al. 2020), as
well as possibly a common proper motion planetary mass T-
dwarf (Gl 494c) at a projected 1200 au (Goldman et al. 2010 and
Scholz 2010). We study the inner pair using 16 relative positions
compiled by Bowler et al. (2020) and obtained with adaptive op-
tics imagers PUEO on CFHT, NACO on the VLT, and NIRC2 on
the Keck telescope, which cover the binary orbit well. 65 radial
velocity measurements from the HIRES spectrograph are also
available (Tal-Or et al. 2019), but they are highly impacted by
the intrinsic variability of the magnetically active primary star:
we only use them for validation purposes as well as to identify
which of the two nodes of the orbit is the ascending one.

The K band contrast (Amg = 4.27+0.02, Mann et al. (2019))
and the much redder spectrum of the late-M secondary guarantee
that the secondary star contributes negligible light in the Hippar-
cos and Gaia observing bands; we will consequently neglect any
light from the secondary in the following. The Gaia EDR3 infor-
mation is indeed compatible with an unresolved source: while
the ruwe value is a very high 4.19, the multi peak rate is low, and
the Gaia signal is thus compatible with the reflex motion of only
one luminous star. We can therefore safely use the published as-
trometric parameters as representing the average motion of the
primary during the first 34 months of the Gaia mission. The so-
lution published in the original reduction of Hipparcos includes
an acceleration (7-parameters solution) and the F2 goodness of
fit for the 5-parameters solution in the New Reduction of Hip-
parcos is 2.32, meaning that the reflex motion was already de-
tected by Hipparcos itself. Kervella et al. (2019) also detected a
proper motion anomaly, therefore finding signal in the Hipparcos
to Gaia difference.

We adjusted the orbital and astrometric parameters to the rel-
ative astrometric data, to the five Gaia astrometric parameters,
and to the Hipparcos residual abscissae extracted from the IAD
of the new reduction, using the orbital parameters of Mann et al.
(2019) as starting values for TMB. Figure 1 represents the rel-
ative astrometric observations together with the best orbit ob-
tained with TMB, as well as 1500 MCMC orbit samples to illus-
trate the uncertainy. Figure 2 shows that this adjusted orbit also
matches the (unused) radial velocity measurements well, which
provides an independent validation. The solution (Table 2) is
also fully compatible with, but improves upon, the orbits pub-
lished by Bowler et al. (2020) and Mann et al. (2019).

The goodness of fit of the TMB best solution is F2 = 3.84,
and is dominated by two 3 o outliers amongst the relative as-
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Table 1. New GRAVITY point for the GJ 2060 system.

Date Aa AS
(JD-2400000) (mas) (mas)
59623.073 12741 £ 0.24 -272.68 + 0.33

trometry observations; if we remove those two, the goodness of
fit improves to F2 = 2.01. Our accounting for the reflex motion
greatly improves the match to the Hipparcos residual abscissae,
with a revised goodness of fit contribution of F2 = -0.17.

We note that, unsurprisingly for a system with both an or-
bital period that is ~3 times the length of the Hipparcos mis-
sion and a separation of several hundred milliarcseconds, and in
agreement with the proper motion anomalies previously detected
(Makarov & Kaplan 2005; Frankowski et al. 2007; Kervella
et al. 2019), the proper motion that we derive for the barycen-
tre (Table 3) differs greatly from the published Hipparcos value
(4er = —616.3 £ 1.5 mas/yr and us = —13.6 + 1.0 mas/yr) and is
in full agreement with the long-term proper motion provided in
Tycho-2 (u,» = —640.1 + 1.5 mas/yr, yus = —25.1 + 1.4 mas/yr,
Hgg et al. 2000). The revised proper motion is much less com-
patible than the Hipparcos value with the proper motion of the
proposed third component C (Table 3 of Scholz 2010), with the
x* between the proper motions of AB and of C now correspond-
ing to a p-value of 2.62 107! instead of 0.01. We conclude that
Gl 494C does not co-move with Gl 494AB and is likely not grav-
itationally bound to it.

‘We also determine, for the first time, the masses of both com-
ponents of Gl 494 purely from Newtonian physics and without
having to adopt a mass of the primary from a Mass-Luminosity
relation. Those mass values (also reported in Table 4) are M, =
0.584 + 0.003M;, and M, = 87 + 1My, leading to a total mass
for the system of M,,, = 0.667 + 0.004 M, which is in agree-
ment with a smaller uncertainty with the estimations given by
Mann et al. (2019) and Bowler et al. (2020) (M Mametal 2019)

tot
0.666 + 0.035M, and MECVeret ™ G20 — 0 66 + 0.02M,). The
individual masses we derived are in agreement with the fre-
quently used mass-luminosity relations of Delfosse et al. (2000)
and Mann et al. (2019) (Fig. 3), but the agreement is even bet-
ter with the BT-Settl isochrones (Baraffe et al. 2015) in the age
range of 150-800 Myr derived by Burgasser et al. 2010.

4.2. GJ 2060: Transit Data and direct imaging

The GJ 2060 (HIP 36349) M dwarf system is a member of the
AB Doradus moving group whose study is essential for the age
prediction of the group that is not well constrained yet (100-
150 Myr in the most recent studies: Barenfeld et al. (2013) and
Bell et al. (2015)). As such, GJ 2060 adds to the restrained list
of young tight binary systems amenable to dynamical measure-
ments. It can vet the evolutionary model predictions known to
be impacted by several uncertainties at young ages and in the
low-mass regime (see Mathieu et al. 2007, for a review).

