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Le but principal de ce travail est d’évaluer dansl mesure I'instrumerRVS(spectromeétre

a vitesse radiale) de la mission GAIA pourra cdniter a 'amélioration de nos connaissances
concernant les systémes binaires, dont au moinglemeomposantes est une étoile massive.
Un second objectif, en relation avec linstrumestr@métrique de GAIA, porte sur la
calibration des magnitudes absolues des étoildgd’thpact du biais de Lutz-Kelker.

Pour réaliser ces objectifs, nous avons, dans vemi@re partie, décrit les caractéristiques
des étoiles massives et de la mission GAIA. Daressatonde partie, nous avons simulé des
systemes binaires spectroscopiques a l'aide dwitdgMATLAB®. La détectabilité des
systemes a été étudiée dans deux situations desintune « idéale », I'autre plus réaliste.
La premiere simulation avait pour but de tirer desclusions spécifiques a différentes classes
spectrales ainsi que de tester notre corrélatedteet vérifier la validité. Dans la deuxiéme
simulation, nous avons généré, de maniere aléatorgrand nombre de systemes binaires.
Nous avons ensuite utilisé notre corrélateur ptudiér la détectabilité et évaluer I'efficacité
du RVS. Les conclusions que nous avons tirées saleax parties sont malheureusement
assez pessimistes. En effet, le RVS ne sera preblt pas bien adapté a I'étude des étoiles
massives. Le taux de détection devrait étre delfde 50% des systemes (en incluant les
signatures spectrales SB1), mais le RVS ne pernptis d’élargir 'espace des paramétres
des systemes binaires (rapports de masse, séparatbitales,...) au-dela de ce qui est
accessible avec des mesures depuis le sol danslodesines de longueurs d'onde plus
« classiques ». La mission GAIA apportera doncidiEsmations importantes sur les étoiles
massives mais peu de nouveautés sur leur multélici

Le second objectif a été atteint en simulant desumes astrométriques basées sur les données
d'un catalogue d’'étoiles O afin d’évaluer la prémisque nous pouvons espérer obtenir sur
les magnitudes absolues des étoiles O de diffétgpés spectraux. Nos résultats ont montré
gue GAIA tiendra sa promesse au hiveau de la medleonnaissance des distances et, dés
lors, des propriétés intrinseques (telles queussriosités) des étoiles O. L'impact du biais de
Lutz-Kelker sur les mesures de parallaxes s’edeéumt révélé trés faible dans notre cas et
ce grace a la précision de I'instrument astromeégriqui remplit donc toutes les attentes.



Introduction

L’astrométrie, une des plus vieilles branches dsttbnomie ... Dés le lléme siecle
avant J.-C., Hipparque constituait un cataloguetod&s. D’autres grands noms de
'astronomie comme Tycho Brahe ont apporté leurrpied I'édifice. Aujourd’hui nous
disposons d'un catalogue de 120 000 étoiles régli&ée au satellite Hipparcos avec une
précision qui dépasse de loin celle des obsenafamites au sol. Et demain ? Demain ce sera
GAIA, une mission des plus ambitieuses qui fournmacatalogue de 1 000 000 000 d’étoiles,
qui apportera de nombreuses données sur des miliexoplanétes, d’astéroides, de quasars,
de supernovae, ...

L’astrométrie n'est pas seulement une vieille bhende I'astrophysique, elle en est
aussi la base, le socle observationnel nécess#i#gide de I'Univers et de ses mécanismes.
Contrairement a ce qui se fait dans d’autres bmesate la physique, il n'est pas possible
d’expérimenter les théories en astrophysique.ut tioonc sans cesse confronter les modeles
avec l'observation. De la précision de ces obsematdépend donc la précision des modéles
et de 14, la compréhension de I'univers qui nousw@e. La précision, maitre mot en sciences,
c’est ce que GAIA va apporter a I'astrométrie. @racelle, naitra, on I'espére, un nouveau
regard sur la Voie Lactée.

Ce travail aura pour but d’étudier un ensemblei@drer de corps célestes : les étoiles
massives, étoiles aux dimensions hors normes,,ratepourtant, capitales dans la vie des
galaxies. Dans une premiére partie, plus théorigoas détaillerons les caractéristiques des
étoiles massives : leur formation, leur temps dg Mur évolution,... La fin de cette section
fera le lien avec le second paragraphe en réporadémnuestion : qu'apportera GAIA dans
notre compréhension des étoiles massives ? Ce csquont traitera de la mission en elle-
méme et présentera le satellite, ses instrumeasg£léments constitutifs,...

Dans une seconde partie, nous simulerons des s&tbmaires spectroscopiques et
étudierons leur détectabilité par le spectrometrigesse radialeRVS de GAIA. Notre étude
portera également sur la performance attendueirmgriiment astrométrique et I'impact du
biais de Lutz-Kelker sur les données récoltéescgadernier. Cette partie sera divisée en
guatre paragraphes. Le premier consistera en yelrdps €léments théoriques nécessaires a
nos simulations. Ensuite, nous étudierons des d@déa«x » de systemes binaires dans le but
de tirer des conclusions spécifiques a différentasses spectrales ainsi que de tester notre
corrélateur et d’en vérifier la validité.

Le troisieme point consistera en une simulationataiée d’'un grand nombre de
systemes afin d’en étudier la détectabilité pourctare sur I'efficacité du RVS a détecter ce
type de systeme.

Le quatriéeme et dernier paragraphe portera sund&tde I'instrument astrométrique.
Dans un premier temps, nous utiliserons des simukate mesures astrométriques basées sur
les données d’'un catalogue d’étoiles O afin d’ésala précision que nous pouvons espérer
obtenir sur les magnitudes absolues des étoilee differents types spectraux. Dans un
deuxieme temps, nous étudierons l'impact du biasLdtz-Kelker sur ces mesures de
parallaxes.



Premiere partie

Les étoiles sont nos ancétres ; nous sommes dssipms d'étoiles :
c'est une des grandes découvertes de I'astronconiemporaine.
Trinh Xuan Thuan



1. Les étoiles massives

Les étoiles massives sont rares et leur vie esplaxa et tumultueuse. Cela explique sans
doute les difficultés rencontrées pour les déairkes expliquer. Pourtant, ces astres sont les
moteurs des galaxies et de l'univers. Leurs bathesngthment la naissance d’autres étoiles
et leur mort engendre la diffusion d’atomes loutaiggues élémentaires de la vie. Il est vrai
gue I'on pourrait croire que nous exagérons leetll mais il n’en est rien. L'intérét de
'étude des étoiles massives reléve, bien enteddua science fondamentale et non de la
science appliquée. Cette étude en elle-méme n’'tgrpoisans doute, pas a I’lhomme plus de
confort ou d’argent ou toute autre chose matériélianmoins, toute étude fondamentale
apporte un jour ou l'autre, une application.

L’étude des étoiles massives revét une importaapéate. En effet, ces étoiles, bien que
rares par rapport a I'ensemble de la populatioifast sont le siege de nombreuses réactions
thermonucléaires qui enrichissent I'Univers en métalinsistons, au passage, sur le fait que
la nucléosynthese primordiale n'a pas fabriqué ééments et qu’en I'absence des étoiles
massives, l'univers n’aurait pas la compositionmafue qu’on lui connait actuellement.
Depuis le Big Bang, ce type d’étoiles a joué etejodonc un réle crucial dans le
développement de la vie. (RAUW @gmm. perd.(PROUST D. et BREYSACHER J., 1996)
(PRANTZOS N., 2000)

Elles sont aussi responsables des phénoménes #mazgéles plus intenses que I'on
puisse observer. Ainsi, ce sont les principalescasud’UV et, selon certaines sources, de
poussieres. Le rayonnement UV des étoiles de populdll a, également, probablement
permis de ré-ioniser l'univers. Ces étoiles setamrssi responsables de certains types de
sursauts gamma.

A travers leur vent, leur éjection de masse et éagplosion en supernova, elles induisent
dans le milieu interstellaire, de grandes turbudsnqui permettent alors la formation de
nouvelles étoiles. Ces turbulences combinées @adéion différentielle seraient également les
moteurs du champ magnétique galactique.

En résumé, les étoiles massives jouent un rélerrdétant dans le développement de
I'univers. (YORKE H.W., 2003) (JOHNSON K.E., 2004JANBEVEREN D., 2009)

! Rappelons qu’en astrophysique le terme « métalésigne les éléments plus lourds que I'hélium.
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1.1. Définition et caractéristiques

1.1.1. Définition

Une étoile est dite massive lorsque sa masselénéit d’au moins 10 (ou 8 selon les
sources) masses solairéd (). Si cette definition semble simple et objectiveteeorie, elle
est beaucoup plus floue en pratique. En effet, Ess®m d'une étoile est difficilement
accessible. Dans le cas d'étoiles binaires, on [eulculer a partir des lois de Kepler.
Néanmoins, pour les étoiles non binaires, on n¢ geel I'estimer a partir de la mesure de sa
luminosité et de sa distance. (HEGER#al, 2003) (KROUPA P., 2004) (NAZE Y., 2006)

1.1.2. Caractéristigues

Les étoiles massives sont principalement de tyeetsgd O et WR (Wolf-Rayet), ou
encore de type B précoce. Ce sont donc des olgetoueur bleue, dont le pic d’émission
spectral se situe dans I'UV. Elles sont la prinlgmource de radiation ionisante des galaxies.
Ces étoiles sont trés souvent entourées de nébsldugdlantes (ces régions sont appelées
région H Il car 'hydrogéne s’y trouve ionis€). @RSON K.E., 2004)

Leur température effective s’éleve a au moins 20 kKur luminosité est supérieure a
25000L, . (NAZE Y., 2006)

Le nombre de ce type d’étoiles est assez faibleeften, la quantité d’étoiles en fonction de la
masse initiale (IMF, initial mass function) est décpar des lois empiriques comme la loi de
Salpeter: dN=KM™“dM ou N est le nombre détoiles de masse comprise dans
lintervalle[M,M +dM], K une constanteM la masse initiale de I'étoile et o@ est un
parameétre dont la valeur est souvent prise a em@r85 (valeur de Salpeter). Dés lors, on
voit que plus la masse initiale est élevée moindronve d'étoiles. (KROUPA P., 2004)
(NAZE Y., 2006)

100

10 oWith

Number of stars

10 100 150 500
Stellar mass (in solar masses)

Figure 1 : Evolution du nombre d'étoiles en fonctia de la masse (NAZE Y., 2006)



De plus, les étoiles de ce type ont une durée edres limitée en raison justement de leur
taille qui induit un taux de combustion nucléamgortant. Pour supporter son propre poids et
étre en équilibre hydrostatique, I'étoile doit puoe de I'énergie par réaction nucléaire.
Celle-ci implique une consommation d’hydrogéne (doe masseAE = Ame). L'énergie
produite est liée a la luminosité et donc a la mass la relation suivante :

LOM?, ouf=32

Le taux de consommation est donc proportionnil ¥. Et la durée de vie est, en premiére
approximation :

M -
tvie = M 3,2 =M 22
Durant leur courte vie (de I'ordre de quelques am@ts de millions d’années voire moins),
elles acquiérent une structure en pelure d’oigries zones externes sont riches en hydrogéne
et hélium, puis on retrouve des métaux de plusles lpurds au fur et a mesure qu'on se
rapproche du centre de I'étoile. (YORKE H.W., 2008AZE Y., 2006) (RAUW G.comm.
pers)

H==THe._

He == C, 0%,
C == Ne, Mg,
0 ==5i,5
_§I,5 == Fe

Core —-——'—""-FE

Figure 2 : Composition chimique d'une étoile mass& en fin de vie (RAUW G.comm. pers.



1.2. Naissance des étoiles massives

Si les processus donnant naissance aux étoilesaggensolaire et inférieure a cette masse
sont relativement bien compris et modélisés, ivanout autrement de ceux mis en jeu pour
la naissance des étoiles massives. On ne peuteuanalisement, pas envisager une simple
mise a I'échelle des modeles des étoiles de fainkesses. Le probléeme majeur provient du
fait qu’une fois que la proto-étoile dépasse lesrdasses solaires environ, la température en
son coeur est telle que les réactions nucléairaxlsiechent et la pression de radiation
résultante pourrait empécher I'accrétion de masepmplémentaire. (YORKE H.W., 2003)

La métallicité du milieu joue un rdle primordialrdala formation des étoiles massives. La
présence de métaux augmente les transferts deuchalecceur vers I'extérieur et permet aux
protoétoiles d’atteindre plus rapidement un étatqdilibre entre [I'effondrement
gravitationnel et I'énergie interne. Dans l'univgnsmordial, dépourvu de métaux, on pense
gue la formation d’étoiles massives était donc plasile. Dans l'univers actuel, leur
formation est controversée et plusieurs scénamb®i@ évoqués. Nous en citerons deux qui
ont recueilli quelques appuis observationnels. (MER A. et BEHREND R., 2002)

» Le premier est celui des fusions ou des collisiahess étoiles primordiales en mouvement
dans un jeune amas trés dense entreraient eniaolk$ formeraient des étoiles plus
massives. Néanmoins, les densités stellaires mxjui%nt, a ce jour, pas encore été
observées dans des amas tres jeunes. (MAEDERBERREND R., 2002)

 Le second scénario, récemment appuyé par des akises; est celui de I'accrétion.
Développons donc un peu ce scénario. (MAEDER BEHREND R., 2002)

1.2.1. Naissance par accrétion : considérations générales

3

J32Gp

moyenne du nuage de gaz (& la limite de Jpagisle temps caractéristique de Kelvin-
2

Helmholtz :t,,, :%, ou L est la luminosité. (MAEDER A. et BEHREND RQ02)

Definissons d’'abord le temps dynamique,, = , OU p est la densité initiale

 Pour les etoiles de masse inferieure aM9, t,  <t,,. Donc le processus d’accretion se

termine avant que la contraction de la partie edmtde I'étoile n’ait enclenché les
réactions nucléaires. L'influence de la pressionraidiation étant faible, on peut donc
utiliser un modeéle d’accrétion a masse constaMAHDER A. et BEHREND R., 2002)

2 Ceci est d0 & la modification de I'opacité indyitr les métaux. L’opacité sera d’autant plus geamdlil y a

de métaux (dans les ftransitions lié-libre, l'opécpeut étre approximée par la relation de Kramers:
kK =4,3400*Z(1+ X)pT %%, oUZ est la fraction en masse de métaxita fraction en hydrogéne ptla
densité). (DUPRET M.-A., 2008)

® L'instabilité de Jeans traduit le fait que la mies interne d'un nuage de gaz n'est plus suffisgrtur
empécher I'effondrement gravitationnel. On peukpemer sous la forme £, <t 0O (pG)’”2 <R/ ¢, ouR

est le rayon du nuage de gaz,la vitesse du son dans ce gag k&t densité. (DUPRET M.-A., 2008)
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 Pour les étoiles d'une masse supérieure al@-10t, >t . L'accrétion n'est pas finie

avant le début des réactions thermonucléaires. I@®sque les réactions nucléaires
s’enclenchent, I'étoile commence a éjecter de ldareapar pression de radiation. Il faut
donc que le taux d’accrétion soit supérieur au tdi@ection pour que I'étoile puisse
continuer a se développer. (MAEDER A. et BEHRENDZR02)

acc

Cette condition peut s’écrire : M, =L§[I\/'I

Cela signifie que SM. k-t avecL= L.+ L etl. OM.>? pour
r2 4z

(t) =M y(t) |dt =10M,

0,01M_ <M<100M,, .
Autrement dit, il faut que I'opacité respecte I'gadité suivante :

-1
Kk <130cm2g™ M. L
10M_ || 1000,

Le termelL___ traduit la luminosité émise par perte d’énergreétique de la matiere accrétée.

acc

(YORKE H.W., 2003)

Deux facteurs peuvent permettre de respecter centgition :

a) Kk a une valeur nettement inférieure a la valeur’'dgatité du milieu interstellaire
dans le domaine optique et UV. Ceci peut se prediort si le champ de radiation vu
par la matiere en accrétion est décalé de I'opfiddevers l'infra rouge lointain, soit
si la taille moyenne des grains de poussiére autgmsnit encore si la plupart des
poussieres sont détruites. Une autre possibilité lexcrétion de « bulles »
optiquement denses.

b) Une réduction de la luminosité effective. Des datidns de la luminosité autour de la
limite d’Eddingtorf se produiraient et I'accrétion serait alors peemdurant des
phases de faible luminosité. Ainsi, méme si leeceitd’Eddington n’est pas respecté
localement, de la matiére peut encore s’accrétams &ntrer plus dans les détails, la
pression de radiation serait anisotrope et sa vaens le plan équatorial serait plus
faible que dans la région polaire, permettant ainsi accrétion équatoriale.

Notons qu’'une augmentation de la gravité pourragsa influencer la relation. (YORKE
H.W., 2003)

* Limite au-dela de laquelle la pression de radiatiune étoile est supérieure a la gravité. (DUPRETA.,
2008)
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Zone centrale

Méme si les effets de I'éjection de matiére sofgtsua d'importantes incertitudes, la zone
centrale du disque d’accrétion ressemble probaliietnes fort a la situation suivante : la
pression de radiation et le vent stellaire s’éveaieat principalement par les zones
polaires. A l'interface entre ces flux sortantsexgpniques et la région subsonique dense
H I, une partie de la matiére serait éjectée nhaist peu probable que cela empéche tout
flux entrant dans le plan équatorial. Au-dela duyora de destruction de

poussieres, ., = ZEUA(“%OMO)M, I'opacité du disque diminue et la matiére quidenpose
n'est plus facilement stoppée par la radiation.déla de,, :13C1JA(“%OMO), la vitesse

d’échappement est inférieure a 10 km/s et le dipgue sa matiere par photo-évaporation
sur une échelle de temps de I'ordre dé afs. Cet ordre de grandeur est le méme que
celui de l'accrétion, ces effets compétitifs détment donc la masse finale de I'étoile.
(YORKE H.W., 2003)

\\ avacuated cavity /,)’
R

Figure 3 : Structure du disque d'accrétion d'une poto-étoile (YORKE H.W. ,2003)

1.2.2. Naissance par accrétion : un exemple simple

Apres avoir souligné les conditions a respecter dtenir une étoile massive par ce

scénario, voici un résumé d'un modele simple a tdiaccrétion constant proposé par

BEECH & MITALAS (1994). Ce scénario est problématgcar le temps mis pour créer une

étoile d’environ 100 masses solaires serait supérdel temps mis par I'étoile pour se
consumer mais il permet de se faire une idée dernase des étoiles massives. De nouveaux

modeles, plus réalistes, proposent que le tauxcdBéion augmente avec la masse de la proto-

étoile et tiennent compte d’autres facteurs impstZomme la rotation du nuage de gaz, le
champ magnétique de la protoétoile,... (BEECH MMBTALAS R., 1994)
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Dans ce modeéle « de base », les auteurs partem¢ ghotoétoile completement convective
avec un coeur brulant du deutérium, d’'une massédaresaodh dont le taux d’accrétion est

constant (de I'ordre d&0°M_ /an). Les différentes phases évolutives sont les sitig

a)

b)

Evolution de M_a 8,5M : durant cette évolution, la protoétoile passe4pphases

d’équilibre interne différentes : d’abord, en édui¢ pleinement convectif, ensuite une
région radiative croissante apparait autour du cdewmviron ™M, I'équilibre est

completement radiatif et 'hydrogene commence @ énsumé. Ceci est accompagné
d’'une augmentation de luminosité et températurdinEon voit apparaitre un coeur
convectif et une enveloppe radiative. Lorsqu’oeiattla masse de 8\ _, on rejoint

le modele ZAMS (zero age main sequence ou séqueirtapale d'age zéro dans le
diagramme HR).