Rodet et al. (2018) previously studied the system using di-
rect imaging and radial velocity observations. We use the 17
known relative astrometric measurements gathered from mul-
tiple imaging instruments (VLT/NaCo, astralux, Gemini/NICI,
VLT/SPHERE) (Rodet et al. 2018), and one new and higher pre-
cision one obtained with the VLTI/GRAVITY instrument (Grav-
ity Collaboration et al. 2017). The point is reported in Table 1.
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Fig. 1. Gl 494 best fitting orbit from TMB (values in Table 2) as the
green dotted line and sample orbits from the MCMC algorithm in

black. The direct imaging observations (Bowler et al. 2020) with their
associated error bars are in red.
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Fig. 3. Gl 494 masses compared to the mass-luminosity relations of
Delfosse et al. (2000), Mann et al. (2019) and the BT-Settl isochrones
(Baraffe et al. 2015).

Rodet et al. (2018) also use 10 radial velocity measurements
from FEROS, which we choose to not use since a large jitter is
present due to the stellar variability and the measurements are
impacted by the flux of the secondary (~0.25 flux ratio in the
FEROS bandpass). The spectra would ideally be reanalysed as
double-lined, but the velocities of the two components are not
well separated at any of the FEROS epochs.

Both components of the system contribute significant
flux in the Hipparcos (component solution) and Gaia
(ipd_frac_multi_peak=76) data, so we have to use the Hip-
parcos TD rather than the IAD, and it is not analysed as resolved
in Gaia EDR3 so we can not use the Gaia astrometric parame-
ters. The F2 = 2.07 in the new reduction of Hipparcos indicates,

RV (km/s)
w

g

0.0

T
2010

T T T T .
1995 2000 2005 2015 2020
Years

Fig. 2. Radial velocity behaviour of Gl 494 predicted by the adjust-
ment of the direct imaging, Hipparcos and Gaia data. The best fit orbit
from TMB (values in Table 2) is the green dotted line and sample or-
bits from the MCMC are in black. The red dots represent the radial
velocities observations with their associated error bars. The systemic
velocity of 0.59 km/s was derived from a TMB adjustment of the radial

velocities and the direct imaging data, performed for the sole purpose
of this visualization.

taking into account the flux of the secondary, a small astrometric
signal.

For this system we adjust the orbit to the relative astrometric
observations and to the TD from the new Hipparcos reduction.
The photometric variability (Messina et al. 2010) is of the same
order of magnitude as the Hipparcos photometric data noise, so
we did not consider the variability of the primary star. We use the
orbital solution of Rodet et al. (2018) as starting values for the
TMB gradient descent. A full exploration of the parameter space
was also tested leading to the same solution. The solution is rep-
resented on the direct imaging data in Fig.4. Figure 5 shows that
this solution is qualitatively consistent with the radial velocity
data, which provides an independent validation, and our orbital
parameters (Table 2) are compatible with Rodet et al. (2018)
with the same strong correlation between w ad Q (Fig. B.2). The
goodness of fit of TMB’s best solution is F2 = 2.99 and the con-
tribution to F2 of the TD is significantly better for our orbital
solution (F2 = 0.76) than the published one (F2 = 2.07).

Rodet et al. (2018) reported the total system mass from
the relative astrometry. Here we directly determine individual
dynamical masses of both companions for the first time. The
masses derived from our adjusted orbital parameters (Table 2)
are M; = 0.61 +0.06M,, M2 = 0.44+006p1 (Table 4). The frac-

—0.05
tional mass deducted is 7= = 0.42 + 0.04 and it is consistent

with the estimation of Rodet etal. 2018 (2= = 0.46 +0.10) from
the SB2 assumption using the method proposed by Montet et al.
(2015). Comparison of the masses and luminosities with stel-
lar evolution models (Appendix A) points to an age above 100
Myr, which is consistent with the most recent age estimates for
the AB Doradus moving group relying on kinematics and chem-
istry (Barenfeld et al. 2013), placement of group members on

isochrones (Bell et al. 2015), or cosmochronology (Gagné et al.
2018).
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Fig. 4. Orbits from the MCMC algorithm in black and of the best so-
lution from TMB in green dotted line for GJ2060 (values in Table 2).
The direct imaging observations with their associated error bars are in
red and the new GRAVITY point with its error bars is in light blue.

A (mas)

T
-1000

Fig. 6. Orbits of HIP 88745 adjusted to the Hipparcos and Gaia data.
The best fit TMB solution is displayed as the green dotted line (values
in Table 2, solution A), and a sampling of the MCMC solutions in
black. The direct imaging observations (in red) were not used in the
adjustment and provide an independent validation of the orbit.

4.3. HIP 88745: Hipparcos transit Data and resolved Gaia
observation

HIP 88745 is known to be a binary system with a main-sequence
F star (Hutter et al. 2019) and a circum-binary polarized debris
disk (Kennedy et al. 2012). Direct imaging studies of the system
include Heintz (1972), Abt & Willmarth (2006), Kennedy et al.
(2012), Malkov et al. (2012) and Jao et al. (2016). Soderhjelm
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Fig. 5. Radial velocity behaviour of GJ2060 predicted by the adjuste-
ment of direct imaging and Hipparcos data. The best solution from
TMB is the green dotted line (values in Table 2) and the MCMC re-
sults in black. The radial velocities observations are in red dots with
the associated error bars and with RV(=28.8 km/s (Rodet et al. 2018).
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Fig. 7. Radial velocity behaviour of HIP 88745 predicted by the ad-
justment of the Hipparcos and Gaia data. The green dotted line repre-
sents the TMB best fit solution (values in Table 2, solution A) and the
black lines the MCMC solutions. The radial velocities observations
from SBY are in red, the Gaia DR3 radial velocity in orange and the
ELODIE archive in blue. The systemic velocity of RVy= 0.40 km/s
was determined from an adjustment of the SB9 radial velocities to-
gether with TD and Gaia observations which was performed for the
sole purpose of this visualisation.

(1999) studied the system using the TD of the original Hipparcos
reduction, and it appears in his Table 4 of stars for which only
the total mass of the system could be derived.

We chose to analyse this system because it both has a compo-
nent solution in Hipparcos and was analysed as resolved in Gaia
EDR3. We therefore adjusted to the Hipparcos TD as well as to
the Gaia EDR3 astrometric parameters for the primary (5AP,4)
and secondary (2APg) components. The Hipparcos new reduc-
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tion considered the secondary flux and an astrometric accelera-
tion, but still contains a strong remaining signal (F2 = 9.77). The
ruwe value of the 5AP,4 Gaia EDR3 solution is 1.39.

Direct imaging and radial velocity data are also available for
this star: 17 relative positions from the Fourth Catalog of Inter-
ferometric Measurements of Binary Stars (Hartkopf et al. 2004)
and 19 radial velocities of the primary from SB9 Pourbaix et al.
(2004) covering a small fraction of the orbital period. To com-
plete those radial velocities, we also consider the Gaia DR3 ra-
dial velocity Katz et al. (2022) with the error inflation described
in Babusiaux et al. (2022) and two observations available in the
ELODIE archive® (Baranne et al. 1996), for which we consider a
quite arbitrary 0.3 km/s offset uncertainty, in our validation plots.

For this star we performed two adjustments, one (A) to the
absolute astrometry data from Hipparcos and Gaia, and one (AR)
that additionally uses the available relative astrometry. The (A)
adjustment tests what can be done with a pure absolute astrome-
try fit and provides parameters that are independent of the direct
imaging and radial velocity, and the (AR) adjustment provides
better constrained parameters. For both adjustments we used the
Jao et al. (2016) orbital parameters as starting values. Tables 2
and 3 present our astrometric and orbital parameters for both ad-
justments. Figures B.3 and B.4 show that, as expected, the corre-
lations are reduced by the introduction of the direct imaging data
in the fit. Figures 6 and 7 show that the orbital solution from the
pure absolute astrometric adjustment matches the direct imaging
and radial velocity data well, validating this solution. The fitted
3.81+0.02 mag contrast between the two components in the Hip-
parcos band is qualitatively consistent with the Gaia magnitude
difference of Amg = 3.406 + 0.005 mag, given the bluer Hippar-
cos passband. Our adjusted parameters are compatible with Jao
et al. (2016) within 3 o.

The global F2 of the (A) and (AR) adjustments are strongly
dominated by the Hipparcos TD, for which two 5 o outliers are
removed. The global F2 are F2 = 6.97 and 7.1 for the (A) and
(AR) adjustments respectively. The new F2 for Hipparcos are
F2 = 9.09 and 9.26 for the (A) and (AR) adjustments respec-
tively, which remain equivalent to the published F2 that took into
account an astrometric acceleration. We do not fully understand
the reason of this high score, but a third component in the system
is one possibility. One was previously listed in the Washington
Double Star Catalog Mason et al. (2001), before being classified
as a non-detection by Hutter et al. (2019). We note that both com-
ponents are listed in Gaia EDR3 with non negligible multi peak
fraction (31% and 21% for the primary and the secondary). For
the primary, those might be from transits where the secondary is
not separately detected, since the primary has 4 times as many
observations used than the secondary.

We directly determine individual dynamical masses (Table 4)
of both companions using the TD and Gaia astrometric parame-
ters of the primary and secondary. The masses derived from the
adjusted orbital parameters (Table 2) using absolute astrometry
only are M; = 1.01 = 0.04My, M, = 0.68 + 0.04M; and using
absolute astrometry and relative astrometry M; = 0.96+0.02M
and M, = 0.604:8:8%M@. These values are at around 30 from
the estimations made by Jao et al. (2016) from the SB1 mass
function and the relative and photocentre orbit, M{ao etal. 2016) _

0.89 + 0.03My and My "9 = 0.51 + 0.03M,. Figure 8
shows that our new masses are more in agreement with the PAR-
SEC isochrones (Bressan et al. 2012) for a metallicity of -0.6 dex
(see references in Jao et al. 2016) than the Jao et al. (2016)

8 http://atlas.obs-hp.fr/elodie/

Me

Mass

Fig. 8. PARSEC isochrones with [M/H]=-0.6 dex colour-coded by age
(in Gyr). The dark circles correspond to the masses derived in this work
(AR solution) while the grey squares are from Jao et al. (2016).

masses. The primary star mass would lead to an age of the sys-
tem of 5+1.3 Gyr for a -0.6 dex metallicity.

5. Discussion and conclusion

We presented our new BINARYS tool which rigorously com-
bines Hipparcos and Gaia observations of binary stars with rel-
ative astrometry and/or radial velocity observations. For sys-
tems where the secondary contributes significant light, BINA-
RYS uses the raw Hipparcos transit data.

For illustration and validation, we presented 3 systems stud-
ied with BINARYS. The adjustment of direct imaging, Hippar-
cos IAD, and Gaia EDR3 constraints the primary and secondary
masses in the Gl 494 system to M; = 0.584 + 0.003M,, and
M, = 87 + 1Myy,p. That adjustment also indicates that Gl 494C
is unlikely to co-move with Gl 494AB.

The adjustment of direct imaging and Hipparcos TD on
the AB Doradus GJ 2060AB system determines the masses

of its primary and secondary M, = 0.601'8:82M0 and M, =

0.454:8:82M®, which in turn constrains the age of the system to
older than 100 Myr, in good agreement with the most recent es-
timate of the moving group age.

Finally, the adjustment of Hipparcos TD and resolved Gaia
observations of HIP 88745 gave masses for the primary and sec-
ondary of M; = 0.96 + 0.02M and M, = 0.60%) 0> Mo, with
strong residuals in the Hipparcos TD. Those may reflect a po-
tential remaining signal in the TD, which might become usable
later with further information and which could be from a third
component.