Evolution de 8,3 _a 30M, .

Jusqu’a environ 1B1_, le modele suit la courbe ZAMS de méme masse. da;d

cependant, des difféerences apparaissent. La luiténest plus élevée avec une
température effective plus faible et un cceur cotifveltis petit.

En conclusion, on définit la ligne supérieure dssence stellaire (upper stellar birth line,
USBL) comme la région du diagramme HR au-dela dedHde une étoile massive, formée
par accrétion, devient optiguement visible. Unel&tmassive commencera donc son
évolution de séquence principale a partir de la U§BRItdt qu'a partir de la ZAMS.
(BEECH M. et MITALAS R., 1994)

Nous n’entrerons pas plus avant dans les détaslslifférents modeles tentant d’expliquer
la formation de ces étoiles. Ceux-ci font encoreatl€t il n'y a pas encore a I'heure actuelle
de vrai consensus. Les modeéles expliqguant la foomad’étoiles massives doubles sont
encore plus complexes et encore moins bien congest pourquoi nous n’en parlerons pas.
Certains faits sont cependant a souligner : pluséatise d’observations et plus elles sont
précises, plus on découvre des étoiles massivedrdsn De plus, ces binaires présentent, le
plus souvent, des rapports de masse proche déel'dmfin, les périodes de révolution de ces
binaires massives sont trés souvent nettementgaluges que les périodes des binaires de
plus petites masseKROUPA P., 2004) (VANBEVEREN D., 2009)

® Cette derniére observation ne pourrait étre qbiais observationnel di & I'élargissement des rspestrales
des étoiles massives qui rend extrémement diffiaildétection d’étoiles binaires a grande périoeleédolution.
(RAUW G.,comm. pers.
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1.3. Evolution des étoiles massives

L’évolution des étoiles massives apres leur foramagest tout aussi complexe que leur
naissance. Cette évolution est dictée, au moingagtie, par la présence ou non d'un
compagnon.

La perte de masse par vent stellaire est un factétarminant dans leur évolution. Le
schéma évolutif le plus accepté (sceénario de Caetijléroule comme suit : on a d’abord la
séquence principale des étoiles OB, ensuite onitause phase LBV (géante bleue a
luminosité variable), soit une phase YSG ou RS@dsgéante jaune ou rouge) et finalement
la phase WR (Wolf-Rayet). (VANBEVEREN D., 2009) (KE Y., 2006) (PROUST D. et
BREYSACHER J., 1996)

TYPES SPECTRAUX
B5 A5 GO MO

] ‘. . Domaine des étoiles
......... ; de Wolf-Rayet

iy L ) ? —

Supergéantes : ;

> L —r

Bleues Rouges 7‘

LUMINOSITE

Bande de la Séquence

10° — principale

104 |-

| | |
50 000 30000 20000 10 000 6 000 4 000

TEMPERATURE (°K)

Figure 24. Représentation dans le diagramme Hertzsprung-
Russell des chemins évolutifs calculés par I’ astrophysicien suisse
A. Maeder pour des étoiles de 15, 30, 60 et 120 masses solaires.
L’ évolution tient compte de la perte de masse par vents stellaires.
La luminosité du Soleil est prise comme unité.

Figure 4 : Evolution des étoiles massives dans leadramme HR (PROUST D. et BREYSACHER J., 1996)
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1.3.1. Géante bleue (OB stars)

Pour ces étoiles, le taux de perte de masse a@lééar PULSt al. (1996) pour 24
étoiles de type spectral O3 a 09,5. La relationase a été obtenue :

logM =1,67 logL —1,55 logT,, -8 29

On constate que plus la luminosité et la tempéegattiective sont importantes plus le taux de
perte de masse est important. (VANBEVERENeDal, 1998) (VINK, J.S., 2008)

Cependant, les taux de perte de masse des étalagpd O dont la masse initiale est
supérieure a 30-40 masses solaires sont incedansmoins un facteur 2. Cette incertitude
existe depuis plusieurs années et est problématigmeces taux sont importants pour
déterminer I'évolution de I'étoile. Notons aussiegla vitesse des vents stellaires est tres
élevée, de I'ordre de 2000 km/s. (VANBEVERENdDal, 1998) (RAUW G.comm. pers.
Durant cette phase, I'étoile consume de I'hydrogdaes son cceur (CHB : core hydrogen
burning). La durée de cette phase dépend essentait de la masse initiale de I'étoile. En
effet, pour des raisons de stabilité interne, plus étoile est massive plus elle doit consumer
rapidement son carburant (principalement I'hydr@gédans cette phase, voir préecédemment).
(VANBEVEREN D. et al, 1998)

Tl

W
—

O-lifetime (million yrs)
- -

[ 1w

Initial mass

Figure 5 : Temps de vie d'une étoile O en fonctiode sa masse initiale (VANBEVEREN Det al, 1998)

1.3.2. LBV (Luminous Blue Variable)

Les étoiles bleues a luminosité variable sont tieaudes (de 12 a 30 kK), trés
lumineuses (de I'ordre d6°L,) et instables. Elles donnent lieu & des éruptiméguliéres
qui peuvent parfois étre de grande envergure. @akes sont a la fin de leur période de
combustion de I'hydrogéne (CHB). On note, parfasprésence d’'une coquille dans laquelle
’hydrogéne se consume. Les pertes de masse seefsentiellement par vent stellaire
(M =107 -10"M_/an) et par éruptions10°-10°M_ dn ouéfectior). Les vitesses
d’éjection sont de l'ordre de quelques centainekrdés. Ce vent et ces éruptions sont trés
forts et peuvent éjecter temporairement des qéantiés importantes de masse sur des temps
trés courtsi{ Car, par exemple). (HUMPHREYS R.M. et DAVIDSON K994) (VINK, J.S.,
2008) (VANBEVEREN Dt al, 1998) (VANBEVEREN D., 2009)

On distingue deux types de LBV : celles ayant wmeihosité plus grande que la luminosité
de RSG et celles ayant une luminosité inférieutas(fiaible amplitude de variabilité, plus
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faible taux de perte de masse). Le taux d’'éjectiwacte est mal connu mais une étoile de
magnitude bolométriqGenférieure & -9,5 (étoile de masse initiale supée a 40 ) doit
avoir un taux d'éjection suffisamment important pempécher une grande expandicbe
taux doit donc étre important. Les étoiles LBV sassez mal comprises et cette phase n’est
peut-étre pas bien délimitée dans le temps, urike gtouvant osciller entre LBV et WR ou
LBV et O. La durée de vie peut, cependant, étrienésta 25 000 ans. (HUMPHREYS R.M.
et DAVIDSON K., 1994) (VANBEVEREN Det al, 1998) (RAUW G.comm. per3.

Figure 6 :n Carinae entourée de la nébuleuse éjectée lors deGrande Eruption de 1843

1.3.3. Super Géante Rouge ou Jaune (RSG et YSG)

Ces étoiles super geantes sont des étoiles massiors logT,, <4 et de

luminositdogL =5,4. Elles sont dans une phase de combustion d’hétlans leur coeur

(CHeB). Les pertes par vent stellaire sont assefefaavec une vitesse de l'ordre de 10km/s.
Les taux observés sont cependant incertains. O palbablement, évaluer le taux de perte
de masse par :

log(-M)=0,8logL -8,7

De telles étoiles ont encore une enveloppe richéyeinogene et leur temps de vie estimé
dépend fortement de la fagon dont on traite la eotion mais est souvent trés court (de

I'ordre de10* ans). (VANBEVEREN Det al, 1998)

Figure 7 : Composition chimique et structure d'uneétoile YSG/RSG

® Magnitude bolométrique : magnitude d’une étoillewi&e en prenant compte de la totalité du spétite
’ Ce taux doit étre tel que la masse de I'étoiléerseus la limite d’Eddington.
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1.3.4. Wolf Rayet (WR)

Lorsqu’une étoile massive a perdu ses couchessriehehydrogéne par éjection de
matiere et vent stellaire (voir phase LBV), ellevidat une étoile Wolf Rayet (WR). Cette
catégorie d’étoiles consume de I'hélium dans soorog@HeB : core helium burning). Ces
étoiles présentent un spectre tres particulierdg¢uiote une composition faible en hydrogene
mais riche en azote (WN) ou carbone (WC). Elled sossi caractérisées par un fort taux de
perte de masse et une atmospheére stellaire treduéteDes études récentes prouvent que
cette atmosphére est plutét inhomogene et les egitaires associés le sont aussi. Ces vents
stellaires ont une vitesse de l'ordre de plusieergaines de km/s voire de plusieurs milliers.
Le taux de perte de masse est de I'ordrel@@M_/an. Il pourrait également vérifier la

relation suivante :
log(-M )= logL —10
Néanmoins, la métallicité de I'étoile ainsi quefdgon de traiter I'inhomogénéité des vents

stellaires influencent fortement ce taux de pedenthsse. Une incertitude d’au moins un
facteur 2 existe donc. (VANBEVEREN Bt al, 1998)

De plus, on peut classer les étoiles Wolf Rayeteumx catégories : 'une riche en carbone
(WC) et l'autre riche en azote (WN). Soulignonddé qu'une étoile WN évolue vers une

WC. La luminosité des étoiles WR est de I’ordre:dleg%_ >5. Leur température
©

effective, bien que mal connue serait compriseee¥ et 50 kK logT,, =4,5). Quelques

rares objets pourraient méme excéder les 100kKdurae de vie d’'une étoile WR est tres
courte et dépend tres fortement du taux de pertmakese mais peut étre estimé a un demi
million d’années. (VANBEVEREN Det al, 1998) (PROUST D. et BREYSACHER J.,
1996) (NAZE Y., 2006)

Figure 8 : WR124, étoile WR entourée de son épaissetres étendue atmosphere (NAZE Y., 2006)

1.3.5. Supernova

Le stade final d'une étoile massive est I'explosgmnsupernova. Une fois que I'étoile
a brdlé tout son carburant et a formé du fer encamtre, il n’est plus possible a I'étoile de
thermosynthétiser des éléments plus lourds. Elledmac s’effondrer sur elle-méme. Cet
effondrement enclenche la photodésintégration duefe hélium si bien que I'étoile se
contracte en chute libre, toute son énergie éttilisée par cette photodissociation. On va
alors distinguer trois parties dans I'étoile : teur, trés chaud (plusieurs milliards de degrés)
dans lequel I'équilibre thermodynamique est régliaeproduction des éléments du groupe du
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fer’; une région moyenne et une région périphériquecaise de la contraction, la
température de la région moyenne augmente et dewsts comme I'oxygene, le carbone, le
néon,... réagissent rapidement et forment des él&rlentds. Une onde de choc due a
l'effondrement du coeur se forme et emporte les lvesiexternes et, avec elles, la quasi-
totalité de la masse de I'étoile. Notons que laihasité des supernovee est telle qu'on la
compare a celle de la galaxie tout entiere. Le doeun’est plus soumis qu’a la gravité a tel
point que la fusion des protons et des électrotes\ient. L'étoile devient donc une étoile a
neutrons. Si sa masse est trés importataeohase de contraction continue et I'étoile dei
alors un trou noir. Ces étoiles a neutrons et trmiss seraient responsables d’une partie des
sursauts gamm3 événements des plus lumineux. (PROUST D. et BREMSER J., 1996)

Couches d’atomes accumulées Etoile a neutrons, ultime
(néon, magnésium, soufre).

Ondes

Ceeur de choc

de fer

Figure 9 : Formation d'une supernova

1.3.6. Etoiles massives binaires

L’étude de I'évolution des étoiles massives birmiest, il faut le reconnaitre, tres
complexe. De nombreux effets supplémentaires enteenjeu comme notamment, les
transferts de masse d’une étoile vers son compafnbiidée générale d'un schéma
O—LBV/RSG—-WN—-WC—SN, reste plus ou moins cohérente, mais les vatlagsaux de
perte de masse, de luminosité, ... doivent étre ges et sont en réalité peu connues. On
soulignera, a nouveau, le fait que les étoilesitBaamassives ont souvent un rapport de
masse proche de I'unité. (VANBEVEREN Bt al, 1998) (VANBEVEREN D., 2009)

81l'y a, en réalité compétition et équilibre enee effets photo dissociatif et productif. Lorslédfondrement,

cet équilibre finit par se déstabiliser et la phiésociation devient plus importante.

° La masse maximale du coeur pour former une étoiteuirons est d’environ 3,3 masses solaires (limite
d’'Oppenheimer-Volkof) au-dela de cette masse, o hioir stellaire se formera.

19 |_es sursauts gamma sont des bréves émissionyatesya d’une durée de quelques millisecondes a plusieurs
minutes. Ces sursauts mettent en jeu des énengigmeés qui pourraient provenir d’étoiles & neutrdrnsus
noirs ou d’hypernovae. Lors de I'explosion finalke Itétoile, la gravité serait telle que les coucheternes ne
seraient pas expulsées et cette énergie gravitatfiensupplémentaire serait transformée en rayoenerat
chaleur lors de I'effondrement de I'étoile.

| orsque le volume d’une étoile dépasse le voluméotle de Roche (équipotentielle de Roche passariep
point de Lagrange L1), la matiére au-dela de LktnfBus soumise a l'influence gravitationnelle da €toile
d’'origine mais a celle de I'étoile compagnon, odoac un transfert de masse de I'une vers 'auRAUW G.,
comm. pers.
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1.4. Interaction et enrichissement du milieu stellair@ples étoiles
massives.

Les étoiles massives ont un impact trés importanies milieu interstellaire et 'univers
tout entier. Nous aborderons ici quelques aspected influences : I'impact du rayonnement
UV, les vents stellaires, I'enrichissement en métaurds.

1.4.1. Impact du rayonnement UV

Les étoiles massives ont, comme nous I'avons ptedemment, leur pic d’émission
dans I'UV. Ce rayonnement est assez énergétiqueipoiser le milieu interstellaire autour
de I'étoile. Ainsi, par exemple, les étoiles massides premieres générations pourraient étre
a l'origine de la ré-ionisation de I'Univers prindial. (PROUST D. et BREYSACHER J.,
1996) (NAZE Y., 2006)

1.4.2. Vents stellaires

L’énergie libérée par les vents stellaires toutcang de la vie d’une étoile massive est
trés importante et peut méme étre comparée a delléa supernova finale. Ces vents
faconnent le milieu interstellaire en formant urmetes de bulle plus ou moins sphérique
(rappelons que les vents stellaires ne sont pagrfent homogénes) autour de I'étoile. Ces
bulles sont délimitées par un choc hydrodynamiquepgresse dans le milieu interstellaire.
De tels chocs, de par leur inhomogénéité et lednbiité, entrainent des modifications de
densité des nuages de gaz interstellaire, conduisdme a la formation de nouvelles étoiles.
(NAZE Y., 2006)

1.4.3. Enrichissement de I’'Univers en métaux lourds

Ce dernier point nous semble particulierement ingmar En effet, la nucléosynthese
primordiale de I'Univers n’a formé que des élémdstgers. Au-dela du 7-Lithium, aucun
élément n’a été formé jusqu’a I'apparition des pgezes étoiles massives. Les éléments plus
lourds ont donc été formés dans les étoiles massvdes supernovae. Comprendre leur
création apporte une meilleure compréhension dertaation et de I'évolution des étoiles
massives et moins massives des générations swvdrteprésence d’éléments lourds elle-
méme est intéressante puisque sans eux la vieaitguas vu le jour. (PROUST D. et
BREYSACHER J., 1996)

Reprenons les différentes étapes de I'évolutiomel’atoile massive. Lorsqu’elle se
situe sur la séquence principale (étoile OB), miidransforme que de I'’hydrogéne en hélium.
Jusque la rien de tres extraordinaire. Lors dehlessp RSG/YSG ou WR, I'étoile consomme
son hélium et le transforme en carbnéNotons que si les étoiles de plus faible masse
peuvent entrer dans cette phase, la productiorsiéléments un peu plus lourds est faible en
comparaison a ce que forme une étoile massive.nbl@aphase WR, le cceur de I'étoile
forme tous les éléments jusqu’au fer. Le fer ét@éteément le plus stable d’'un point de vue
nucléaire, I'étoile ne peut le transformer en auatnese. Lorsque la masse de fer dépasse la

" *He+*Hed 0. (°BY +y et ‘He+(°Bg OO 2Cry
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masse limite de Chandrasekatétoile s’effondre donc sur elle-méme et un clsedorme.

Ce choc conduit a une supernova. L’'onde de choaudfehles régions internes de I'étoile a
des températures extrémes et une nucléosynthéséosierp se produit. Ensuite,
I'effondrement, qui peut conduire a la formationimmk étoile & neutrons, est accompagné d’un
fort flux de neutrinos qui contribuent & la nucliuthése. Ces stades, trés brefs mais trés
énergétiques, permettent de créer les élémentsplles lourds du tableau périodique.
L’explosion de la supernova permet alors de dissémices éléments dans le milieu
interstellaire. (HEGERAet al, 2003) (PRANTZOS N., 2000)

En conclusion, I'enrichissement du milieu intelstieé par les étoiles massives a non
seulement permis a la vie d’apparaitre, mais ai ausgifie profondément la composition de
l'univers et donc I'évolution de celui-ci.

2
13 P , 2 N ; 4 : 4
Masse limite de ChandrasekhatMCh:L459[ j M, ou M, est le poids moléculaire par électron.

e

(DUPRET M.-A., 2008)
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1.5. L’observation des étoiles massives et la missionA&A

Force est de constater que I'observation, nécesadietude de nombreux aspects de ces
astres, ne peut se faire que dans lI'espace, horotde atmosphére opaque aux UV. Cette
contrainte demande, des lors, de nombreux effams scientifiques et ingénieurs pour
développer des outils d'observation performantslet nouvelles technologies qui, elles,
peuvent s’avérer utiles.