In the future, we plan to extend BINARYS to accommodate
very nearby stars which have significant perspective acceleration
during the Gaia and Hipparcos missions, and stars in clusters,
where light from a star outside the system can contaminate Hip-
parcos observations. BINARYS is also being extended for the
study of triple system (Lagrange et al. 2020) and to take into ac-
count the new non-single solutions (NSS) that are provided by
Gaia DR3 (Gaia Collaboration et al. 2022).
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Table 2. Orbital parameters adjusted for Gl 494, GJ 2060 and HIP 887

uscript no. output

45. The parameters are estimated with TMB and their errors estimated

thanks to a MCMC. HIP 88745 using only absolute astrometry. HIP 88745“®): using absolute and relative astrometry.

OP P Tp aj € wy i Q ary AITLH]P
Years (days, J2000) (a.u) (deg) (deg) (deg) (a.u)
Gl 494 13.52 +0.02 7721 +8 0.62 jg:ggz 0.243 £0.001 336.3 +0.4 130.0 £0.1 236.7 £0.1 4.959 +0.009 X
GJ 2060 7.794 £0.008 1926 “_’Z 1.7 £0.2 0.882 fg:gg‘s‘ 169 +£3 40 +1 180 +£3 4.0 0.1 1.93 +£0.05
HIP 88745W 60 3 -803 fgg 7.3 tg:g 0.82 +0.02 285 +2 44 +2 234 +3 18.2 jg:g 3.81 +0.01
HIP 88745(4%) 56.5 +0.4 -761 t%g 6.56 £0.06 0.783 £0.003  288.8 +0.5 40.3 +0.5 229.8 fg:g 17.1 £0.1 3.81 fg:g%

Table 3. Astrometric parameters at Hipparcos reference adjusted for Gl

494, GJ 2060 and HIP 88745. The parallax takes into account the zero-

point of Hipparcos parallaxes. The parameters are estimated with TMB and the errors are estimated thanks to a MCMC. HIP 88745%: using only
absolute astrometry. HIP 88745“R); using absolute and relative astrometry.

Astrometric a 0 w Haor Us
parameters (deg + mas) (deg + mas) (mas) (mas/yr) (mas/yr)
Gl 494 195.1956345 +1  12.3757745 +0.9 86.6 +0.1 -638.63 tg:gg -24.80 +0.04
GJ 2060 112.2144281 +4  -30.2465342 +11 64 fé -126 =1 -182 5
HIP 887454 | 271.7567522 fg’ 30.5619679 j}g 63.52 fg:gg -92.5 +0.6 73.3 £0.1
HIP 887454R) | 271.7567501 £1  30.5619630 +2  63.54 +0.08  -91.7 +0.1 73.20 +0.05

Table 4. Summary of the dynamical masses adjusted in this paper for the 3 systems Gl 494, GJ 2060 and HIP 88745 (both absolute astrometry

only and absolute and relative astrometry adjustments).

\ Gl 494 GJ 2060 HIP 88745 HIP 88745
Primary mass | M; = 0.584 £ 0.003M, M; = 0.60*00°My;  M; =1.01 £0.04M; M, = 0.96 + 0.02M,,
Secondary mass M, =87 + 1My, My =045*0%M, M, =0.68+0.04My  M> = 0.60"092M,

Additionally, this tool prepares for Gaia DR4, which will
provide epoch observations. At that point, we will be able to
combine Hipparcos and the Gaia equivalent of the TD. The tool
will by then run mostly without Hipparcos constrains due to the
huge sample size difference. Although non-single solutions will
be provided by the Gaia-DPAC consortium, the combination of
Gaia with external data will have to be done on the epoch data
for an optimized solution, but also to derive solutions for sys-
tems with a too faint Gaia signal to have a full NSS solution and
to handle specific cases such as multiple systems. The fine and
accurate handling of the Gaia epoch data will be crucial for the
study of the exoplanets expected to be discovered by Gaia, up to
~70,000 for a 10 years mission (Perryman et al. 2014).
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Appendix A: Model comparison for GJ2060

Let us now use the dynamical masses obtained in Section 4.2
for the GJ2060 system to derive the age of the stars, and thus
increase the constraints on the age of its young moving group
ABDor. We retrieve from Rodet et al. (2018) the bolometric lu-
minosities L of each star. They were derived using a distance
d = 15.69 + 0.45 pc, which is compatible with the parallax that
we obtain in this work (Table 3). Since the binary is young, we
use pre-main sequence (PMS) evolutionary models from the lit-
erature to relate mass, luminosity and age.

Several evolutionary models for PMS stars rely on slightly
different physics (e.g., atmospheric models, convection effi-
ciency). We used models from Baraffe et al. (2015, hereafter
BHACI15), D’ Antona & Mazzitelli (1997, hereafter DM97), the
PARSEC model (Bressan et al. 2012), the PISA model (Tognelli
et al. 2011, 2012), the Darmouth model (Dotter et al. 2008; Fei-
den et al. 2015) and the one from Siess et al. (2000, hereafter
Siess00). When the model requires stellar parameters (hydro-
gen, helium or metal composition), we used the ones closest to
the solar abundances (as given in Asplund et al. 2009). Such hy-
potheses are consistent with the solar-like metallicity derived for
members of the ABDor moving group (McCarthy & Wilhelm
2014).

We plot the masses as a function of the system age for the
given luminosity in Figure A.1. The shade shows the uncer-
tainties associated with the error on the luminosity. Pre-main
sequence low-mass stars are more luminous than their main-
sequence counterparts, so that a given luminosity can correspond
to both a young low-mass star or an older more massive star. The
plot diverges at the main-sequence mass corresponding to the ob-
served luminosity. Indeed, the luminosity evolves on much larger
timescales when the star reaches the zero-age main-sequence (at
around 100 Myr old), so that all ages greater than 100 Myr are
roughly compatible with the main-sequence mass.

The discrepancy with the models is reduced compared to the
study of Rodet et al. (2018), due to the slightly lower masses that
we derived in this work. Our values are now compatible with
most of the models assuming the system is at least 100 Myr old.
This age agrees with recent independent estimates of the AB-
Dor moving group, arguing for its similarity with the ~120-Myr
Pleiades. However, our results are not compatible with the pre-
dictions from the SiessO0 model, and only marginally compati-
ble with the predictions from DM97.
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Fig. A.1. Primary (top) and secondary (bottom) mass of the GJ2060
system compared with mass-age relations coming from six evolutionary
models. The red vertical lines correspond to the mass estimates derived
in this work. The shades correspond to the uncertainty in the luminosi-
ties. The masses and luminosities suggest that the system is older than
100 Myr.
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Appendix B: Corner plots
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Fig. B.1. Corner plot of all the MCMC iterations for Gl 494 that shows the correlations between parameters and their density of probability
diagonally. The delta values given for the 5 astrometric parameters are given with respect to the solution published in the IAD.
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Fig. B.2. Same as Fig. B.1 for GJ 2060.
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Fig. B.3. Same as Fig. B.1 for HIP 88745 adjustment (A) using only the absolute astrometry from Hipparcos and Gaia.
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Annexe A

Annexes

1 Eléments orbitaux de Campbell

Les éléments ou parametres orbitaux d'un systéme binaire sont présentés et définis ici. La méme
notation sera ensuite gardée tout au long du manuscrit. Sur le schéma suivant est représenté 1’or-
bite de la secondaire : dans un systeme binaire, la primaire est souvent choisie comme étant la plus
brillante des deux et la secondaire comme la moins brillante. Bien souvent, la primaire est aussi la
plus massive des deux. Les deux orbitent autour d'un barycentre commun et chacune des orbites
peut étre décrit par des parametres. Sur la figure suivante sont données les définitions des angles qui
constituent ces parametres orbitaux :

corps en orbite .
AN P & . JPeriastre
£
nceud asgendant
€loigne de I'observateur) v

vers la Terre

Anomalie vraie v

Q argument du pefiastre

longitude du nceud,/*/
ascendant 7/ / "\

directioryde référence
(déclinaison + § )

inclinaison

nceud descendant
(le corps se rapproche de I'observateur)

FIGURE A.1 - Définition des parametres orbitaux. Le sens de I'orbite est indiquée par la double fleche.

Les angles qui orientent I'orbite sont donc les suivants :

— Linclinaison "i" en degrés : c’est I'angle entre le plan de I'orbite et le plan tangent au ciel (plan
de référence). Si le mouvement percu depuis la Terre est dans le sens direct (sens contraire des
aiguilles d'une montre), alors I'inclinaison de I'orbite est entre 0 et 90 degrés. Si le mouvement
percu depuis la Terre est rétrograde (sens des aiguilles d'une montre), alors I'inclinaison de I'or-
bite est entre 90 et 180 degrés. A 0 et 180 degrés, I'orbite est vue de face tandis qu’a 90 degrés elle
est vue par la tranche.
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— La longitude du nceud ascendant "Q" est I’angle mesuré (entre 0 et 360°) dans le sens direct et
dans le plan de référence entre la direction de référence (la direction des déclinaisons dans le
plan de référence) et le nceud ascendant. La définition choisie pour le nceud ascendant corres-
pondant a la convention d'Hipparcos et Gaia et désigne I’endroit ol le corps traverse le plan de
référence tout en s’éloignant de I'observateur. Cette définition du nceud varie et peut étre prise
comme I'endroit ol I'étoile traverse le plan de référence en se rapprochant de I'observateur
créant ainsi une ambiguité de 180° entre nos valeurs et celles d’autres études. Linformation sur
le mouvement de I'étoile (s’approche ou s’éloigne) est fournie par les vitesses radiales si elles
sont disponibles. Si ce n’est pas le cas, la longitude du nceud ascendant se réfere au plus petit
angle qui repere la direction de référence par rapport a la ligne des nceuds.

— ) et wy sont respectivement 'argument du périastre de la primaire et de la secondaire. Les
deux sont reliés par 'expression : w2 = w1 + 7. Wy c’est'angle (entre 0 et 360 °) dans la direction
du mouvement et dans le plan de 'orbite entre le nceud ascendant et le périastre qui désigne le
point sur I'orbite ol1 le corps orbitant est au plus proche du barycentre.

Tous ces angles sont en degrés dans la suite et ont les mémes définitions que dans les mission
astrométriques Hipparcos et Gaia. Un autre angle présent sur la figure, c’est 'anomalie vraie qui prédit
la position d'un objet au cours du temps. Son calcul est présenté en annexe 3.

D’autres parameétres physiques décrivent I'orbite :

— La période "P" de I'orbite qui sera toujours évoquée en années julienne dans la suite (1 année
julienne = 365.25 jours).

— Le temps au périastre "T," qui correspond au moment ol I'objet se trouve au plus proche du
barycentre. Ce temps est en jours par rapport au 1 er Janvier 2000 (J2000).

— Leccentricité "e" de I'orbite, comprise entre 0 et 1.

— Les demis grand axes des ellipses représentant les orbites de la primaire (a,), de la secondaire
(ay), et de I'orbite relative ay; = a; + a; en seconde d’arc noté as.

Les éléments présentés ici sont appelés les éléments de Campbell. Cependant il existe une autre
facon de caractériser une orbite : en utilisant les éléments de Thiele-Ines présentés en Annexe 2 et qui
sont ceux qui sont utilisés dans le cadre des études de binaires et exoplanetes par Gaia.