Avant de terminer cette premiére partie, nous steffians, sur base du travail de
BARBOSA ET FIGER (2005), énoncer dix grandes qoestisur les étoiles massives
auxquelles GAIA pourrait apporter des élémentsepemse :

1. Comment les étoiles massives se forment-elles ?

Voici la premiere grande question a laquelle lasrdifiques tentent de répondre. Le
scénario de I'accrétion ou celui des collisiondesudeux ? L'observation de disque proto-
stellaire pourrait aider les scientifiques a trarch

2. Comment les étoiles massives évoluent-elles ?

De nombreux parametres interviennent dans cettiitéamo (voir questions 4, 5 et 6
notamment). Observer plus d’étoiles massives Zerdifites étapes de leur évolution
permettra de mieux définir cette derniere. On Eoyreut-étre définir ce qui cause les
eruptions des LBV, par exemple, ou préciser legekides différents stades évolutifs.

3. Comment les astres massifs meurent-ils ?

De grandes incertitudes demeurent sur la fin dede® étoiles massives. Comment
explosent-elles ? Quelle fraction de leur masseé@sttée dans I'explosion ? Quelle
fraction d’entre elles émettra des sursauts gantfoa gnira en hypernova ?

4. Quelle est I'influence de la métallicité sur la ssance, I'évolution et la fin des étoiles
massives ? Comment s’est formée et développeenaigne génération d’étoiles dans
un milieu sans métaux ?

5. Quel role joue la rotation des étoiles massiveslsur évolution ?

6. Quel est 'impact des poussieres sur cette évailutio

La métallicité, la rotation et les poussieres semibEtre trois facteurs déterminants
dans la formation, I'évolution et la fin des étsilmassives. Pourtant, ces facteurs sont mal
compris et il est difficile de les introduire dales modéles numériques. Une meilleure
observation et une observation d'un plus grand mendtétoiles pourraient apporter des
indications sur leur impact et permettre aux thaens d’affiner leur modéle. Dés lors,
c’est notre compréhension globale qui en profiterai

7. Ou sont situées les étoiles massives ? A quetiendis ?
Voila bien une question a laguelle GAIA va réponddm pourrait méme dire que
GAIA a été concu pour ¢a, mais cela serait redugieur une telle mission.

8. Quelle est la proportion d’étoiles massives binaifeSe forment-elles toujours dans

des amas ?
A nouveau, la complexité du probleme des étoilesikes et multiples dans les amas
est énorme. Il existe de nombreuses influenceseelds différents corps et les

astrophysiciens manquent de données pour compéttiemodele. Ici encore, GAIA va
contribuer de fagcon importante a la résolution eltecquestion.
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9. Quels sont les taux de pertes de masses ?

L’'impact des vents sur le milieu interstellaire &#gs important. Des lors, mieux les
connaitre, c’est mieux connaitre le milieu intdfatee. Sans compter leur importance
dans I'évolution des étoiles.

10.Y a-t-il une masse maximale pour les étoiles ? @@=t la forme de 'IMF ?

Dans notre galaxie, I'IMF semble étre une loi urdefle. Pourtant les conditions
régnant au sein des jeunes amas sont fort difiésentLes prédictions actuelles prévoient
une masse maximale pour les étoiles de I'ordref8V2 , pourtant les étoiles les plus

massives observées sont de I'ordre deMQO Y a-t-il une limite de masse ? Si oui a

combien de masse solaire ? GAIA apportera, uned@iplus, des informations cruciales
qui permettront de mieux connaitre les populatietsllaires des différents amas.
(BARBOSA C.L. et FIGER D., 2005)
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2. Gaia

GAIA (Global Astrometric Interferometer for Astropsics) est une mission de I'ESA
(European Space Agency) tres prometteuse et imperfour I'ensemble de la communauté
astrophysique. Elle devrait permettre de réalises dvancées significatives dans divers
domaines de la physique : astronomie, astrophysisjgdiaire et planétaire, physique
relativiste,... (ESA Sc&T, 2009) (RAUW G., 2009) (ESpace Science, 2008)

2.1. Petit historique de la mission

La mission astrométriqgue GAIA a été proposée erBl@8ur devenir une des missions
dites « Pierres Angulaires » du programme Horiz@d002 de I'ESA. Cette mission
astrométrique serait la suite directe de la missigrparcos (du nom de I'astronome Grec
Hipparque et dont le nhom signifie également HigkcRion Parallax Collecting Satellite)
lancée en 1989. Cette premiere mission a connweehsucces et a permis de réaliser un
catalogue d’environ 118 000 étoiles. Ceci expligoarquoi le comité du programme Horizon
2000+ avait recommandé une mission astrométriqabafg avec une précision de 10 u-
seconde d’arc pour une magnitude 15. (ESA Sc&T9P0DURON C. et ARENOU F., 2007)
(GILMORE G.et al, 1998) (MERAT Pet al, 1999)

Quelques années plus tard, Matra Marconi Spacdduise, 1997-1998) démontre qu’'une
telle mission peut étre réalisée vers 2009. Undéedtles objectifs scientifigues est menée en
parallele sous la tutelle du Science Advisory Grddp septembre 2000, le Space Science
Advisory Committee (SSAC) de I'ESA décide, dans ureommandation, que le projet
GAIA, «Pierre Angulaire n°5 », soit poursuivi. Leission suit alors la procédure
d’approbation de I'ESA jusqu’en 2007 ou elle esaifement approuvée a l'unanimité par le
Space Science Programme Committee (SSPC) aveacent@nt prévu pour décembre 2011.
C’est aussi en 2007 qu'un consortium est sélecfiofbata Processing and Analysis
Consortium) pour le développement des logicielhalgse et de traitement des données. En
2006, les dépenses liées au projet atteignaiemdéM€. (ESA Sc&T, 2009) (TURON C. et
ARENOU F., 2007) (MERAT Pet al, 1999)

A 'heure actuelle, la mission est toujours progmae pour un lancement en décembre
2011 vers une orbite autour du point de Lagrangella2durée des opérations du satellite
devrait étre de cing ans (ESA Sc&T, 2009) (RAUW ZR09) (MERAT Pet al, 1999)

Figure 10: Vue d'artiste du satellite GAIA (ESA Sc&T, 2009)
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2.2. Description de la mission et du satellite

La mission GAIA est, dans son essence, une missstromeétrique. L’astrométrie est,
rappelons-le, la branche de l'astrophysique quca@ipe des mesures des positions et des
mouvements des astres sur la sphere céleste. @mydes 'astrométrie globale (ou a grand
champ) de I'astrométrie locale (ou a petit chania).premiére n’est pratiguement réalisée
gue par des satellites astrométriques et foursitpdeallaxes absolues, la seconde est réalisée
au sol et par le télescope spatial Hubble notammeintdonne des parallaxes relatives
mesureées par rapport aux étoiles du champ. (ESATS2&09) (TURON C. et ARENOU F.,
2007) (RAUW G., 2009) (ESA Space Science, 2008)RDWI C., 2008)

2.2.1. Obijectifs de la mission

L’objectif principal de la mission est d’établir eircarte 3D de notre galaxie : la Voie
Lactée. Pour ce faire, la mission va recenser enwin milliard d’étoiles de la naine brune
aux étoiles de Wolf-Rayet, ainsi que des naineadbles jusqu’aux planétes massives. Ce
nombre de un milliard d’étoiles représente envid® des étoiles de notre galaxie. Le
satellite a été optimisé pour rencontrer cet olfjetbbservera donc les corps célestes jusqu’'a
la magnitude 20. Chaque objet devrait étre obgaingdeurs fois durant la durée de la mission
(5 ans). GAIA est également équipé dun canal spgutotométrigue et d'un canal
spectroscopique qui compléteront l'information astétrique et permettront notamment de
déterminer des parametres astrophysiques de basaecta température, une estimation de la
masse,... Ces informations nous aideront alors axmegpliquer les processus d’évolution
des étoiles de toutes masses, de mieux décriteulctige de la galaxie et les relations entre
étoiles. Soulignons ici la précision qui sera atepar GAIA : mesure de distance a 10% prés
jusqu'a au moins 10 kpc, mesure de vitesse a geeligm/s jusqu’a 20 kpc et une précision
astrométrique de 10 pas a V = 15. (ESA Sc&T, 2QU®RON C. et ARENOU F., 2007)
(RAUW G., 2009) (ESA Space Science, 2008) (MERAEtRl, 1999) (TURON C., 2008)
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Figure 11: Evolution de la précision astrométriqueen fonction du temps (ESA Sc&T, 2009)
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D’autres objectifs ont aussi été définis :
* Physique galactique

GAIA devrait aider a mieux comprendre l'histoire nigtre galaxie, c’est-a-dire sa
formation et son évolution. L'étude spectroscopides objets observés permettra également
de mieux décrire les populations stellaires dassdiéférentes parties de la galaxie, d’en
évaluer I'age et la structure. L'étude de ces pateas fournira des informations importantes
pour décrire I'évolution des étoiles et, donc, @e/bie Lactée, en identifiant notamment les
compositions chimiques d’amas stellaires locaux.

» Systémes exo-planétaires

La précision de GAIA permettra de détecter des @aoetes et peut-étre méme
des systemes complets d’exo-planetes dans un aegyd®0 AL autour du Soleil. On espeére
détecter des planetes jupitériennes de périoddéatelie 1,5 a 9 ans. Cette détection sera
possible par la mesure des petites perturbatioosbite d’'une étoile par la planéte. Entre
10 000 et 50 000 planéetes devraient étre décowvede cette méthode astrométrique. De
plus, l'instrument photométrique devrait lui audétecter des transits planétaires.

* Physique stellaire

En plus de la détermination des parametres fond@men(luminosité absolue,
masse, diamétre,...) des étoiles de tous types, dietdamination de leur age et de leur phase
d’évolution, des zones de formation stellaire, alednfrontation théorie-modele de structure
et évolution des étoiles, de la détection de bésaide la variabilité, GAIA permettra aussi
d’affiner notre connaissance du diagramme HR etefiets de métallicité, d’abondance,...
Mais ce n'est pas tout, la mission devrait levewvdile sur une catégorie d’'objets qu’on
appelle naines brunes : pseudo-étoiles, trop pgtibeir enclencher les réactions de fusion de
'hydrogene. On espere détecter ces objets eneoehitour d’autres étoiles et en grande
guantité (comme cela est prévu par la théorie). AGAévrait donc, en théorie, découvrir
plusieurs dizaines de milliers de ces naines brunes

» Systéme solaire

Revenons un instant dans notre propre systemeedkRe nouvelles informations
devraient aussi étre rapportées sur des petits ammme des astéroides, cometes,... GAIA
contribuera a la détection de ces objets gracenairsmoyable sensibilité aux objets peu
lumineux et mouvants. A nouveau, on espére détaqutesieurs dizaines de milliers de
planéetes naines, astéroides, cometes,... orbitastldamisinage de la Terre, Mars et Vénus,
mais aussi dans la ceinture principale d’astérofesncore dans la ceinture de Kuiper.
GAIA permettra aussi de caractériser ces corpsssam diameétres, satellites, binarités,... et
de les classer a partir de la photométrie multeoul
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e Observations d’autres galaxies

Le sixieme objectif de la mission sera d’observes dupernovae. Les calculs
théoriques prédisent que, sur le temps de la mig8i@ns), la sonde spatiale devrait détecter
guelque 100 000 explosions dans des galaxies thstamvant qu’elles n’atteignent leur
luminosité maximum. Ceci permettra aux astrononiégedpréts a observer et étudier ces
phénomenes et, par la, de mesurer les distancemtieses hétes. De plus, quelques millions
de quasars devraient étre dételfdsobservation de ces quasars permettra la rémisaiu
systéme de référence ICRSans le visible.

* Physique fondamentale

Le dernier objectif important de GAIA sera de tesies notions de physique
fondamentale comme la théorie de la relativité gg@laéA cause de la précision avec laquelle
la mission observera les étoiles, les effets gutioiinels (lentille gravitationnelle notamment)
se marqueront sur les données. La position dekegt®émblera se déplacer doucement. Ce
mouvement sera détecté par GAIA et permettra deimeegprécisément cet effet. Les ondes
gravitationnelles altéreront également la positgparente des étoiles. La mission pourrait
donc mesurer une limite supérieure de leur ammitltth dernier point pourrait étre testeé : les

variations séculaires de gravité 10— 10"%an"). Celles-ci pourraient étre mesurées en
pointant des naines blanches et en mesurant lenindsité (directement liée a leur force
gravifigue). En effet, si la force de gravité a megcalors la naine blanche sera moins
lumineuse que prévu. Outre la théorie de la ratétigénérale, GAIA pourrait apporter des
preuves supplémentaires de I'existence de la neasi@mbre en étudiant les interactions entre
la Voie Lactée et ses galaxies satellites.

(ESA Sc&T, 2009) (TURON C. et ARENOU F., 2007) (RAUG., 2009) (ESA Space
Science, 2008) (GILMORE (&t al, 1998)

2.2.2. Satellite

Le satellite comprendra trois modules : un modwevise mécanique, un module
service électrique et un module charge utile. H#gpa environ 2 tonnes au lancement. (ESA
Sc&T, 2009) (ESA Space Science, 2008) (TURON Q0820

Le module mécanique comprendra tous les composaétaniques, structurels et
thermiques. Il constituera le support des instrusien de I'électronique de bord. Il inclura
aussi le systeme de micro-propulsion, le systémecatdrdle d’attitude, la couverture
thermiqué®, les panneaux solaires et le bouclier solaireajétilé’. Le module thermique
sera optimisé pour garantir la stabilité de I'angidre les deux télescopes nécessaires pour
réaliser les objectifs scientifiques. Ce moduleaaume structure conique hexagonale. Il sera
construit en aluminium couvert d’'une structure s@od en fibre de carbone plastique
renforcée (CFPR) et d’'un cone central supportantservoir de carburant. (ESA Sc&T,
2009) (MERAT Pet al, 1999)

¥ Un quasar est une source d'énergie EM (visibladib) trés éloignée et trés puissante.

5 |ICRS, oulnternational Celestial Reference Systésystéme de référence céleste international),usst
ensemble de conventions adoptées par I'Union astrigue internationale pour normaliser le systeme de
coordonnées équatoriales.

16 Nécessaire a la protection des instruments sfiogres.

7 Ce bouclier plat et uniforme, toujours pointé viersoleil, aura deux objectifs. Tout d’abord, érmettra de
maintenir le module charge utile a -100°C, pouruess la stabilité thermique des télescopes et, plus
généralement, du systéme optique. Ensuite, il géad'énergie du satellite, sa face inférieure Etaniverte de
panneaux solaires. Ce bouclier sera la seule stauctéployable de GAIA, il sera divisé en douzengeax
repliés qui s’ouvriront dans I'espace en un disgjus ou moins circulaire d’environ 10 métres derdiae.
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Le module électrique permettra de réaliser lesai#rs de pointage, de contréler la
puissance et la distribution électriques. Il sarssale coeur du traitement des données et des
communications radio avec le sol. Le satellite d&\aommuniquer avec la Terre environ huit
heures par jour. Pendant cet échange, il transamleirdonnées scientifiques enregistrées et
les signaux télémeétriques. Le systeme de transmniest assez faible mais devrait permettre
de transmettre & un taux de ~5 Mbit/s sur une mtistal’environ 1,5 million de kilométres.
Les deux stations au sol munies d’antenne radiad@aX) de 35 metres seront situées
Cebreros (Espagne) et a New Norcia (Australie)cémtre de contréle de GAIA sera basé
'ESOC (European Space Operations Center) a Dadingddlemagne). (ESA Sc&T, 2009)
(MERAT P.et al, 1999)

La charge utile sera logée dans une structureremefde déme hexagonal (couverture
thermique) construite autour du banc optique et aume taille d’environ 3 métres de
diametre. Cette structure sera le support structie® deux télescopes et de l'instrument « 3
en 1 » qui comprendra les trois fonctions : asttoméhotométrie et spectrométrie. Ces trois
fonctions utiliseront les deux mémes télescopgaeageront le plan focal. Ce plan d’environ
0,5mx1m sera couvert de détecteurs CCD dédiés idfiéxetits instruments. Cette structure
contiendra également la majeure partie de I'éleauee nécessaire au fonctionnement de
linstrument et au traitement des données brutesusNdécrirons ces éléments plus
précisément ci-apres. (ESA Sc&T, 2009) (TURON CARENOU F., 2007) (MERAT Pet
al., 1999)
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Figure 12: Eclaté du satellite (ESA Sc&T, 2009)
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2.2.3. Description des éléments des modules services

* Controle thermique

Le bouclier solaire est un des éléments clés dir@enthermique du satellite. |l
sera constitué de feuilles isolantes multicouchesera attaché au module service et replié
contre la charge utile pour le lancement. Apreséparation entre GAIA et le lanceur, le
bouclier thermique sera déployé.

Un deuxieme élément est la couverture thermiqua daarge utile qui offrira une
protection optimale contre les micrométéoritesadiations.

Notons également que la stabilité thermique seracipalement assurée
passivement (utilisation de surfaces réfléchissari&iilles isolantes multicouches, peintures
noires,..., position solaire relative constante et @e pas de coupure d’instruments).

» Puissance électrique

L’'approvisionnement électrique sera assuré papdaseaux solaires (12,8m?) de
haute efficacité en arséniure de gallium. Une padé ces derniers couvrira le bouclier
solaire.

e Propulsion

Le lanceur placera le satellite sur une orbiterdesfert. La sonde utilisera ensuite
un systéme de propulsion chimique (bi-propellard@yrpatteindre le point L2. Aprés étre
arrivé en ce point, un ensemble (redondant) deaapoopulseurs contrdlera les mouvements
de précession et de rotation du satellite. La reaarice de la régularité de l'orbite sera
assurée par des propulseurs chimigues (gaz froidFB&P : field emission electric
propulsion).

Figure1l3: Module service de GAIA (ESA Sc&T, 2009)
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e Controle d'attitude et d’orbite (AOCS)

Les sous-systemes de contrble seront tres préatte Gonctionnalité sera
principalement assurée par l'instrument ASTRO, dgsoscopes a haute précision, trois
senseurs solaires et un senseur a large champede vu

« Communications

Toutes les communications avec le sol se feronts danbande X. Pour la
télémétrie et les opérations de télécommande, oten@e a bas gain omnidirectionnelle
de quelques kbps sera utilisée. Une antenne agaauisera utilisée pour transmettre les
données scientifiques a un taux de I'ordre du Migptte antenne sera visible environ 8
heures par jour.