2 Elements orbitaux de Thiele-Innes

On peut aussi utiliser les éléments elliptiques de Thiele-Innes (Popovi¢ and Pavlovi¢ 1995) a la
place des éléments de Campbell. Ces éléments sont ceux déterminés par Gaia dans le cas des Non-
Single-Stars (NSS, Gaia Collaboration 2022). Ils sont au nombre de 4 (A, B, F et G) et ont 'avantage
d’aider a prédire le déplacement du photocentre en a et § (cf équation A.2) de maniere linéaire :

A =agy x (coswcosQ —sinwsin{2cosi)
B = ay x (coswsinQ + sinw cos{2cos i) A1)
F=—ag % (sinwcos{+ coswsin{cosi) '

G=—ag x (sinwsinQ — coswcos{2cosi)

avec ap le demi grand axe de 'orbite du photocentre. On retrouve la démonstration de la méthode de
Thiele (améliorée par S.Arend) ici : Dommanget [2000].

II
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Déplacement du photocentre avec les éléments de Thiele-Innes :

A = (BX+GY)

(A.2)
A8y = AX + FY

avecX =cosE—e, Y=Vv1—-e2sinE, et AO(S = Aag x cos(d).

3 Calcul de 'anomalie vraie et excentrique

Lanomalie vraie v est I'angle qui repére la position au cours du temps d'un corps en orbite par
rapport au périastre. Il se calcule :

1+ E
v:2><tan_1( l—Z Xtan(g)) (A.3)

avec E I'anomalie excentrique, que 'on trouve en résolvant I'équation de Kepler dont la démonstra-
tion se trouve en Annexe 4 :
E =Kepler(e, M) (A.4)

et M I'anomalie moyenne M = 2?“ (t—Tp) calculée pour un temps ¢ et le temps au périastre T,. L'équa-
tion de Kepler n’a pas de solution analytique. Une solution simple et rapide pour la résoudre consiste
en une résolution numérique sur une dizaine d’itérations :

. e?sin(2M)
E=M+esin(M) + T

M—-E + esin(E)
1—-ecos(E)

(A.5)
E=E+

4 Léquation de Kepler

On considere une orbite elliptique de foyer F; et F» et un objet O en orbite sur cette ellipse. A
tp, le point &2 qui correspond a la position du périastre sur I'orbite elliptique, est a la fois sur 'orbite
elliptique et I'orbite circulaire. Au temps ¢, le point &2 ayant évolué sur |'orbite circulaire est repéré par
la position Q, tandis que sur I'orbite elliptique celui-ci se trouve au point O. Le point O’ correspond
a la projection du point O sur l'orbite circulaire. Sur une orbite circulaire, un corps qui tourne en
rotation uniforme a un moyen mouvement n = 2%‘ avec P ici la période orbitale du systéme. L'angle
M qui repere la position du point Q sur le cercle évolue au cours du temps avec la relation suivante :
M = n x (t — tp). M est appelé I'anomalie moyenne. L'angle E est I'angle vu depuis le centre C entre
le périastre &2 et O’, la projection de O. Cet angle est appelé 'anomalie excentrique. U'angle v est
I'anomalie vraie, qui repére la position de 'objet O sur I'ellipse. Sur la figure, a est le demi grand axe
de I'ellipse, et b est le demi petit axe.

La surface d'une ellipse vaut S = mab et d’aprés la deuxieme loi de Kepler (loi des aires), I'aire qui
est balayée par le segment x a un instant t vaut :

-1y

Sy =mab x (A.6)

L'aire balayée par le segment x’ dans le cercle est plus grande que celle balayée par le segment x dans
I'ellipse. La relation entre les deux aires est la suivante :
b
S,=—xSy (A7)
a

11
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periastre

orbite elliptique

cercle auxiliaire (orbite circulaire)

FIGURE A.2 — Démonstration calcul de I’anomalie vraie.

On remarque que l'aire S,/ est la différence entre 'aire balayée par le segment a sur le cercle et I'aire
du triangle F,CO'. La surface balayée par le rayon a vaux:

L
Sa:Exa xE (A.8)
Et la surface du triangle F, CO’ vaut :
1
SFTC_G’ = Ea x a x e x sin(E) (A.9)
On a ainsi : )
S =35 a® x (E — esin(E)) (A.10)
On adonc au final : b1
Sy =— x = x a® x (E—esin(E)) (A.11)
a 2
Si on met en égalité cette nouvelle équation avec 'équation A.6 ona:
t—ty ab
nab—2 = ZZ(E - esin(E))
P 2

o ‘ (A.12)
?(t— tp) = E — esin(E)

Dans le membre de gauche, on reconnait la formule de M, 'anomalie moyenne. On a ainsi I’équation
de Kepler, qui lie 'anomalie moyenne et 'anomalie excentrique :

M = n(t-ty) =E —esin(E) (A.13)

1\Y
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5 Mouvement astrométrique a 5 parametres

Mis en équation, le mouvement d’une étoile dans le ciel s’écrit la facon suivante, en coordonnées
équatoriales et au cours du temps :

of =" + pg (6 — to) + fa®
8; =8+ s (t; — to) + f5®

Avec : les positions a* = a x cos(d) et 6 a 'époque fy, les mouvements propres (p; et () ramenés a
la méme époque, ¢; I'époque a laquelle on veut prédire la nouvelle position de I'étoile, f les facteurs
parallactiques et ® la parallaxe.

Cette équation fait I'hypothése d'un observateur terrestre et d'un mouvement de I’étoile par rap-
port au systeme solaire. De plus, cette équation ne prend pas en compte I'effet de la troisieme com-
posante de la vitesse de I'objet : la vitesse radiale. La méthode rigoureuse pour propager la position
et aussi la solution astrométrique d'un objet au cours du temps est décrite dans la section 1.5.5 du
volume 1 d’Hipparcos (ESA 1997).

Calcul des facteurs parallactiques

Les facteurs parallactiques permettent une estimation de la trajectoire d'une étoile vue par un ob-
servateur terrestre. Ce facteur fait intervenir la hauteur de I’étoile par rapport a I’écliptique, puisque
la parallaxe d’'une étoile est vue depuis la Terre sur son orbite autour du Soleil a 6 mois d’écart, une
étoile située vers le pdle de I'écliptique aura une orbite circulaire et de plus en plus aplatie en arrivant
au niveau du plan. Cela a un impact sur la forme de la trajectoire de I'étoile qui aura plus au moins
une forme de "tire bouchon".

Jo =10 x (cos(e) x cos(a) x sin(L) —sin(a) x cos(L))

A.14
fs = ro x ([sin(€) x cos(8) — cos(€) x sin(a) x sin(8)] x sin(L) — cos(a) x sin(d) x cos(L)) ( :

avec:

ro=1—excos(g+ ] + in(2
0 '(g exsm((‘q) eqs xsin(2g)) A15)
L=a+e; xsin(g)+e3xsin(2g)

avec:
8 =(8o+ &1 X lday) (A.16)
taay = 365.25 x (fp — 2000.0) (A.17)
a=(ay+ ap x tday) (A.18)

avec:

— €=23.45229444 — 0.4684 * (fy — 1900.0)/3600°, 'obliquité de I'orbite terrestre.

— e=0.016709 est I'excentricité de I'orbite terrestre.

— ey=2e,e3= %ez, ey = %ez

— ap =280.458 et a; =0.98560911
— 8o =357.528 et g1 = 0.98560028
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6 Pointing (Hipparcos)

- i ~ - .
/ E \ I /d__,.___‘_\ e AN
2 / i \ g / N B \
B i \ ST TN / \o \
S . V= N\ : )
: . 7 ®
™ f : \ s . . Ay [ A ) /
& / : \ [ " e ) \ \ e
/ : \_ \ s ) \ S—
— H - \ ] e
i 1 --:II 1 II IIII 1 _:"_ \ ,/ "-\-\_\___-'/
" o
adial Distance (arcsec) - \.x__'___/. .
(a) (c) T (e)
90 per cent 50 per cent
o P ‘b //-_F_EH\_
. - S o f'_'_\_"‘-\-.\. / Y
RN b ~ / A J—
/ O L ' \ - .
’f A i B\ Y i / N\
/ ® , o\ A / \
: . ) H B H 30 arcs Vi | 'J
\ 1 \ A . N s
! H \ e I " / L]
k s N . — B
AN Ao ‘-.\ - e l \'\ /
. ey o . /
(b) S @ - () S~

FIGURE A.3 — Réponse du détecteur. Le point noir et gris représentent le transit d'une étoile dans le champ de
vue. Le grand cercle représente le champ de vue, centré sur les coordonnées du point de référence. Source :
Volume 1 Hipparcos, Figure 1.4.1, ESA [1997]

Sur la figure A.3, les significations des schémas sont les suivantes :

— a:réponse du détecteur en intensité pour un transit d’'étoile simple dans le champ de vue.

— b : cas d'une étoile seule transitant dans le champ de vue. L'étoile est globalement bien centrée
dans le champ de vue, aux incertitudes d’attitude du satellite pres.

— c:systeme double séparé de quelques secondes d’arc. Le systeme est toujours plutdt bien centré
au centre du champ de vue. Les données fournies sont encore fiables.

— d : systéeme double dont la séparation est de I'ordre de la taille du champ de vue et dont I'une
des composantes se trouve parfois en dehors du champ de vue pendant un transit. Les données
fournies peuvent donc étre perturbées.

— e : systeme dont les composantes sont trop éloignées 'une de 'autre pour qu’elles ne soient
vu par un seul pointing, mais trop proches pour que la lumiere de 'une n'impacte pas l'autre.
Les systemes comme c¢a sont appelés systeme a deux pointings, et les données des deux sont
réduites ensemble. Il peut arriver que 1’étoile qui a pollué par sa lumiére ne soit pas une com-
posante physique du systeéme (trés souvent le cas lorsque I'on étudie des étoiles en amas).

— f:systeme dont les composantes sont suffisamment éloignées pour que chacune ait son propre
pointing associé. Ces cas sont traités par Hipparcos comme deux étoiles simples dont chacune
a une solution associée.
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7 Corner plot : étude de HD 165667

mas mas mas/yrs mas/yrs

FIGURE A.4 — Résultat du MCMC pour I'ajustement de I'imagerie directe, des vitesses radiales, des données
intermédiaires Hipparcos et de la solution astrométrique Gaia EDR3 (ajustement 2) de HD 165667.
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8 BINARYS: format des fichiers d’entrée

Les vitesses radiales de la primaire et de la secondaire :

%Primary radial velocity

doVr: primary radial velocity data in input or not (1 or 0)

Vr: radial velocities of the primary in km/s

sigVr: radial velocity errors of the primary (1 sigma) in km/s

timeVr: observing time in Julian days from 12000

VrEpoch: indicates different surveys - empty if all the same survey - up to 4
surveys: VrEpoch = 1,2,3 or 4

example: for 3 different surveys, VrEpoch = 1 for the first survey and
VrEpoch = 2 for the second and VrEpoch = 3 for the third.

This allows 2 offsets to be adjusted (2//1 and 3//1) with VrEpoch = 1 the
reference epoch.

%Secondary radial velocity

doVr2: secondary radial velocity data in input or not (1 or 0)

Vr2: radial velocity of the secondary in km/s

sigVr2: radial velocity errors of the secondary (1 sigma) in km/s

timeVr2: observing time in Julian days from J2000

VrEpoch2: indicates different surveys - empty if all the same survey - up to 4
surveys : VrEpoch = 1,2,3 or 4

exemple: for 3 different survey, VrEpoch2 = 1 for the first survey and
VrEpoch2 = 2 for the second and VrEpoch2 = 3 for the third.