(ESA Sc&T, 2009) (MERAT Pet al, 1999) (TURON C., 2008)

2.2.4. Position et trajectoire

GAIA sera placé sur une orbite de transfert palameeur Soyouz puis sera placé sur
une orbite de type Lissajous autour du point derdrage L2. Ce point ce situe a 1,5 million
de kilométres de la Terre dans la direction opp@sé&oleil. Cette position a de nombreux
avantages : un environnement gravifique faible,éalairement solaire constant permettant
une observation en continu, un environnement thgrenistable. La période orbitale est
d’environ 180 jours et ses dimensions 340 000xIDKIN. (ESA Sc&T, 2009)
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Figure 14 : Mouvement de rotation et de précessiodu satellite (ESA Sc&T, 2009)

Le satellite orbitera non seulement autour du pohinais tournera également sur lui-
méme de maniére assez complexe. En fait, le mouvem®pre du satellite s’inspire
fortement de celui d’Hipparcos. Ce mouvement a ppotid’assurer un balayage systématique
et répétitif des étoiles par deux champs de vuesdtellite tournera donc lentement sur lui-
méme a une vitesse de 1°/minute autour d’un axgepdiculaire au plan formé par les deux
champs de vue. Le satellite effectuera donc un ¢ounplet en 6 heures. L’'angle entre les
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deux télescopes sera de 106,5°. Les objets ayamsitte dans le premier champ de vue
passeront dans le second 106,5 minutes plus taxke de rotation fera un angle de 45° avec
la direction solaire. Cette inclinaison est un lbompromis entre les nécessités astrométriques
et les contraintes de réalisation (ombre des instnis, efficacité de I'éclairement solaire,...).
Cet axe de rotation précessera lentement autola dieection Soleil-Terre avec une période
moyenne de 63,12 jours. Ceci permettra de scatemeseimble du ciel (pour certaines régions
du ciel trées denses en étoiles, cette loi de bgkydu ciel sera modifiée pour éviter la
saturation du processeur de bord). (ESA Sc&T, 20(B$A Space Science, 2008)
(GILMORE G.et al, 1998) (MERAT Pet al, 1999)

2.2.5. Lanceur

Sans entrer dans les détails, soulignons que GAIA kncé par un lanceur Soyouz-
ST rocket a partir de Kourou. Ce lanceur est tigsd et tres utilisé. Il est composé de quatre
étages. Le choix du lanceur n’est pas sans conségusur le satellite puisque le
compartiment charge-utile de I'étage supérieur adiameétre de 4,1m et une hauteur de
11,4m. (ESA Sc&T, 2009)
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2.3. Instruments

Apres avoir décrit le module service, attachonssnaux éléments scientifiques de la
mission. Dans cette section, nous parlerons desctspoptique, astrométriqgue et
photométrique. L’aspect spectroscopique sera quantabordé dans la section suivante.

Les bases de l'instrumentation de GAIA sont lesxdilescopes optiques capables de
localiser avec précision les étoiles et de décommpes spectre la lumiere de celles-ci pour
'analyser. La lumiére entrante par I'un ou 'autééescope tombe sur un méme plan focal qui
contient I'instrument « trois en un ». La missioll& se démarque de son prédécesseur,
Hipparcos, par de nombreuses améliorations : lesinmiprimaires des télescopes collectent
ainsi environ trente fois plus de lumiere permdttare meilleure sensibilité et précision des
mesures. La position et le mouvement des étoilemsenesurés de I'ordre de 200 fois plus
précisément. Les caméras CCD utilisées seront riégaleplus efficaces, des images grand-
angle de nombreux objets célestes pourront étrenabs en méme temps. Avant de
commencer une description plus approfondie desrslivgstruments, ajoutons qu’'un des
autres grands défis de la mission sera le traitemes données envoyees par GAIA qui ne
commencera, bien évidemment qu’en 2012. La mis$émait transmettre environ 100 To de
données brutes (de lI'ordre de 1 Po pour I'enserdbtedonnées) sur I'ensemble des 5 ans,
données qui devront étre analysées et traitéebeste avant d’étre utilisables par 'ensemble
de la communauté scientifique. (ESA Sc&T, 2009) RN C. et ARENOU F., 2007)
(RAUW G., 2009) (ESA Space Science, 2008) (TURON2G08)
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Figure 15 : Schéma de la configuration des instrunmts (ESA Sc&T, 2009)

2.3.1. L'optigue

La partie optique de I'instrumentation consistedenx télescopes identiques pointant
dans deux directions séparées de 106,5° et fogtalisens un méme plan. Les télescopes sont
constitués de 6 miroirs réflecteurs (M1-M6) dontuxi€M5 et M6) sont communs aux deux
télescopes. L'ouverture des diaphragmes a une @dl1,45mx0,5m et une longueur focale
de 35m. Les trois premiers miroirs sont rectangegacourbes (anastigmates). Les quatriemes
combinent les deux faisceaux, les deux dernieraliemnt la lumiere dans le méme plan. Les
miroirs sont construits en carbure de silicium (Si©ut comme la structure, ce qui fournit
une grande stabilité thermo-élastique et dimensib&rainsi qu’'une faible masse et une
grande isotropi®. Bien que complétement réflectif, le systéme @nitides aberrations

18 Notons que les miroirs M2, M4 et M5 ont été fabég par AMOS.
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résiduelles comme : aberration chromatique (incis@& décalage chromatique), diffraction
d'image,... Ces effets, vu la précision demandéepeevent étre négligés et doivent faire
I'objet d’'une calibration au sol. (AMOS, 2007) (ESA&T, 2009) (MERAT Pet al, 1999)

Le plan focal, le plus grand jamais construit, eststitué d’'un ensemble de 106
cellules CCD pour un total de un Giga pixels et dimension de l'ordre 0,5x1m. Le plan
focal est divisé en cing parties contenant chaaumeertain nombre de capteurs CCD et
correspondant chacune a une fonction différentgrométrie, photométrie, spectroscopie,
métrologie et alignement (WSF: wave front sensbrBAM : basic-angle monitor) et
détection d’étoiles (SM : sky mapper). (ESA Sc&009) (MERAT Pet al, 1999)
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Figure 16 : Distribution des CCD dans le plan foca{ESA Sc&T, 2009)

Chague objet passant dans le plan focal suit uneesée bien déterminée de capteurs.
Il est, tout d’abord, détecté par un des deux «mRpper » : un pour les objets du premier
télescope et un pour ceux du secdnBnsuite, on balaye les capteurs dédiés & I'atmen
La premiére colonne de capteur, AF1, a pour buindiéer les fausses détections (rayons
cosmiques notammeft) L'objet passe ensuite par les huit colonnes astoques suivantes
(AF2-9) avant de croiser les capteurs photométdagles capteurs suivants sont ceux du
spectrometre. (ESA Sc&T, 2009) (MERAT&.al, 1999)

La grande précision du controle d'attitude du $isggbermet de fournir la position de
I'objet imagé en fonction du temps. Ceci permetréduire le bruit de lecture a quelques
électrons. Le temps d’intégration nominal par CGbde 4,42 secondes, ce qui correspond a
4500 pixels le long du scan. Pour les objets plnsineux, le temps d’intégration est réduit
via un systéme électronique de portes dans letéétedous les CCD ont le méme format et
sont dérivés des technologies de la firme e2\wsdig composés d’un total de 1 Giga pixels de
9umx27um (direction du balayage x direction perpzndire). lIs opérent en mode Time
Delayed ltegratiorf(TDI) avec une période de 982,8 ps. (ESA Sc&T, 206AUW G.,
2009) (GILMORE Get al, 1998) (MERAT Pet al, 1999)

19 Ceci sera réalisé par le placement de masques demgie télescope qui couperont 'image dans Is sen
perpendiculaire au balayage (paralléle aux colodeedétecteurs).

% |es informations sur la position et la luminosis objets seront analysées a bord en temps réebpéinir

la région a fenétrer autour de I'objet qui serpdmnles CCD.

2L TDI : technique électronique permettant de comeems déplacement d’'une image sur le plan focal en
déplacant les charges générées dans le CCD a le mifasse.
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Pour terminer cette partie sur I'optique, ajoutapue le plan focal est refroidi de
manieére passive a 170 K pour réduire sa sensikalibé radiations. (ESA Sc&T, 2009)
(RAUW G., 2009) (GILMORE Get al, 1998) (MERAT Pet al, 1999)

LOE1

lcambinersy

Figure 17 : Schéma du positionnement des miroirs A Sc&T, 2009)

2.3.2. L'instrument astrométrique

L’instrument astrométrique (ASTRO) est destiné aksure de la position angulaire
d’étoiles? fournissant ainsi cing paramétres astrométriquEsddmentaux : la position
stellaire (2 angles), le mouvement propre (2 déswie la position) et la parallaxe. Dans son
principe, I'instrument est assez semblable a aEHipparcos. Les mesures devraient pouvoir
étre effectuées dans des régions tres densémepiépsi~3 millions d’étoiles/deg?).

Durant ses cing années de mission, GAIA effectuergcan systématique du ciel et
devrait obtenir environ 70 mesures de position ¢aile. Cela permettra de déterminer
completement les cinqg parameétres astrométriqueser@gs de mission devrait aussi favoriser
la détermination de parameétres additionnels conpaeexemple, ceux qui sont nécessaires a
la caractérisation d’orbite de binaires, d’exo-pk&s, d’objets du systeme solaire,...

GAIA mesurera la séparation relative de milliergtdiles simultanément présentes
dans les deux champs de vue combinés. Il opérebmlayage continu du ciel de telle sorte
gu’un flot constant de mesures de moment anguteletif sera construit au fur et a mesure
gue le ciel sera vu. Les deux miroirs primaireuas®nt la haute résolution angulaire (et
donc la haute précision en position) dans la doaau balayage.

Une zone de 62 CCDs est dédiée a l'instrument ASTRGS le plan focal. Chaque
CCD est lu en mode TDI, synchronisé avec le mouwveme balayage du satellite.

Le post-traitement des données au sol est égalametes grands défis de la mission.
Relier entre elles les mesures relatives et tramsp les mesures de positionnement des
coordonnées pixels vers des coordonnées angudairagavers d'une calibration géométrique
du plan focal est une tache ardue. De plus, il fauwhcore exprimer les données dans des
coordonnées célestes indépendantes du mouvemepre pio satellite ce qui nécessite une
calibration de l'attitude des instruments et dedle de base entre les télescopes. D’autres
corrections moins importantes devront encore hmodées comme celles concernant les
effets d'optique (décalage chromatique systématigee aberrations,...) et les effets

% Des mesures précises pourront étre réalisées miénsedes régions trés densément peuplées (jusigs @@
3 millions d’étoiles par degré?).
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relativistes (courbure de la lumiére due au Soddfet des planétes et de leurs lunes et des
astéroides les plus massifs,...).

Outre les corrections précitées, la précision desumes dépendra du type spectral de
I'étoile et s’appuiera sur la stabilité de 'angle base de 106,5° entre les deux télescopes. Cet
angle, trés important, sera controlé par le syst&fM?* (Basic Angle Monitoring). Un
tableau reprenant la précision obtenue en fonchiotype d’étoiles est porté en annexe.

(ESA Sc&T, 2009) (TURON C. et ARENOU F., 2007) (RAUG., 2009) (MERAT Pet al,
1999) (TURON C., 2008)

2.3.3. L'instrument photométrique

Le spectro-photométre mesurera la distribution efgre spectrale (spectral energy
distribution, SED) de tous les objets détectésoNetque le spectre basse résolution obtenu
couvrira la bande 320-1000nm. Le but de cette neessirdouble. Tout d’abord, c’est a partir
de la mesure SED que des quantités astrophysiglles gue la luminosité, la température
effective, la masse, I'age et la composition chiumigont déduites. De plus, l'instrument est
nécessaire a la correction du décalage chromatigusystéme optique (autrement dit, il sera
utile a la calibration chromatique de l'instrumeagtrométrique). Sans le photométre, les
performances astrométriques ne pourraient étrimse

Les fonctions spectro-photométriques sont réalisaesmoyen de deux éléments
optiques dispersif$ situés dans le chemin optique commun des deusctpes. Un des deux
éléments est utilisé pour les courtes longueurad€g320-660 nm, bleu photometer BP) et
l'autre pour les grandes longueurs d’onde (650-b@Q0red photometer RP). Les éléments
dispersifs (prismes) sont situés le plus prés ptessiu plan focal dans le but de faciliter la
fixation et de réduire les zones d’'ombres. Enfis, deux spectro-photométres (BP et RP) ont
chacun une bande CCD dédiée qui couvre I'entiehetéhamp de vue astrométrique dans la
direction perpendiculaire du balayage.

La résolution spectrale est fonction de la longwtande. En effet, la dispersion par
les prismes dépend de la longueur d’'onde et edtenne du cbté bleu. Les prismes des deux
photometres ont été dimensionnés de telle manierei deux spectres de méme taille (de
I'ordre de 30 pixels le long du balayage).

La précision de l'instrument spectro-photométriqigpendra de la magnitude de

I'objet observé et devrait étre d@— 20011.0° magnitudes.
(ESA Sc&T, 2009) (TURON C. et ARENOU F., 2007) (RAUG., 2009) (TURON C.,
2008)

% Le systéme BAM consiste en un interférométre g tyizeau, mesurant les fluctuations de I'anglédatse
entre les deux télescopes.
4 Ces éléments consistent en deux prismes de silidispersant la lumiére collectée avant la détactio
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2.3.4. Traitement des données et métrologie

Pour localiser précisément les étoiles mesuréegréaision des instruments est
primordiale. L’angle entre les deux télescopes éui connu avec une tres grande précision
et doit étre trés stable. Nous avons déja souligngrande stabilité des matériaux utilisés,
mais, en plus de cette stabilité mécanique, un mig&te a cing degrés de liberté a été ajouté
derriére les miroirs secondaires pour mesurer lammtre les télescopes et réduire ainsi
'erreur résiduelle due aux variations de graviteaex micro-déplacements des miroirs. La
grande précision des mesures est aussi réalisémeanesure du temps tres précise. Dans ce
but, une horloge atomique au Rubidium est utilss@erd du satellite.

Un autre aspect important est le prétraitementddesées. Le systeme de traitement
des données (STD) est composé de 7 processeurs (udépour chaque détecteur du plan
focal) partageant une mémoire commune de 800 Gédtalgorithmes de bord permettent de
réaliser des calculs en temps réel sans mise eroime&tampon des données. Aussi bien le
hardware que le software sont flexibles et peugast modifiés en vol.

(ESA Sc&T, 2009) (TURON C., 2008)
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2.4. Spectrometre RVS

Parlons maintenant du troisieme et dernier instnireenbarqué sur le satellite GAIA : le
spectrometre a vitesse radiale BRYS (radial velocity spectrometer). Rappelons que la
deuxieme partie de ce travail aura pour but essdetéi modéliser certains résultats que I'on
espeére obtenir.

2.4.1. Caractéristigues générales

Le but de ce dernier instrument sera, comme son hadique, de mesurer les
vitesses radialé3 des objets observés et de fournir un spectre nmeyeésolution dans
I'étroite bande 847-874 nm (proche infra rougepltention de la vitesse radiale fournira le
dernier élément permettant de caractériser comp#rtele mouvement des corps étudiés (les
autres étant donnés par l'instrument astrométriguepouvoir de résolution du spectrometre
sera de 11 500. La précision quant a elle devratd® I'ordre de 1 km/s pour des magnitudes
allant jusque 12,5 puis diminuera jusqu'a 10 kndarpdes magnitudes 16-17. (ESA Sc&T,
2009) (TURON C., 2008)

Le domaine de longueur d’onde choisi a été sélecépour coincider avec les pics
d’émission des étoiles de type G et K qui sonplas abondantes. On le voit tout de suite, ce
domaine est tres éloigné des pics d’émission dategtmassives et n'est pas la meilleure
option pour I'étude de ce type d’étoile.

Pour les étoiles des types tardifs, l'intervalle ldeagueur d’onde choisi mettra
également en évidence les raies du Fe, Si, M@istiaies du calcium ionisé (a 849.8, 854.2,
et 855.2 nm). Ce triplet permettra de déterminevilasse radiale, méme pour un rapport
signal sur bruit faible. Pour les étoiles plus aesy le spectre RVS contiendra les raies du Ca
Il, He I, He Il et N I. Néanmoins, les spectresosemplus généralement dominés par les raies
de Paschen de 'hydrogéne. (ESA Sc&T, 2009)

Tableau 1: Caractéristiques générales du RVS (MERAP. et al, 1999) (TURON C. et ARENOU F., 2007)

Domaine de longueur d’'onde 847 - 870 nm
Précision 14a10km/s
Résolution 11 500
Résolution spectrale 0,075 nm/pixel
Résolution spatiale 1 arc sec/pixel

% Vitesse mesurée dans la direction de la ligneistey
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Le principe de la mesure peut s’expliquer a I'aldeschéma suivant (un télescope Cassegrain
est représenté pour plus de cl&té

1°x 1° )
(# 3600 x 3600 pixels)

20 pm pixel size
N ¥ H
ccD b
TOPC ‘ lmagcr ¥l + Lig l
1R CollimaeT " [ 120 pixers
d o;?tiégna or Spectrum heiglnr qcanprate

307 pixels

Figure 18 : Principe de la mesure de vitesse radmbar un spectrométre (MERAT P.et al, 1999)

Le spectre d’'une étoile, réalisé par un spectrdgagans fente, se déplace le long de
la direction du scan sur environ 300 pixels. La&sse radiale est alors dérivée de l'effet de
décalage Doppler des raies. (MERATePal, 1999)

2.4.2. Description du RVS

L’instrument RVS est un spectrographe a champ iatémoyenne résolution opérant
dans linfra rouge proche et dispersant tout laitwenentrant dans le champ de vue. Il est,
rappelons-le, intégré avec les instruments astriguoét et spectro-photométrique et utilise les
deux télescopes communs. Le RVS utilisera la fonctsky Mapper’ pour détecter les objets
et confirmer qu’il s’agit bien d'étoiles. Les olgesélectionnés pour I'observation RVS
passeront d’abord par le spectro-photometre. Laékardes deux télescopes se superposera
sur les CCD du RVS. Une unité de traitement vidgéoégalement adjointe au RVS (VPU,
video process unit). Elle recoit les données optgdu télescope spectroscopique et les
convertit en données digitales qui seront transn@esol. (GAIA-RVS Consortium, 2002)
(ESA Sc&T, 2009)

La dispersion spectrale des objets du champ deseu réalisée au moyen d’'un
module optique logé entre le dernier miroir (M6)eeplan focal. Ce module contiendra une
grille plate et quatre lentilles (une prismatiquag sphérique, un dioptre et une en silicium)
qui corrigeront l'aberration principale des télgse® (hors champ). Le module RVS
possédera une unité d’amplification telle que rgleeur focale effective sera de 35m.

La dispersion spectrale est orientée dans la drectu balayage. Un filtre passe-
bande dédié permettra de sélectionner le domainerdgieur d’onde choisi. (ESA Sc&T,
2009)

La zone RVS du plan focal contiendra trois rangdesgjuatre lignes de CCD i.e. 12
CCD. A nouveau les CCD sont utilisés en mode Té éémps d’intégration pour mesurer la
vitesse radiale devrait étre de I'ordre de 30 sdesnEnviron 40 transits de chaque source
seront observés durant les 5 ans de la missionrapaport au ciel, les CCD du RVS sont
alignés avec les deux autres instruments. Désilagsultera une sorte de simultanéité entre
les observations des instruments qui rendra lelysagamoins difficiles. A nouveau tous les
CCD fonctionnent en mode TDI. (MERAT &t al, 1999) (ESA Sc&T, 2009)

% |nitialement la dispersion spectrale devait seefaierpendiculairement & la direction du balaydgesajue le
design final est selon la direction de balayageci @gplique pourquoi le schéma n’est qu’une illason de
principe et ne représente pas exactement le speati® RVS de GAIA.
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Tous les spectres devraient étre transmis au asl@&-traitement a bord. On espére
gue le RVS sera capable de distinguer des objetsulaciel dont la densité sera de I'ordre de
40 000 objets par degré2. (ESA Sc&T, 2009)

Astrometric
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BAM & WFS
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and afocal
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Figure 19 : Schéma du plan focal et RVS (ESA Sc&DR009)

2.4.3. Traitement au sol

La vitesse radiale sera obtenue par corrélatiorsé@eades spectres observés avec soit
un modeéle soit un masque. Une estimation initisds garametres atmosphériques de la
source sera également déduite des données desmiests astrométrique et spectro-
photométrique. Ces informations préliminaires seralors utilisées pour sélectionner le
modele ou le masque de corrélation le plus approjfne routine itérative devrait réaliser
cette tache. Pour les étoiles plus brillantes gubEme magnitude, il sera possible de déduire
la vitesse radiale a partir du spectre obtenu durarseul transit. Pour les moins brillantes,
une somme sur les 40 transits (environ) permettragthenter la précision et d’obtenir une
vitesse radiale moyenne.

Les parameétres atmosphériques seront extraitspdesras observés par comparaison
avec un catalogue de spectres stellaires de réfréa détermination des parametres de la
source se basera aussi sur lI'information colleptédes deux autres instruments.

(ESA Sc&T, 2009)

-37-



Deuxieme partie

Ce qui est admirable, ce n'est pas que le chamgidss soit si vaste,
c'est que 'homme l'ait mesuré.
Anatole France
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1. Considérations générales

Dans cette seconde partie, nous simulerons et saralys des spectres de systéemes
binaires comportant au moins une étoile de typéadmodélisation des spectres sera dictée
par les caractéristiques du spectrometre a vitesaleRVS Le but du travail est de définir
dans quelle mesure le RVS permettra aux astropbgsial'étudier des systemes binaires
contenant au moins une étoile massive. En effebnoe nous l'avons déja dit, le domaine de
longueur d'onde du RVS n'est guére adapté awestoibssives. Nous avons divisé en trois
points les simulations. Dans le premier, nous allétudier des combinaisons relativement
idéales avec une période orbitale choisie a peibdes rapports de masses couvrant un large
éventail de situations dont certaines peuvent saavgon-physiques. Ensuite, nous étudierons
des cas plus généraux et introduirons une distoibustatistique sur les deux paramétres
précités ainsi que sur l'inclinaison du systemefirEmous simulerons quelques résultats de
linstrument astrométrique et étudierons dans quelesure les déterminations de parallaxes
GAIA d’étoiles O appartenant a différents sous-tygpectraux, permettront de tester et/ou
d’améliorer la calibration des parametres physig@@agnitudes absolues) des étoiles
massives. Nous nous pencherons aussi sur I'impmatedn biais de Lutz-Kelker. Mais avant
d'entrer dans I'explication de ces trois pointdcivan bref résumé de concepts physiques
nécessaires a la compréhension des modélisations.

1.1. Vitesse radiale et spectroscopie

La vitesse radiale peut, de maniére générale, Iseleaa partir du décalage par effet
Doppler des raies spectrales d'une étoile :

M:—/‘_AO :Vr_ad (01)

Ou c=299792,5km /<est la vitesse de la lumiére dans le vide,gtla vitesse radiale.

En partant des équations de Kepler, on peut déeroldiguation suivante qui donne la
vitesse radiale d'une étoile de masged'un systéme binaire formé avec un compagnon de
massen,, par rapport au centre de masse :

V., =V, +sini L[cos(a)+ @) +e cow| (0.2)
a(l— e2)
Ou v, est une constante (vitesse radiale du centre dsayal'inclinaison sous laquelle le
systeme est vig I'excentricité de l'orbitea le demi grand axey = (m‘i"i)z , @ la longitude du

périastre ety I'anomalie vraie.
La courbe de vitesse radiale présente des extremapp —w our—w. Autrement dit, les

extrema de la courbe de vitesse sont équivalentseruds de l'orbifé L'amplitude de la
courbe de vitesse radiale peut alors s'écrire :

— cini H
K =sini —a(l—ez) (0.3)

27 points d’entrelacement de I'orbite avec un planiffpassant par le centre de masse et perpenildda
ligne de visée.
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Tenant compte de la troisiéme loi de Kepler:(277)*" 1°P??, ol P est la période

orbitale, on obtient :
3

. 5. K
usin’i :ETP(l—eZ)s/2

Et donc au final, on obtient la relation suivante :

F(m) = mj’sin3i2: K3 P(l— é)s/z
(m+m)" 271G (0.4)

= 1.0355 16°P( -#)

Ou les masses sont exprimées en masses solagr@gekses en km/s et la période orbitale en
jours. La quantité(m) est communément désignée sous le nom de « foragiomasse ».
(RAUW G., 2009)
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1.2. Classification spectrale

Des l'avenement de la spectroscopie stellaire, dssophysiciens ont remarqué les
corrélations entre température, luminosité et pectral des étoiles. En effet, des le début du
XXM sigcle, les astrophysiciennes Williamina Flemiignie Cannon et Antonia Maury de
'équipe de Charles Edward Pickering de l'observatale Harvard ont introduit une
classification spectrale qui est toujours utilisEetuellemerff. La classification spectrale
comporte sept types spectraux notés par les letttdAFGKM. D’autres types ont, par la
suite, été ajoutés comme la catégorie des étode®/dlf-Rayet. Ces types spectraux sont
subdivisés a l'aide de chiffres allant de 0 a &% dlis chaudes au plus froides. Enfin, un
chiffre romain est ajouté pour spécifier la clageeluminosité de I'étoile : de 0 a VII (0 :
hyper-géante, V : naine (séquence principale),: Viiine blanche). La classe de luminosité
est une information précieuse pour situer I'étalbns le diagramme Hertzsprung-Russell
(HR), ainsi les étoiles de classe de luminosité edpgbent I'étroite bande de la séquence
principale.

4000K 3000K

Figure 20 : Diagramme d’Hertzsprung Russel des étlgis du catalogue Hipparcos reprenant les différente
classes spectrales. (DUPRET M.-A., 2008)

Chacune des différentes catégories présente unresgearticulier et propre qui permet
donc une classification stellaire.
(RAUW G.,comm. per3.(DUPRET M.-A., 2008)

% Ce travail de classification a été rendu possiifece aux fonds offerts par la veuve d’Henri Draper
I'observatoire.
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2. Etude de binaires : Cas « idéaux »

Dans ce premier point, nous allons étudier la dgtéité des signatures SBe systéme
contenant au moins une étoile massive de type rgpp€at Nous commencerons par détailler
notre méthodologie et les hypotheses posées eft@nswus présenterons les résultats
obtenus. Toute I'étude numérique a été réaliséadeldu logiciel MATLAB®.

2.1. Méthodologie et hypotheses

2.1.1. Méthodologie

La modélisation se base principalement sur lesté@ms(0.4), (0.2) et (0.1). Nous
devons modeéliser un spectre résultant de la consloinale deux spectres, I'un d’une étoile O,
lautre d’'une étoile de type spectral OBAFGKM quique. Cette combinaison se fait par
addition des deux spectres, apres qu'un décalagelBeur a été apporté. L'obtention de ce
spectre se fait en quatre points :

i.  Connaissant les masses des deux étoiles du systeenechoisissant une valeur
de période, d’inclinaison et d’excentricité (cheistgale a zéro dans ce cas
précis), on détermine le paramétre K pour I'étoilessive et le compagnon.

ii.  Une fois ces parametres K obtenus, on calcule itesses radiales en prenant
une vitesse initiale/, nulle. La longitude du périastt® n’est pas définie pour

une excentricité nulle. La valeur de 'anomalieierast prise en ses valeurs
extrémes '4)={O,n} .

iii. Les spectres des deux étoiles sont ensuite détatévers les plus grandes
longueurs d’ondes, l'autres vers les plus petgesfersement par la suite).

iv. Les spectres sont ensuite multipliés par les rappde brillance relative des
composantes de la binaire, évalués a partir desitondgs des étoiles en bande
photométrique™’’.

v. On sélectionne ensuite le domaine de longueur @éa@hdRVS (8470 & 8740 A)
et on additionne les spectres. Dans notre modélisatous avons également reé-
échantillonné les spectres pour obtenir une résoléquivalente au RVS (pour
rappel : R =11 500).

Une fois les spectres obtenus, il nous reste arrdigter lesquels présentent une
signature SB1, SB2 ou aucune signature binairecti#dtie. Pour ce faire, nous avons réalisé
deux corrélations croisées entre le spectre et deasques contenant chacun un ensemble de
raies spécifiqgues aux étoiles massives (masquautg ghart et aux autres étoiles d'autre part
(masque 2). Rappelons que, dans un cas réel, conmait, a priori, pas le type spectral du
compagnon. Des lors, le masque 2 a été congu ke nelniére a s’appliquer le mieux
possible a un grand nombre d’étoiles plus froides|g type B.

2 En astrophysique, on classe les systémes binaireeux catégories : les SB1 ou seul le spectneeddes
composantes peut étre identifié (et donc une setdsse peut étre mesurée) et les SB2 dans lesgued deux
spectres (et donc les deux vitesses) sont iddritfia

% Cette bande se rapproche le plus de la bandendaedar d’'onde du RVS.
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La corrélation avec les masques donne un pic pahgiar masque. A partir de ce pic,
on peut recalculer la vitesse de I'étoile O poumigsque 1 et de I'étoile compagnon pour le
masque 2. Ces vitesses sont ensuite comparéest@sseg calculées initialement. Si les deux
vitesses mesurées sont égales aux vitesses mit@ea une signature SB2, si une seule
vitesse correspond, on a une signature SB1 etcsinewitesse ne correspond, le cas ne sera
pas vu comme un systeme binaire.

2.1.2. Hypothéses, parameétres et spectres

Il est évident que certaines hypotheses et sirogatibns ont été faites pour réaliser
notre simulation. L’équation (0.5) contient déjaatie parameétres (I'excentricité&,
l'inclinaisoni, la période orbital® et le parametr&) et I'equation (0.2) en contient deux de
plus (la longitude du nceud ascendamtet I'anomalie vraieg ). Nous avons donc fait les

hypothéses suivantes :

* Orbite circulaire :e=0
* Longitude du nceud ascendant indéfinte = indéfinie

Comme nous venons de le dire, il reste de nombpaameétres a déterminer. Dans ce
premier point, ceux-ci seront choisis égaux a :

» Période orbitale P =10jours
« Anomalie vraie :40:{0,77}
« Inclinaison :i ={0,2 2}

 K: ce paramétre sera déduit de I'équation (0.@hsdlaquelle les masses
seront supposées connues.

Compte tenu du nombre d’étoiles, 8 étoiles O eeftfles compagnons, et des différentes
combinaisons de parametres (2 vitesses par instinasauf pour l'inclinaison nulle pour
laquelle les vitesses sont nulles également), aatens a traiter :

8[B6x (1+ 212)= 144(cas.
A ces 1440 cas O + autre étoile, il faut ajoutdd €8s des combinaisons O + O. Au total,
1620 cas devront étre étudiés.

Les spectres utilisés sont, pour les étoiles BAFGKilds spectres synthétiques
compilés par MUNARI U. & CASTELLI F. (2000) et p&ASTELLI F. & MUNARI U.
(2001). Les spectres des étoiles O proviennent séiofations réalisées par le GAPHE
(Groupe d’AstroPhysique des Hautes Energies) dyséms par NAZE Y. (2007) et sont donc
des spectres observés

Les raies des masques sont, pour le masque laidsdu C IIl, H I, N IIl, O lll. Pour
le masque 2, ce sont des raies de Ca Il, H I,TN I, Une partie des raies sont communes aux
deux masques. Il est a souligner que le domaine RU¥&s-entendu de longueur d’'ondes du
RVS) est tres loin d’étre idéal pour I'étude d’'&simassives. Les raies de ces étoiles dans ce
domaine sont peu intenses, peu nombreuses et pfeunges?.

31 Ces spectres sont eux-mémes entachés d’un dé&dggéer initial qui a été corrigé pour I'étude.
32 Divers tableaux reprenant les masses, noms diésséed classe spectrale, longueurs d’onde des taiksées
dans les masques,... sont portés en annexe a firenatif.
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2.2. Résultats et analyses

Comme nous l'avons souligné, trois cas de figunevpet se produire : signature SB1,
SB2 ou absence de signature binaire. Pour comfmrétesse mesurée a la vitesse imposée
initialement, nous avons travaillé avec une ceetaotérance : 5 km/s ou 25 km/s. En termes
de pixel, cela correspond a une erreur de 0 oxégice qui, traduit en termes de résolution,
correspond a un décalage de 0 ou 0,75A (ce quaeésolution effective du RVS). Un pixel
correspond a un intervalle de vitesse radiale dg Bn/s.

2.2.1. Combinaisons O-autre étoile

» Signature SB2

Avec une tolérance de 5km/s, on trouve 95 signatBi@2. Si la tolérance est de
25 km/s, on trouve alors 175 signatures SB2.
Dans la majorité des cas, ce sont les spectregléslavec une inclinaison nulle pour lesquels
les vitesses sont trouvées. Autrement dit, la tatiod par les raies des étoiles O retrouve
bien une vitesse nulle et la corrélation par léssrdes autres étoiles retrouve bien une vitesse
nulle également. Cette situation n’est guéere sagree et découle principalement du fait que
les raies de Paschen HI sont présentes dans lasnmksques. En pratique, il sera toutefois
tres difficile de reconnaitre un systeme binair@ainaison nulle ou proche de zéro dans le
spectre RVS.
En dehors des cas dont l'inclinaison est nulledétecte 20résp 66) cas pour lesquels une
signature SB2 est trouvée pour une tolérance désSkesp 25km/s).
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L'étude des 66 cas nous apprend ceci :

i. Lorsque le compagnon est une super-géante, latibétexst plus aisée, et ce
d’autant plus que cette super-géante est froiden®onsidére les signatures SB2 des couples
O + super-géante, tous les compagnons sont détagt@soins une fois sauf I'étoile A5I
(détectée en signature SB1, le spectre de I'é@itéetant pas détectée). Si on considere tous
les couples O + super-géante (signature SB2 et,SB1jile super-géante est quasiment
toujours détectée, I'étoile O ne 'est cependarst oajours. Ceci s’explique par les faits que
pour des super-géantes, la magnitude absolue ehllchange assez peu avec le type spectral
et que ce sont les étoiles plus froides qui onbdeles raies les plus fortes dans le domaine
RVS.

Spectre RYS O7IIl - FOI & | =mid
T

Unités arbitraires
-
-—i‘::\

Spectre FOI| T

Spectre RYWS Spectre 071

g500 g5b0 ge00 8650 groo
A (Angstrom)
Correlation Spectre RYE — masgues

Unités arbitraires

—100 50 0 50 100

Figure 21 : En haut, spectre résultant de la combiison des étoiles O7III et FOI pour une inclinaisomle
pi/4*. En bas, résultat de la corrélation par le masqué (en vert) et le masque 2 (en bleu). Les vitesses
imposées sont : (-69.9, 172.3) et les vitesses tées sont : (-87.0, 174.34.

% Dans tous les graphiques de cette section, lemnéks sont exprimées en unités qui dépendenpgontade
flux. Initialement, les spectres sont normalisésmaPour réaliser leur addition, nous multipliomsspectre par
le rapport de flux des deux étoiles. Les unités donc le reflet de ce rapport.

% Dans tous les graphiques de cette section, lessés sont exprimées en km/s et données sousma for

(VO’ Vstar)
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ii. En ce qui concerne les géantes, deux familles teetilin apparaissent : d’'un
c6té les couples O + BO et O + B8 et de l'autreckesples O + G, K. Les étoiles G et K
doivent ici étre vues non comme des vraies géantesgns conventionnel mais plutét comme
des étoiles de pré-séquence principale de luminasiermédiaire entre celle d’'une géante et
d’'une séquence principale.
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Figure 22 : En haut, spectre résultant de la combaison des étoiles O9,5lIl et M1-2 Ill pour une
inclinaison de pi/4. En bas, résultat de la corrélion par le masque 1 (en vert) et le masque 2 (etel). Les
vitesses imposées sont : (-11.6, 183.9) et lessass trouvées sont : (-34.8, 182.9).

iii. Enfin, en ce qui concerne les étoiles de séquenceiale, pratiguement
aucune signature SB2 n’est détectée. Dans la réajdeis cas, la vitesse de I'étoile O sera
trouvée (signature SB1) sauf si le compagnon est @il est également la seule étoile a étre
détectée en couple avec les étoiles 09.5I, .

D’autres conclusions plus spécifiques peuvent égae Etre tirées :

i. Pour les étoiles O4l a O7Ill, il est tres peu phibade détecter le systeme
binaire, la O échappant souvent a la détection.raes de ces étoiles sont tres larges et peu
profondes.

ii. Pour les étoiles O7V a 09.5V, les compagnons phauds que B8l sont
rarement détectés (sauf B3l). Les compagnons FBDestont toujours détectés au moins une
fois (i.e. une inclinaison, une vitesse). Pour Gt\D9.51, on détecte les couples avec des FO,
F5, GO, G5, KO, K4-5 super-géantes. Pour O9.5Hldétecte les couples avec des FO, F5,
GO, G5 super-géantes. Pour 09.511l et 09.5V, onvieades couples avec I'étoile B8I. Enfin,
pour O9.5V, on trouve plus de couples avec de$eét@ et A que pour les autres étoiles O
(B3I, B8I, B8llI, AOI).