This allows 2 offsets to be adjusted (2//1 and 3//1) with VrEpoch2 = 1 the
reference epoch.

Lastrométrie relative :

%Relative astrometry

doDI: relative astrometry data in input or not (1 or 0)

ksi21l: relative position (secondary with respect to the primary) in RA
direction, in mas

eta2l: relative position (secondary with respect to the primary) in DE
direction, in mas

sigksi: errors (1 sigma) on the relative position

(secondary with respect to the primary) in RA direction, in mas
sigeta: errors (1 sigma) on the relative position

(secondary with respect to the primary) in DE direction, in mas
corksieta2l: correlation between ksi2l and eta2l

timeDI: observing time in Julian days from J2000

La solution Hipparcos publiée :

In the Hipparcos solution published:

Sra: ra in deg

Sdec: dec in deg

Splx: plx in mas

Smualpha: proper motion in ra in mas/yrs
Smudelta: proper motion in dec in mas/yrs

VIII
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Les IAD1, IAD2, TD2:

%Common for IAD and TD2:

Ares: residual abscissas in mas

Asig: errors on residual abscissas in mas

Hp: magnitude in Hipparcos band derived from the unmodulated part of the
signal intensity (available in Epoch Photometry Annex)

%Hipparcos intermediate astrometric data (IAD) - same input for original (1997)
and new (2007) reductions

doIAD: Hipparcos IAD in input or not (1 or 0)

dpra nu: partial derivatives referred to ra

dpdec_nu: partial derivatives referred to dec

dppi nu: partial derivatives referred to parallax

dpmura nu: partial derivatives referred to proper motion in ra

dpmudec nu: partial derivatives referred to proper motion in dec

epoch: epoch in Julian Years with respect to Hipparcos reference epoch 1991.25

HipP1xZeroPt: zero-point of Hipparcos parallaxes

Les TD1:

%Hipparcos original transit data (TD1)

doTD1: Hipparcos TD1 in input or not (1 or 0)
Quist & Lindegren 1999 - Eq(2):

TD K = 6200

D M1 = 0.71

TD M2 = 0.2485

bl to b5: fourier coefficient

sbl to sb5: error on fourier coefficient

fx, fy and fp: spatial frequencies

Les TD2:

%Hipparcos new transit data (TD2)

doTD2: Hipparcos TD2 in input or not (1 or 0)

doSigFactor: take into account the sigma factor or not (1 or @). Use O in a
first time may help the convergence.

Beta4, Beta5, sBetad4, sBeta5: amplitude and phase of the second harmonic of
the modulated signal.

doVAR: to take into account the variability. doVAR=0@ (no variability),

doVAR=1 (variability on the primary), doVAR=2 (variability on the secondary)
#In original photometry: Epoch Photometry Annex (and Extension) - Description
in Part 2.5 of the volume 1 Hipparcos:

HacHdc = HpAC - Hp : for each transits, Hp is the magnitude in Hipparcos band
derived from the unmodulated part of the signal intensity (available in Epoch
Photometry Annex) and HpAC is the magnitude in Hipparcos band derived from the
modulated part of the signal intensity (available in Epoch Photometry Annex
Extension)

sHacHdc = (sHp™2 + sHpAC"2)~(1/2): propagated error on HacHdc
meanHp: mean on all Hp (magnitude in Hipparcos bandderived from the unmodulated
part of the signal intensity) given by transits in Epoch Photometry Annex

IX



ANNEXE A. ANNEXES

Les données Gaia :

%Gaia

doGDR: ©@,1 or 2. 0: no Galia astrometric parameters in input. 1: Gaia
astrometric parameters for the primary star. 2: Gaia astrometric parameters
for the primary and the secondary (resolved case)

solGAP: Number of Gaia astrometric parameter solution. If the solution given
by Gaia is a 2 parameter solution: solGAP=2

GDRAP: vector containing the 5 or 2 AP of Gaia solution: ra (deg), dec (deg),
parallax (mas), proper motion in ra (mas/yrs), proper motion in dec (ma/yrs)
GDRAPsig: errors (1 sigma) on the 5 or 2 AP of Gaia solution in mas and mas/yrs
GDRcormat: correlation matrix on the 5 or 2 AP of Gaia solution

Gfake time: time in the scanning law in JD since J2000

#Gaia simulated partial derivatives using Gaia scan angle theta:

Gfake dpra nu: sin(theta)

Gfake dpdec nu: cos(theta)

Gfake dppi nu: parallax factor calculated using ra and dec position and theta
considering the orbit of the Earth (see parallaxfactor function bellow).
Gfake dpmura nu: Gfake dpra nu * time in year with respect to Gaia Epoch
Gfake dpmudec nu: Gfake dpdec nu * time in year with respect to Gaia Epoch
GaiaEpoch: Gaia epoch of reference (DR2: 2015.5 - eDR3: 2016)

#Gaia B: resolved case

solGAPB: number of Gaia astrometric parameter solution for the resolved star.
If the solution given by Gaia is a 2 parameter solution: solGAPB=2

GDRAPB: vector containing the 5 or 2 AP of Gaia solution of the

resolved component: ra (deg), dec (deg), parallax (mas), proper motion

in ra (mas/yrs), proper motion in dec (ma/yrs)

GDRAPsigB: errors (1 sigma) on the 5 or 2 AP of Gaia resolved component
solution in mas and mas/yrs

GDRcormatB: correlation matrix on the 5 or 2 AP of Gaia resolved

component solution

La différence de magnitude :

%dH observation

dodH: dH observation in input or not (1 or 0)

dH: magnitude difference observed in Hipparcos band

sigdH: error on the magnitude difference observed in Hipparcos band
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