Les 66 cas SB2 représentent seulement 5,7% des dab8imulés dont l'inclinaison est
différente de zéro.
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Figure 23 : En haut, spectre résultant de la combiison des étoiles O7V et B3I pour une inclinaisoned
pi/4. En bas, résultat de la corrélation par le mague 1 (en vert) et le masque 2 (en bleu). Les vites
imposées sont : (117.6, -135.2) et les vitessesies sont : (117.5, -117.5).

Il'y a 55 fesp 109) cas dont l'inclinaison est nulle et pourglesls une signature SB2 est
trouvée pour une tolérance de S5knmissp 25km/s). Ce qui représente 37,8% des simulations
pour des vitesses nulles. Pour ces binaires derddax composantes ont une vitesse radiale
nulle, on peut dégager des différences de déteetidonction de I'étoile O :

i. Pour 04V et O7]: toutes les combinaisons sont ciées sauf celles
impliquant une super-géante plus froide que A®. @e FOI & M1-2 I) ainsi que les étoiles
BOI, K4-5111, M1-2lII.

ii. Pour O4l et O7V, on trouve principalement des cesiplvec des étoiles super-
géantes chaudes (i.e. B3l a A5I) ainsi que BO eliB3

iii. Les couples avec les étoiles O7IIl, O9.51ll et Q9dont les plus facilement
détectés et on remarque que les couples détectekesonémes et impliquent soit une super-
géante soit une géante (09.511l et 09.5V ont desitrouples supplémentaires en commun) :
B3 I1&lll, B8, A0 et A5 I, GO, G5 et KO Il (B8, A5F0, F5 III).

iv.  09.5l est difficile a rapprocher d’un autre typétdile O. Elle est assez proche
de O7V et, a nouveau, se retrouve avec des érijgsr-géantes et géantes (B3 a A5 |, K4-5
et M1-2 I11).

Avant de passer aux signatures spectrales SBHhuil gouligner une fois de plus que la
détection des binaires SB2 sous inclinaison nullepas la méme signification que sous
inclinaison non nulle. En effet, dans ce cas, am pire que le résultat de la corrélation par
les deux masques (qui ont des raies en commun)edama vitesse nulle. La certitude d’avoir
réellement trouvé les deux étoiles n’est donc paargie.
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e Signature SB1

La proportion de signatures SB1 est nettement suypér puisqu’on trouve 761 cas
dans lesquels I'étoile O est détectée (dont 65tcknaison non nulle) et 414 cas ou |'étoile
compagnon est détectée (dont 346 a inclinaison mdie). Pour les couples O avec une
super-géante et géante, c’est la vitesse de Bétminpagnon qui est le plus souvent détectée
et cela d’autant mieux que I'étoile est froide. Pées couples O avec une étoile de la
séquence principale, c’est la vitesse de I'étoilguDest préférentiellement trouvée.

Au total, on détecte au moins une étoile du systiéimere dans 1350 cas sur 1440.
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Figure 24 : Cas d’'une SB1. En haut, spectre résuitade la combinaison des étoiles O4V et B8lIl pouune
inclinaison de pi/4. En bas, résultat de la corrélzon par le masque 1 (en vert) et le masque 2 (etel). Les
vitesses imposées sont : (26.0, -235.2) et lesssés trouvées sont : (26.1, -26.1). Seule, la signa
spectrale de I'étoile O est donc retrouvée dans f@océdure de corrélation.
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Figure 25 : En haut, spectre résultant de la combaison des étoiles O7IIl et BOIIl pour une inclinaisn de
pi/2. En bas, résultat de la corrélation par le mague 1 (en vert) et le masque 2 (en bleu). Les vites
imposées sont : (146.4, -216.7) et les vitessesides sont : (217.7, -209.0). Dans cet exemplest#onc la
signature de I'étoile O qui n'est pas détectée coectement.

* Remarques

Il existe 90 cas dans lesquels aucune des delssggan’est détectée correctement, on
peut souligner les 53 cas impliquant une étoilellOTles cas peuvent s’expliquer par le fait
gue, méme lorsque I'étoile est prise seule (pasysteme binaire), on n'arrive pas a retrouver
correctement sa vitesse. Ceci est probablemenudaitaque le spectre est un spectre réel,
bruité et dont les raies sont trés peu profonddsestlarges. Si on ne tient pas compte des
couples impliguant I'étoile O7III pour les raisopeecitées, on remarque que les couples les
plus difficiles a détecter sont (il res®d®— 53= 37cas problématiques) :

i.  OX+ BOI, BOIll (27 cas sur les 37)

ii.  09.5V + GOlll, G5IIl, KOIII (6 cas sur les 37)
Autres : O7V + B3lll ; O9.5111 + B3Il ; O4V + K4-Bl ; O7V + BOV (4 cas sur les
37)
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Figure 26 : En haut, spectre résultant de la combaison des étoiles O4l et BOI pour une inclinaisoned
pi/4. En bas, résultat de la corrélation par le mague 1 (en vert) et le masque 2 (en bleu). Les vites
imposées sont : (91.5, -214.0) et les vitesses t@es sont : (209.0, -130.65). Dans ce cas, aucues dkux
étoiles n'est détectée avec sa véritable vitessaliae.

Si on cherche les cas ou le pic de corrélationlanasque 1 est différent du pic de
corrélation par le masque 2, autrement dit, lesocasn détecte 2 étoiles, on trouve 1174 cas.
Si on trouve bien deux pics différents dans cest1IBs, les vitesses associées a chacun des
pics ne sont pas toujours correctes (autrementadititesse déduite de la corrélation est
différente de la vitesse imposée initialement).

Notons aussi que notre facon de rechercher deatsigs SB2 a certaines limitations :
tout d’abord, elle souffre d'un biais qui est d{fail que nous connaissons les bonnes vitesses
radiales a priori, alors que dans la réalité, setiene sont pas connues, et dans un cas réel, la
crédibilité d’'une détection SB2 ne pourra étre gatpue moyennant le calcul d’'une solution
orbitale complete basée sur un ensemble d’obsenstiD’autre part, la détection de la
signature des deux étoiles pourrait étre amélipegaune technique de type « disentangling »
dans laquelle on détermine les vitesses et on edparspectres des deux étoiles par un
processus itératif. Ce processus a pour but deraoasle spectre de la composante la plus
brillante pour mieux mettre en évidence le spedee la composante plus faible et
inversement. Cependant, cette technique nécessiiésation d’'un nombre important de
spectres (couvrant beaucoup de phases orbitaligsedifes) et ces derniers doivent étre de
relativement bonne qualité. L'utilisation de catehnique dépasserait I'objectif de ce travail.
(RAUW G.,comm. pers.

Avant de passer aux combinaisons O + O, on peurenmter une chose importante.
Dans le cas des compagnons super-géants, lessépduie tardives de B8l ont une masse
inférieure a 20 masses solaires. Or, si on tiempte de la vitesse a laquelle évolue une étoile
massive par rapport a une étoile de faible massejiges couples physiques étoiles massives
OB (plus chaud que B3) + super-géantes rouges l@uebpour B8I), seules les étoiles
massives 09.5V, BOV et BOIll ont une masse infégea 20 masses solaires et sont donc
susceptibles de former une binaire de ce type. iéars, si on considere qu'il existe une
possibilité de transfert de masse de I'étoile nvasgers son compagnon, les possibilités sont
plus nombreuses (pendant une bréve phase de tevies systéemes, on peut pratiquement
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avoir tous les couples possibles jusqu’aux étddexK). Dés lors, on doit potentiellement
pouvoir identifier avec le RVS des couples physsgee phase post-dépassement du lobe de
Roche (ou il y a eu transfert de masse) de teltee sgue I'étoile actuellement la moins
massive (mais initialement la plus massive) soitdeposante la plus évoluée du systeme
binaire.

2.2.2. Combinaisons O + O

Dans le cas des binaires de type O + O, on défecignatures SB2 sur les 180
possibles (a inclinaison non nulle) :

o4l + o7V

04V + 04V

O71+ O7l, O7Illl
o7l + O7Il, O9.51
o7V + OvV, 09.5l1l1
09.51 + 09.5111

On détecte 94 combinaisons SB1 dans lesquellet |B&sile 1 qui est détectée (dont 68 a
inclinaison non nulle).

On détecte 15 combinaisons SB1 dans lesquellet |B&sile 2 qui est détectée (dont 10 a
inclinaison non nulle).

Au total, on détecte au moins une étoile avec utesse correcte dans 118 cas sur 180 (66%)
et 87 sur 144 si on ne considére que les inclingismn nulles (60%).

2.2.3. Résultats physiquement acceptables

Avant de terminer cette premiére partie, nous allgmésenter trois graphiques
« syntheses » pour les signatures SB2. Certaiterasi évolutifs permettent d’énoncer des
restrictions sur les cas physiquement admissilhles.étoiles O, objets dont I'évolution est
rapide, sont relativement jeunes.

Les étoiles de faible masse passent, quant a @#&sune phase de pré-séquence
principale qui peut durer jusqu’a plusieurs dizaimallions d’années. Durant cette période,
leur spectre et leur luminosité ressembleront & clune géante de méme type spectral.

Les compagnons en séquence principale seront dess glilus précoces que des
étoiles de type B3, i.e. des étoiles de plus dea8ses solaires. Les étoiles en pré-séquence
principales couvriront, elles, une large gammeyges spectraux allant de B8 a M1.

Pour les compagnons de la classe de luminositésl,othjets des différentes classes
spectrales pourraient, en théorie, accompagneétaile O.

Les graphiques suivants présentent les configuratamceptables pour les différentes
binaires possibles et les résultats obtenus. Lébeoenx est le lieu des valeurs de la période
et de g ou I'amplitude du parametre K de I'étoil@$€d de 25km/s. Au dessus de cette courbe,
K< 25km/s et la multiplicité de I'étoile ne seraopablement pas détectée (excepté pour les
étoiles en pré-séquence principale) parce que liamdp est trop petite par rapport a la
précision que nous pourrons esperer obtenir suitéase radiale de I'étoile O. Les droites
horizontales verte, rouge et magenta, représenésntimites physiquement acceptables
d’existence des couples pour les différentes ctadeduminosité des compagndh<omme
indiqué plus haut, ces limites sont basées sucalesidérations évolutives. Ainsi, I'existence

% Nous n’avons représenté ces limites que lorsqeetiiles de cette classe de luminosité avaierdétctées.
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d'un couple formé par une étoile O et un compagderia séquence principale avec une
valeur de ¢ inférieure a la limite indiquée padtaite horizontale verte n’est pas plausible.
Les droites verte, rouge et magenta délimitent desicégions de I'espace des parametres qui
sont accessibles aux parties qui se situent erodesie la droite. Les lignes horizontales
bleues indiquent différentes classes spectraleséfigences (en supposant une classe de
luminosité V pour le compagnon). Les étoiles eng@@uences principales, peuvent exister
entre les deux lignes horizontales magenta limPEt&nt donné que nous avons mené nos
simulations avec huit étoiles massives, nous desravoir huit graphiques. Pour des raisons
de clarté, nous avons rassemblé les étoiles O deammoche pour la présentation. (RAUW

G.,comm. per3.
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Figure 27 : Résultats physiquement acceptables poune inclinaison der/2.
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2.3. AO Cas: un cas réel

A titre illustratif de notre démarche, nous avoesté et étudié le cas d’'une binaire réelle :
AO Cas. Cette binaire variable est composée de dmibes de types 09.51 et O8V avec une
période orbitale de 3.5 jours. Pour étudier ce nags sommes partis de spectres provenant
de la méme campagne d’observation que ceux utflisésles étoiles O dans nos simulations
discutées ci-dessus. Cing spectres correspondaimgaphases orbitales différentes ont été
étudiés. Les vitesses des étoiles primaire et sim@ sont obtenues a partir de solutions
orbitales connues, soit a I'aide des formules sues:

Vprimaire = Kl Bin(ziT@%)rb )+ y:L

Vse(nndaire == KZBin(Zn-morb)+ y2
Ou
K, =230.km /s ot ¥, =-36.&km/s
K,=143.km/s y,=-31.%km/s
(LINDER N., 2008)

Phase orbitale @, ) Vitesse primaire (km/s) Vitesse secondairg¢km/s)
0 -36.4 -31.9
0.13 131.7 -136.7
0.17 165.7 -157.8
0.44 48.5 -84.8
0.85 -223.0 84.4
Les vitesses calculées par notre corrélateur sont :
Phase orbitale @, ) Vitesse primaire (km/s) Vitesse secondairg¢km/s)
0 -17.4 34.8
0.13 156.8 104.5
0.17 165.5 217.7
0.44 43.5 -34.8
0.85 -200.3 -148.1

En conclusion, on le voit, la vitesse de I'étoitanmire est bien retrouvée. La vitesse de la
secondaire ne l'est par contre pas. Ceci est dinedpart, au fait que dans le domaine de
longueur d’'onde du RVS, la signature spectrale'é@eile secondaire d’AO Cas est trés peu
marquée et, d'autre part, la corrélation se faiicae méme masque, ce qui signifie que notre
méthode devient sensible a des pics secondairasslafonction de corrélation. Pour détecter
le compagnon, une technique de type « disentanglseya nécessaire.

Notre corrélateur fonctionne donc relativement k@artout cas pour des signatures SB1 et les
cas ou les deux étoiles ont des spectres asséredif§. Nous retrouvons une signature SB1
avec une bonne précision, dans les bornes deokrailisées.
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Figure 30 : En haut, spectre observé d’AO Cas darle domaine GAIA pour une phase égale a 0. En bas,
résultat de la corrélation par le masque 1.
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Figure 31 : En haut, spectre observé d’AO Cas darle domaine GAIA pour une phase égale & 0.85. En
bas, résultat de la corrélation par le masque 1.
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3. Etude de binaires : vers des cas « réels »

Dans cette seconde partie, nous allons modélisgramd nombre de systémes binaires et
étudier dans quelle mesure on pourra détecterigeatsres SB1 et SB2. Nous garderons en
mémoire les résultats de la partie précédentesnous ont déja permis de comprendre le
fonctionnement de la combinaison de spectres, ajosi leur traitement par corrélation
croisée. Nous suivrons une démarche similaire darstructure des paragraphes de cette
section et commencerons donc par expliqguer notread#he et les hypothéses réalisées.
Ensuite nous analyserons les résultats.

3.1. Méthodologie et hypothéses

3.1.1. Méthodologie

La principale différence entre ce point et le pdar# réside en la génération de
nombres aléatoires pour décrire la distributiorcegains parametres des systemes binaires.
En effet, si la modélisation se base toujours ssiréiquations (0.4), (0.2) et (0.1), I'obtention
des spectres est un peu différente (voir ci-de3s@ses plus, nous ne réaliserons cette étude
que pour les combinaisons entre une étoile massitgpe O71, 09.5111 et O7% et une autre
étoile (de type O ou autre).

i.  On commence par générer des rapports de magsssl¢n une distribution
de probabilité telle quef(gq)=Cf* ou C est une constante de
normalisation qui vaut C =1.31. Les rapports de masses sont générés dans
lintervalle : [0.02,] (KOBULNICKY & FRYER, 2007)

i. Ensuite, on génére, suivant une distribution uni®r(KOBULNICKY &
FRYER, 2007), des demi-grands axesa) ( dans [lintervalle :

[13.5& ,3000%]. A partir de ces demi-grands axes et des rappets
masse, on calcule des périodes orbit@e4(

iii. Le dernier paramétre, l'inclinaison) (est, a son tour, généré de maniére
aléatoire, selon une distribution uniforme danstérvalle [O%} .

iv. A l'aide de ce dernier paramétre, nous pouvonsutaide parametr& pour
chaque couple. La suite du traitement est la méureelg section précédente
(point iii & v).

v. Dans un deuxieme temps, nous referons le mémertraitt en ajoutant du
bruit de maniére aléatoire sur le spectre résujpant en mesurer I'impact.
Le bruit est généré de la maniére suivante : prement, on génere un
vecteur contenant des valeurs comprises entreeténo. On recentre ensuite
ces valeurs autour de zéro en soustrayant un d@mmultiplie ensuite ce
vecteur par un nombre généré aléatoirement selodiatribution uniforme

% Les masses de ces trois types d'étoile serontoséms connues.
21T a%

[G(m+m)]*

3" par les lois de Kepler on a qué®:=
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dans I’intervalle[0.00Z,O.]. ce qui correspond a générer un rapport signal

sur bruit dans I’intervaIIEeSOO,lq. Nous avons construit 133 spectres de

bruit de cette maniere. Lors de la simulation, pectre de bruit est tiré
aléatoirement (génération d’'un nombre aléatoireorsalne distribution

uniforme entre 1 et 133) et ajouté au spectre R¥S.Figure 32 a Figure 34
illustre I'ajout de bruit sur les spectres RVS.

Spectre RYS 071 - O71 non bruite

0.98

8500 8550 8500 8650 8700
A [Angstrom)

Spectre BVS OF1 — O71II bruité (S/IN = 15.8)

| | | | |
g&00 g550 gedn 8650 g700
A (Angstrom)

Figure 32 : En haut, spectre résultant de la combaison des étoiles O71 et O7Ill sans ajout de bruiEn

bas, le méme spectre auquel a été ajouté du bruit.
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Figure 33 : En haut, spectre résultant de la combaison des étoiles O71 et B3V sans ajout de bruit.rE
bas, le méme spectre auquel a été ajouté du bruit.
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Figure 34 : En haut, spectre résultant de la combaison des étoiles O71 et A0l sans ajout de bruit.rEbas,
le méme spectre auquel a été ajouté du bruit.

A nouveau, on réalisera une corrélation croiséec des mémes masques que
précédemment pour déterminer si les spectres abfgndsentent une signature SB1, SB2 ou
aucune signature. Et, partant de ces résultats, tirevons des conclusions quant aux résultats
futurs du RVS de GAIA.
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3.1.2. Hypothéses, parametres et spectres

Les hypotheses de travail dans cette section semoirts fortes que précédemment,
néanmoins, les hypotheses les plus importantesiligser sont celles d’une orbite circulaire
et I'adoption d’une distribution uniforme de prodd®é des différents parametres pour notre
génération de nombres aléatoires.

Les valeurs des différents parameétres sont :

* Orbite circulaire :e=0

» Longitude du nceud ascendant indéfinte= indéfini

» Rapport de massaj:: 100 valeurs générées

* Demi-grand axea: 100x 300= 3000 valeurs générées
» Période P:100x 300= 3000 valeurs

 Inclinaison :i : 30000 50= 1511 valeurs générées

« K:30000x 50= 1%J1tvaleurs

« Anomalie vraie :40:{0,77}

Comme nous l'avons déja dit, nous travailleronsca®&toiles O. Ce qui nous donne
donc, au total15010 x 3 étoilesx 2 vitesses [19% spectres a étudier.

Les spectres utilisés, pour les étoiles BAFGKM,tdes mémes spectres synthétiques
calculés par MUNARI U. & CASTELLI F. (2000) ET PARASTELLI F. & MUNARI U.
(2001). Les spectres des étoiles O proviennenbtsjdes observations réalisées par le
GAPHE (Groupe d’ AstroPhysique des Hautes Energieahalysées par NAZE Y. (2007).
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3.2. Résultats et analyses

La premiere partie des simulations nous a pougsérare une tolérance sur la détection
des vitesses de 25km/s, ce qui correspond a labdiésde I'instrument. En théorie, la
précision du RVS devrait étre de 10km/s, néanmadassprocessus informatiques qui seront
mis en place pour mesurer les vitesses seront gdusplexes et plus précis que les
corrélations croisées utilisées dans ce travaitréNimlérance plus élevée a donc pour but de
compenser la moins bonne performance de notrelatave.

Dans cette section, notre but est d’étudier laaiébditeé de systémes binaires réels, c’est
pourquoi nous avons simulé un nombre relativemmportant de spectres. Ceci ayant pour
but de couvrir un large échantillon de cas vraidabiibs dans la réalité.

Notre corrélateur a été testé dans la premieregepetrta composition du spectre RVS a été
expliquée et illustrée précédemment. Dans un preteimps, nous allons commenter la
distribution des périodes et des rapports de mag&sesiite, nous aborderons les systemes
binaires O + étoile (sous entendu étoile BAFGKMinfiie nous discuterons des systémes
binaires O + O.

3.2.1. Périodes et rapports de masses

Les histogrammes des périodes des binaires simstédgsnontrés a la Figure 35. La
distribution des périodes dépend du rapport de epassqui explique les Iégéres différences
entre les trois étoiles O. Néanmoins, on remargueles périodes les plus souvent simulées
sont les plus courtes. Ceci influencera aussi lapaytement des distributions de vitesses
radiales. En effet, aux longues périodes orbitala®t principalement associées les faibles
vitesse¥®. Nous n’entrerons pas dans plus de détails emiceogcerne les périodes. Ajoutons
simplement que les périodes maximales potentieérdétectables par le RVS seront de
l'ordre de 10 ans. En effet, pour détecter une &ige binaire, les étoiles doivent avoir
couvert au moins un demi-cycle orbital. La duréeviede la mission étant de 5 ans, les
couples dont la période orbitale est supérieur@ ank ne seront donc pas détetigs.

L’histogramme des rapports de masse des systemmesesi et celui des rapports de
masse « détectés » sur base de ces simulationpresentés a la Figure 36. Notons que la
distribution initiale favorise les rapports de neasteves par rapport aux rapports plus petits.
La distribution des systemes détectés (hormis amiwitesses inférieures a 25km/s, i.e.
vitesses nulles), favorise, elle, largement lepoajs supérieurs a 0,5. Ceci est en bon accord
avec les observations réelles qui montrent en génarnombre plus important de rapports de
masses proches de un. On retrouve donc le biaena@imonnel lié au seuil de détection des
variations de vitesses radiales. En effet, si oaitecompte des vitesses nulles, la distribution
détectée aurait sensiblement la méme forme quéstabdtion initiale. Néanmoins, dans la
réalité, ces systemes ne seront pas identifiés egystémes binaires. Remarquons enfin que
les rapports de masse sont en général plus facitemesurés sur les spectres simulés avec
I'étoile O7I. Ceci est di au fait que I'étoile Qrdssede des raies spectrales plus fines et donc
plus facilement détectables avec précision viataétation croisée.

% Faibles vitesses méme sous inclinaison procheOdec@ntrairement aux systémes qui pourraient avo@
grande vitesse mais qui seraient vus sous incndable.

% Précisons que cela ne signifie pas que les vanitile vitesse radiale associées a une périodelangse
seront effectivement mesurables avec l'instrumafs R
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Figure 35 : Périodes simulées pour les trois étofleD
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Figure 36 : Histogramme des rapports de masses
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3.2.2. Systémes O + étoile

La Figure 37 montre la distribution des vitesse$éteile O. Les vitesses faibles sont
majoritaires. Ceci est important a souligner cae uitesse élevée est souvent synonyme de
période courte et donc plus facilement détectdtdadistribution dépend, une fois de plus du
rapport de masses, ce qui explique les difféeremrdrse étoiles. Les deux histogrammes
suivants montrent les distributions résultantes saravec bruit ajouté. Le premier pic est, a
nouveau, & prendre avec précaution puisqu’il cpmes aux vitesses nulles ou faiffed.a
distribution est ensuite assez semblable a lailoligion initiale méme si les grandes vitesses
sont moins facilement détectées. La proportion igrasures SB2 est assez importante et,
assez curieusement, augmente lorsqu’on inclut dit 8ans les simulations. Ceci est dU au
fait que le nombre de systemes SB1 détectés dimaloes que le nombre des SB2 varie
moins. En général, I'ajout du bruit diminue la dédbilité des systémes sauf pour le premier
pic de O9.5IIl.

%10 Histogramme des systémes simuleés
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Figure 37 : Histogrammes des vitesses des étoilesithulées et détectéds Les amplitudes des vitesses de
I'étoile O sont représentées pour des intervallesithillés dans le Tableau 13 en annexe.

0 Notre tolérance d’erreur étant de 25km/s, lesltsudu premier pic peuvent étre considérés commitesse
nulle.

*1 Un agrandi des Figure 37 & Figure 40 est por@neexe pour une meilleure lisibilité.
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La détection des systémes est assez bonne. Enceffetrive a détecter, en moyeffe

Etoiles Signatures SB1 (%) Signhatures SB2 (%) SignhaturdistSB2 (%)
i

Sans bruit| Avec bruit| Sans bruit  Avec brujt Sanstbr Avec bruit

o7l 24.9 11.7 44.6 355 69.5 47.2

o7v 38.6 21.0 24.8 26.3 63.4 47.3

09.51lI 35.4 19.9 23.8 20.2 59.2 40.1

On voit que la détection des signatures SB2 edteus pour la super-géante O. Le nombre
de systemes bruités détectés est inférieur au reodrsystemes non bruités détectés. La
proportion de systémes SB1 par rapport aux syst&B&schange selon qu’on ajoute ou non
du bruit. En conclusion, on détecte environ 45%sigsatures SB1 et SB2 pour des signaux
bruités, ce qui est relativement bon.

En ce qui concerne la distribution des vitessesetlekes compagnons, les conclusions
a tirer sont semblables mais des différences smuttde méme a noter. Tout d’abord, le
premier pic n'est plus le plus important. Ensulge proportion de signatures SB1 est plus
importante. Enfin, les deux premiers pics de dé&mrclorsqu’on ajoute du bruit sont plus
importants. De nouveaux, les grandes vitesses Issnplus rares et un peu moins bien
détectées.
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Figure 38 : Histogrammes des vitesses des étoilesnpagnons simulées et détectées

2 e premier intervalle a été exclu de cette moye®s tableaux plus détaillés, reprenant les potages de
détection intervalle par intervalle sont portésaanexe.
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La détection des systemes est en moyenne :

Etoiles | Signatures SB1 (%) Signhatures SB2 (%) SignhatureistSB2 (%)
Sans bruit| Avec bruit Sans bruit Avec bruit Sangtbr | Avec bruit
o7l 37.8 40.1 21.5 17.3 58.3 57.4
o7V 38.3 42.1 18.3 16.4 56.6 58.5
09.5111 | 38.9 42.3 17.8 14.5 56.7 56.8

Assez curieusement, la proportion de systemes $BB2 détectés est pratiquement
identique avec ou sans bruit. La proportion de aigre SB1 est cependant plus importante
dans ce cas que pour les vitesses de I'étoile QléMatte environ 57% des systemes.

3.2.3. Systeme O + O

L'aspect général des systemes simulés est fort lableba celui des systemes O +
étoile. Tout comme dans la premiere partie, la ribgn de signature SB2 est plus faible que
dans les cas O + étoile. Ceci s’explique par lemea%raisons que discutées dans la premiére
partie et illustrées par le cas d’AO Cas.

Histogramme des systémes simulés

Nombre de systdmes binaires

.
I Sv:times simulés pour OF|
[ Systémes simulés pour O7Y ]
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- | | | |
50 100 150 200 250 300
|KO1| (km/s)

Histogramme das systémes O-0 détectés

MNombre de systdmes binaires

| i SB1(C7) I =B1 (OI?VJ [ 1sB1(0e.5l — =l er gl N — SBE(b?VJ I SEB2(08 5IIIJ‘
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Histogramme des systémes avec bruit 0-O detectés
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Figure 39 : Histogrammes des vitesses des étoile$ 8lmulées et détectées

La détection des systemes est en moyenne :

Etoiles | Signatures SB1 (%) Signhatures SB2 (%) SignatureistSB2 (%)
Sans bruit| Avec bruit Sans bruit Avec bruit Sanstbr | Avec bruit
o7l 61.0 38.6 17.3 7.2 78.3 45.8
o7V 44 .4 329 11.1 5.2 55.5 38.1
09.511l | 39.6 27.7 12.0 53 51.6 33.0
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L’étude du tableau montre a nouveau, une différemtee I'étoile super-géante O71 et
les deux autres étoiles massives. La proportiogydeemes détectés est plus importante pour
cette derniere. Comme nous l'avons souligné plug, Ha proportion de signature SB2 est
nettement plus faible que dans les cas O + éthdenombre total de systémes détectés
(signature SB1+SB2) est de I'ordre de 40%.

En ce qui concerne la vitesse de I'étoile O secoad&O2), la distribution initiale
ressemble a celle des vitesses des étoiles commagidanpact du bruit sur la détection des
signatures SB2 semble évident. Le pourcentage tbxtdi est également plus faible que
pour les vitesses KO1l. Le pourcentage de déteaginde l'ordre de 17%, ce qui est
nettement plus faible que les résultats précedents.
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Figure 40 : Histogrammes des vitesses des étoile® 8imulées et détectées

La détection des systemes est en moyenne :

Etoiles | Signatures SB1 (%) Signatures SB2 (%) SignatureistSB2 (%)
Sans bruit| Avec bruit Sans bruit Avec bruit Sangtbr | Avec bruit
o7l 7.2 9.8 20.1 11.6 27.3 21.4
o7V 9.6 12.2 12.7 5.9 22.1 18.1
09.51ll | 8.4 9.5 14.6 7.4 23.0 16.9
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3.2.4. Conclusion

Vu le nombre important de systémes générés, ilt ppas possible de donner une
analyse aussi détaillée que dans la premiere paléi@nmoins, on remarque que la classe de
luminosité de I'étoile O a un impact sur la détbii# des systémes, gu'ils soient O + étoile
ou O + O. La proportion de systemes détectés, Vitmsse nulle, est systématiquement plus
grande pour I'étoile O7 super-géante et ceci sigupl principalement par les raies plus fines
(et donc plus facilement détectables) de cettdegtbiajout du bruit a réduit le nombre de
systemes détectés et augmente (en général) larporpde signatures spectrales SB1. Une
analyse plus précise des pourcentages d’étoilextéés par intervalle de vites§esiontre
gue les vitesses plus élevées sont plus diffiélegtecter. On risque donc de commettre un
biais systématique sur les systemes présentarglide vitesses. Néanmoins, les systemes
avec des vitesses élevées sont peu nombreux. Nawsna pas tenu compte du premier
intervalle de vitesse dans nos analyses pour issnadéveloppées au paragraphe précédent.
En conclusion, le RVS de GAIA permettra trés cagaient de détecter des systemes binaires
contenant une étoile massive mais l'instrumenttrpas particulierement bien adapté pour cet
objectif, les raies des étoiles massives dans ceamhe de longueur d’'onde étant peu
profondes et larges. En particulier, nos simulaiont montré qu’il y a peu de chances de
détecter des binaires O + compagnon avec un ragpartasse inférieur a 0.4, ce qui signifie
gue le bénéfice d’'un domaine spectral plus rougeloac plus adapté aux étoiles de plus
faible masse, ne permet pas de compenser le handicaapport de luminosité qui joue
contre la détection de ce genre de systemes. LerR\frmettra donc malheureusement pas
de tirer des conclusions sur la proportion réekesgistémes binaires dans ce domaine de
rapports de masse.

43 \/oir annexe
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4. L'instrument ASTRO et les étoiles massives

Dans ce dernier point, nous allons nous pencheurs@utre aspect de la mission GAIA,
'astrométrie. En fait, GAIA est avant toute chas® mission astrométrique. Le but de cette
partie est d’obtenir une estimation des progresrpues pourrons espérer faire grace a GAIA
dans la connaissance des distances et des magnialmmlues des étoiles O. Nous
subdiviserons en deux points ce paragraphe. Dam®igier, nous étudierons la précision de
la calibration de l'instrument par rapport a destatices simulées d’étoiles du catalogue de
HUMPHREYS (1978). Ensuite, dans un second tempss Btudierons I'importance du biais
de LUTZ & KELKER (1973) sur les résultats de GAldlatifs aux étoiles O.

4.1. Distances et calibrations

4.1.1. Méthodologie et simulations

Le catalogue de HUMPHREYS (1978) contient : le tygpeectral et la classe de
luminosité d'un échantillon important d'étoiles OBes magnitudes apparentes, les
rougissements et une distance approximative détodes (en réalité la distance de I'amas ou
de l'association auquel appartient I'étoile).

La précision sur les mesures de parallaxe de GAlt sonnues et dépendent de la
classe spectrale de I'étoile et de sa magnitudesiles(voir premiere partie).

Partant des magnitudes visuelles du catalogue deMPHREYS (1978), on
sélectionne un écart type sur la précision de lsuneede parallaxe :

Type spectral Magnitude visuelle Ecart type g, (Has)
|
o) <10 <7

<15 25

Ensuite, nous utilisons les estimations de disaneeHUMPHREYS (1978) et nous
simulons une parallaxe mesurée dans l'intervalle :

[Mhum = T cam M humt O cad
Ici, IThum désigne la parallaxe correspondante a la distdmeeée par HUMPHREYS (1978).
A partir de cette parallaxe simulée, on peut calcld magnitude absolue :

Mabs = M vis Av_ d sin (07)
Ou A, est le rougissement (fourni par le catalogue)dgt, le module de distance
simuléd,;,, =50og,, ( distancg- .
On peut ensuite prendre la moyenne et I'écart typecette magnitude absolue pour les
différents types spectraux et classes de lumino§igtte moyenne sera comparée aux
calibrations de MARTINSet al. (2005) dans le but d’évaluer la précision des l[zx@s et

leur aptitude a nous fournir une calibration absales étoiles O, les dispersions intrinseques
aux différents types stellaires.
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4.1.2. Résultats et analyses

Pour chaque type spectral et classe de luminasiids avons calculé la moyenne et
I'ecart type de la magnitude absoMeg, .. Comparons tout d’abord les moyennes calculées
aux calibrations de MARTINSt al. (2005) :

Type Calibration \Y/ - Calibration M s Calibration \Y/ -
spectral (x) | M, Oxl oxl M_ps OXII | Oxill M.s OXV | Oxv

|

3 -6.35 -7.00 -6.13 / -5.79 -5.50

4 -6,34 -7.00 -5.98 / -5.50 -5.50

5 -6,33 -7.00 -5.84 -6.40 -5.21 -5.5(

5.5 -6.33 / -5.76 / -5.07 -5.40

6 -6.32 / -5.69 -5.60 -4.92 -5.30

6.5 -6.31 -7.00 -5.62 -5.60 -4.77 -5.26

7 -6.31 -6.30 -5.54 -5.60 -4.63 -4.8(

7.5 -6.30 / -5.47 -5.60 -4.48 -4.80

8 -6.30 -6.58 -5.40 -5.60 -4.34 -4.4(

8.5 -6.29 -6.20 -5.32 -5.60 -4.19 -4.80

9 -6.29 -6.22 -5.25 -5.58 -4.05 -4.3(

9.5 -6.28 -6.40 -5.18 -5.35 -3.90 -4.11

Si on compare la calibration a la simulatidv ( .,,—M ) on obtient :

abs sin.

Type
spectral 3 4 5 5.5 6 6.5 7 7.5 8 8.5 9 955
(x)

Oxl 0.65| 0.66| 0.67 / / 0.69 -0.01 / 0.28 | -0.09| -0.07| 0.12
Oxlll / / 0.56 / -0.09 -0.02| 0.06 | 0.13| 0.200 0.2 0.33 0.17
OxV -0.29| O 0.29| 0.33] 0.3§ 049 017 032 006 021 025 0.21

Les écarts entre la calibration de MARTINSEal. et nos simulations basées sur les
distances de HUMPHREYS (1978) sont au maximum @8 @hagnitude. Il s’agit d’écarts
tres importants (rappelons que I'échelle des madag est une échelle logarithmique) qui
sont la plupart du temps dans le sens que la magnisimulée est plus négative que la
calibration récente. Ces constatations suggerentegudistances adoptées par HUMPHREYS
(1978) sont probablement surestimées. Les errearplls importantes apparaissent pour les
super-géantes chaudes. Les types spectraux 7 ebiticeux pour lesquels calibration et
simulation sont les plus proches.
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Les écarts-types sur les magnitudes absolues éakai-dessus, au sein des différents types
spectraux et classe de luminosité sont :

Type
spectral 3 4 5 5.5 6 6.5 7 7.5 8 8.5 9 955

x)

Oy o* | 0 0 / / o | 0¥ / 1040 O | 016 0.32
Oox / / 0 / | 0* 0* 0* o* 0 0 0.10| 0.22
Oy o* |0 |o0.01| 0| O*| 0.112 0" 0* | 0.01| 0* | 0.02| 0.05

Notation : 0* signifie qu’il existe plusieurs éted de ce type spectral dans le catalogue de
HUMPHREYS et que leur magnitude absolue est treshar. 0 signifie gqu’il n'y a qu’'une
seule étoile de ce type dans le catalogue, I'ébgre est donc nul.

On voit que les écarts-types peuvent étre sigifscpour certains types spectraux
(usqu’a 0,4 magnitude). Les différences au seirmeé&’un type spectral sont parfois
importantes. Néanmoins, les types spectraux pegukds I'écart-type est le plus fort ne sont
pas ceux pour lesquels moyenne de calibration genmme simulée s’écartent le plus.

Pour évaluer la précision sur les parallaxes, raues recalculé les moyennes et
ecarts-types en utilisant directement les paraflade catalogue de HUMPHREYS. Les
résultats sont les mémes que ceux obtenus précéslgnam travers de nos simulations en
tenant compte des erreurs de mesure de GAIA, aiessipour les moyennes de magnitudes
absolues que pour les écarts-types. La précisidiindeument astrométrique se révéle donc
tres bonne. Le désaccord entre la calibration deRWVIAS et al. et nos simulations provient
donc soit d’'un probleme avec les calibrations,, smtqui est plus probable, d’imprécisions
sur les distances dans le catalogue de HUMPHREXSS. dimulations nous montrent donc
gue les mesures astrométriques de GAIA sur deleg£t0i de magnitude visuelle < 15 seront
tout a fait capables de tester (et d’affiner) lhbcation en magnitude absolue des étoiles O et
de contraindre la dispersion intrinseque qui pauesdaster au sein d’'un méme type spectral.
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4.2. Précision et biais

Ce deuxiéme point consiste en I'étude de I'imparéadu biais de LUTZ & KELKER
(1973) dans les observations d’étoiles O réealisdess GAIA. Nous allons tout d’abord
rappeler en quoi consiste le biais de LUTZ & KELKERBnsuite nous expliquerons
brievement la simulation réalisée et enfin nousn@oons nos conclusions.

4.2.1. Biais de Lutz-Kelker

Une erreur systématique peut étre introduite gudesl parallaxes trigonométriques
sont utilisées pour calibrer la luminosité d'unteyse. Quand des étoiles sont sélectionnées
avec une limite inférieurH;,; dans les valeurs de parallaxes observées, onigaves étoiles
pour lesquelles la mesure de parallaxe résultasttérap grande. Cet effet systématique est
produit par les erreurs d’observatiansupposées symeétriques. En effet, par suite deligr
certaines étoiles, réellement hors de la limitérielure adoptédl( < IT;x), seront considérées
dans I'échantillonI{lops > ITinf) alors que d’autres étoiles, réellement dangnidi adoptée,I{
> Iliyf) seront rejetées par les observationsItag < Ilir. Cependant, il y a plus d'étoiles
justes a I'extérieur que juste a l'intérieur. Dgrlas d’étoiles avec une parallaxe inférieure a
la limite seront considérées dans I'échantillomeins avec une plus grande parallaxe. Dés
lors, la vraie parallaxe moyenne pour I'échantilkmra plus petite que la parallaxe moyenne
déduite des observations. LUTZ & KELKER (1973) ombntré que, pour une distribution
uniforme d’étoiles dans I'espace et pour une ergmiMmesure gaussienne, l'erreur sur la

parallaxe observée dépend du rapp?ﬁ et I'erreur sur la magnitude absolue dépend du

obs

rapportz = % . Dés lors, on voit que I'erreur ne dépend paseseeht de la précision sur

obs
la parallaxe observée mais également de I'écag-tigcette grandeur. (LUTZ & KELKER,
1973).

4.2.2. Méthodologie et simulations

La démarche suivie est assez similaire a celle ldgpée au point précédent. On
supposera les parallaxes de HUMPHREYS comme ésnpéarallaxes observées et nous

étudierons I'erreur systématique sur la magnitudéoection du rappor?l_I :
obs
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4.2.3. Résultats et analyses

Calculons tout d’abord la valeur du rappéf//lﬁl pour les types spectraux et classe de

luminosité :

Tableau 2 : Valeur du rapport 2

Type

spggtral Oxl (a,) Oxl (ag,) | Oxlll (gy) | Oxlll ( g,) | OxV (g,) | OxV (0,)
(x)
3 0.024 0.070 / / 0.020 /
4 0.018 / / / 0.014 /
5 0.024 0.045 0.018 0.049 0.014 /
5.5 / / / / 0.017 /
6 / / 0.014 / 0.016 /
6.5 0.020 / 0.017 / 0.012 /
7 0.013 / 0.014 0.047 0.011 /
7.5 / / 0.007 / 0.010 /
8 0.012 / 0.004 / 0.012 0.034
8.5 0.019 / 0.020 / 0.007 /
9 0.016 / 0.010 / 0.011 0.054
9.5 0.013 0.11 0.015 / 0.007 0.068

0-1 = O-GAIA,l = 7/'Ias

0, = Oganz = 254aS

En utilisant la table fournie par LUTZ & KELKER (I9), les corrections a apporter
aux magnitudes absoluéAM ) sont :

Type
spggtral Oxl (a,) Oxl (ag,) | Oxlll (gy) | Oxlll ( g,) | OxV (g,) | OxV (0g,)

(x)

3 -0.01 -0.06 / / <-0.01 /

4 <-0.01 / / / <-0.01 /

5 -0.01 -0.02 <-0.01 -0.02 <-0.01 /
5.5 / / / / <-0.01 /

6 / / <-0.01 / <-0.01 /
6.5 <-0.01 / <-0.01 / <-0.01 /

7 <-0.01 / <-0.01 -0.02 <-0.01 /
7.5 / / <-0.01 / <-0.01 /

8 <-0.01 / <-0.01 / <-0.01 -0.015
8.5 <-0.01 / <-0.01 / <-0.01 /

9 <-0.01 / <-0.01 / <-0.01 -0.02
9.5 <-0.01 -0.14 <-0.01 / <-0.01 -0.05

En conclusion, on voit que les corrections a agpatix magnitudes absolues seront
faibles excepté dans de rares cas. Notons quea#ansas, on pourra obtenir une meilleure
précision sur la magnitude moyenne des objets dgpme spectral en limitant I'échantillon
aux objets plus brillants que la magnitude 10. técigion remarquable de GAIA permettra
donc, dans la majorité des cas, de négliger |s biaiLutz-Kelker.
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Conclusion

En vingt-deux siecles, I'astrométrie a connu de Im@uses révolutions mais aucune
n'est comparable a celle que constitue GAIA. Lacigién de l'instrument ASTRO couplée
au spectro-photomeétre et au RVS font de ce satdliit outil puissant dans la collecte
d’'informations nouvelles non seulement sur notrexga mais sur l'univers tout entier. Les
nombreux objectifs de la mission : cartographie @D ciel, détection d’exoplanétes,
observation de quasars, supernovae, petits corpsysiiéme solaire, étude de physique
théorique relativiste, ... couvrent un champ impdrténla physique et de I'astrophysique.
Dans notre travail, nous avons abordé I'apport eleeamission a notre compréhension des
étoiles massives : astres de plus de dix massagesolkjui, malgré leur courte vie et leur
évolution rapide, sont les moteurs des galaxiesir Ment puissant, leur évolution et leur
explosion en supernovae entrainent la formatiomalevelles étoiles mais également des
eléments lourds nécessaires a la vie. GAIA appodernouvelles informations sur ces corps
rares, de nouvelles bases observationnelles goigieont de comprendre la formation de ces
objets, leur évolution,...

Apres avoir établi les objectifs de la mission wiaexpliqué ce que sont les étoiles
massives, nous avons réalisé une étude numériqudesusystemes d’étoiles binaires
comprenant au moins une étoile massive. Le butetie @tude était de voir dans quelle
mesure le spectrometre a vitesse radiale (RVS)t atlantribuer a I'amélioration des
connaissances dans ce domaine. Dés la premiére, garistituée de cas relativement idéaux,
nous nous sommes rendu compte que le RVS ne sdralpement pas bien adapté a I'étude
des étoiles massives. En effet, le domaine de kungul’ondes choisi et I'assez faible
résolution du RVS seront une entrave a la détect@systemes binaires massifs. Nous avons
ensuite, étudié un échantillon plus vaste de casiemlant de maniére aléatoire divers
parametres de I'orbite (inclinaison, rapport de $eas périodes) pour obtenir un ensemble de
systemes représentatifs de ce que I'on peut trodaes la galaxie. L'ajout de bruit aléatoire
sur les signaux représente l'ultime étape dansntalation des résultats qui devraient étre
obtenus par le RVS. Cette seconde partie s’estrdmplus rassurante que ce que 'étude des
cas idéaux n'avait laissé entrevoir sans toutestasérer exceptionnelle. Les résultats ont
montré que seuls 50% environ des systémes pourréiemn détectés et ce en incluant les
signatures spectrales SB1.

Le troisieme et dernier paragraphe de ce travaitemait un autre aspect de GAIA :
'astrométrie. Cette derniere étude avait pour peenobjectif destimer la précision
intrinseque que les mesures GAIA permettront diadie sur la calibration des magnitudes
absolues des étoiles. Qes résultats de nos simulations ont montré queAGiindra bien sa
promesse au niveau de la meilleure connaissangerdesétés intrinséques de ces étoiles. Le
deuxieme objectif était d’étudier 'impact du biaie Lutz-Kelker sur les parallaxes d’étoiles
O recueillies par GAIA. A nouveau, nous avons @efarté quant a la précision du satellite.
En effet, ce biais systématique n’aura qu’un tedislé impact sur les données acquises.

En conclusion, la mission GAIA apportera sans dadge informations utiles et
précieuses sur les étoiles massives mais la bgreldrale inadaptée du RVS privera les
astrophysiciens de nombreuses informations surlépficité de ces étoiles. On se rassurera
en pensant que l'instrument astrométrique quiiesidment, le cceur de la mission, remplit,
lui, toutes les attentes.
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Annhexes

Annexe A*

Tableau 3 : Tableau récapitulatif des caractéristiges principales des étoiles massives

... | Taux de perte i 4 i
Type Température Luminosité | p Vitesse Dure_e_de vie
d'étoile | effective(kK) | (L) € masse | duvent (millions
© (M, /an) (km/s) d’années)
[} > 20 > 25000 T ~2000 ~10
LBV >12 10 10’-10* ~100 Courte (~0,025
RSG/YSG >10 10" 10° ~10 ~0,01
5 ~100 a N
WR 25<T <50 >16 10 1000 0,5

Notations utilisées :

e M, : Masse solaireM  =1.98911&kg.
« L, : Luminosité solairel, =3 826[10°W
 WR: étoile Wolf Rayet.

« ZAMS : zero age main sequence ou séquence priecipade zero.
* IMF : initial mass function ou fonction de masskiate.

* LBV : Luminous Blue Variable ou géante bleue a Inosité variable.
* YSG : Yellow Super Giant ou super-géante jaune.
 RSG : Red Super Giant ou super-géante rouge.

4 Les Annexe A et Annexe B font respectivement effée aux parties sur Les étoiles massétesir Gaia
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Annexe B

Tableau 4 : Résumé général de la mission

Date de lancement 2011

Fin de la mission 2016 (5 ans apres le lancement)
Lanceur Soyouz-Fregat

Masse au lancement 2030 kg

Orbite :

Orbite de type Lissajous autour du point L2

Objectif :

Créer une carte 3D, la plus large possible, deer®alaxie en mesurant la position et la
vitesse radiale d'1% des étoiles de la Voie LatéR étoiles).

Tableau 5 : Budget de masse de GAIA (ESA Sc&T, 20p9

Component Estimated Mass

Payload Module 524 kg

Service Module 868 kg
Spacecraft dry mass total 1392 kg

Micro propulsion propellant 59 kg

Propellant 237 kg

Launch mass 1934 kg

Launch Vehicle Adapter 95 kg

Total launch mass 2029 kg

Tableau 6 : Budget énergétique de Gaia (ESA Sc&T0D9)

Component Power
RF Communications 326 W
Data Management and AOCS 103 W
Electrical power & solar array 117 W
Propulsion (biliquid & micropropulsion) 24 W
Thermal control ow
SREM 26 W
Payload module 627 W
Total required power 1561 W
Solar array capability 1910 W

Tableau 7 : Caractéristiques des CCD

pixel size along scan 10m

pixel size across scan g

# of pixels along scan 4500
# of pixels across scan 1966
Operational temperature  -115 °C
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Tableau 8 : Précision de l'instrument ASTRO (ESA S&T, 2009)

Type Stellaire V mag o(n) pas
B1V <10 <7
15 <25

20 <300
Ga2v <10 <7
15 <24

20 <300
M6V <10 <7
15 <12

20 <100

Tableau 9 : Distribution des capteurs dans le plafocal et schéma (ESA Sc&T, 2009) (TURON C., 2008)

Fonction Nombre de CCD | Détails
Métrologie et alignement 4 2 wave front sensors SVF
2 basic angle monitoring (BAM)
Détection d'étoiles 14 2x 7 sky mapper (SM), 7 tgdascope
Astromeétrie (AF) 62 8x7,1x6
Photométrique (BP, RP) 14 7 bleus et 7 rouges
Spectrométrie (RVS) 12 3x4
| Repéreurs d'étoiles | Un CCD
TZIEEEEE s & ZZE 4s00p

row 7

Analyseurs de front d’onde

row6 FoVl

]

L~

N

N

L~

<

N

0.420m
3
=
B

0,930 m

1966 px

Pixel : 10 x 30 um?
= 59 x 177 mas?

\/
\/ Star transit = 3600 en 6h

I Contréle de I'angle de base I

Champ: 0.6 degré?

106 CCDs

Figure courtesy of EADS Astrium
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Annexe ¢°

Tableau 10 : Tableau reprenant les caractéristiqueprincipales (températures, masses, magnitude dale
bande spectrale du RVS) utilisées dans les parti@set 3.

lgepgtral Te ()| V-1 ] vy [V | vv) | Masse() | Masse(lll) | Masse(V)
04 43000 | -0.42] 63 | 60 | -55] 585 47.4 47.0
o7 36500 | -0.42] 63 | 55 | -46 | 384 29.6 25.3
09.5 32000 | -0.42] 6.3 | 5.2 39 | 278 20.6 18.0
BO 30000 | -0.42] 6.4 | 5.1 40 | 250 20.0 175
B3 18700 | -0.27] 6.3 | -3.0 | -1.6 | 220 12.0 7.6
B8 11900 | -0.12] 6.2 | -1.2 02 | 176 5.2 3.8
AO 9520 | 0.00/ 6.3 | 0.0 0.6 16.0 4.0 2.9
A5 8200 | 0.24] 66 | 0.7 1.9 13.0 3.2 2.0
FO 7200 | 0.47| 66 | 15 2.7 12.0 25 16
F5 6440 | 0.64| 66 | 1.6 35 10.0 1.8 1.4
GO 6030 | 0.81| 6.4 | 1.0 4.4 10.0 1.0 1.0
G5 5770 | 0.89] 6.2 | 0.9 5.1 12.0 1.1 0.9
KO 5250 | 1.06] -6.0 | 0.7 5.9 13.0 1.1 0.8
K4-5 4590 | 1.49| 58 | -0.1 7.2 13.0 1.2 0.7
M1-2 3720 | 2.45| 56 | -055 | 96 19.0 1.3 0.4
Tableau 11 : Longueurs d’onde et éléments relatifaux raies utilisées pour la création du masque des
étoiles O (masque 1)

'a%r;%“ee;r 8500,321| 8502,487| 8545,387| 8571,089| 8574,8428582,670| 8598,396| 8665,022
» RVS 8500,25| 8502,50 854550 8572,00 8574,75 8582,75 8,869 8665,00
Elément | C Il Hl Hl N Il ol He | Hl Hl

A RVS : Longueur d’onde arrondie en fonction deésotution du RVS

Tableau 12 : Longueurs d’onde et éléments relatifaux raies utilisées pour la création du masque des
autres étoiles (masque 2)

Longueur d’'onde A A RVS Elément
8498,018 8498,00 Call
8502,487 8502,50 H I
8542,089 8542,00 Call
8545,384 8545,50 H I
8598,394 8598,50 H I
8662,140 8662,25 Call
8665,021 8665,00 H I
8682,990 8683,00 Ti |
8683,380 8683,50 N |

*L’Annexe C fait référence aux parties Etude de ibésa: Cas « idéaux et Etude de binaires : vers des cas
«réels »

-77 -



_81_

'y
[#1} M

Wombre de systémes binaires Nombre de systémes binaires

Mombre de systdmes binaires

Histogramme des systémes simulés

I
I <y stemes simulés pour OF
[ Systémes simulés pour O7Y 1
I cvstemes simulés pour 95101

100 150 200 250 300
[KC] (km's)
Histogramme des systémes O—2toile détectes

| — SB1(O71) I =SB (ol?\.fj [ 13B1(08511 — 5B2(C7l) [ sez(lo:fw | SBE(OQ.EIIIJ|

100 150 200 250 300
[KCO| (kmv's)
Histogramme des systémes avec bruit O—2&toile détectés

| — SB1(O71) I SEA .;ol?w [ 1SB1{085I — sBe(o7l) [ SBE(IO?VJ I SE2(0s 5|

100 150 200 250 300
[KO| (kmvs)

Figure 41 : Histogrammes des vitesses des étoilesithulées et détectées (agrandi)



_61_

Mombre de systémes binaires

MNombre de systémes hinaires

Mombre de systémes binaires

. % 10 Histogramme des systémes simulés
| I
N <y stames simulés pour OFI
[ Systémes simulés pour O7Y
10 I cvstemes simulés pour ©9.5(11H
5 — —]
q | lDl Mo | o | | |
0 50 100 150 200 250 300
[KStar| (kmés)
% 10° Histogramme des systémes O—-&toile detectes
10 I I I I
o | I =B1(C7)) I SE1(07Y) [ 1SB1(0o.5) I SE2(07) [ SE2(O7Y) I 852(09_5|m|

P

=] == = p— — | | |

100 150 200 250 300
|[KStar] (kms)
Histogramme des systémes avec bruit O—8toile détectés

| — 581071 I SEA (ol?w [ 1SB1095I) — seero7l [ SBE(IO?V:I [ EEEGEHE

o | e — | | I

Figure 42

100 150 200 250 300
|KStar| (kmis)

: Histogrammes des vitesses des étoil@snpagnons simulées et détectées (agrandi)



_08_

Nomhbre de systémes hinaires Mombre de systémes binaires

Momhbre de systémes binaires

[ S = N

% 10 Histogramme des systémes simulés
| I
N <y stames simulés pour OFI
~ [ Systémes simulés pour O7Y
| I Svstdmes simulés pour Q9.5 |
| B e | I | |
0 50 100 150 200 250 300
[KO| (kmifs)
%10 Histogramme des systdmes CO-0 détectas

| — SB1(O71) I =B (ol?w [ 1SB1(0asl) — 5B2(O7 [ sez(lom I 852(09_5|m|

100 150
[KO1| (km/s)

200

Histogramme des systdmes avec bruit O-0 détectes

250 3aa

| — 581071 I SEA (ol?w [ 1SB1095I) — seero7l [ SBE(IO?V:I [ EEEGEHE

100 150
KO (kmis)

200

250 300

Figure 43 : Histogrammes des vitesses des étoiles 8imulées et détectées (agrandi)



_'[8_

%10 Histogramme des systémes simulés

3
S | T
B =yctemes simulés pour OF
] [ Systémes simulés pour OFY
o N cvstémes simulés pour 09.5(11H

0 || | [ | | [l T | |

a 50 100 150 200 250 300
[KC2 (kmis)
Histogramme des systémes O0-0 détectés

Mombre de systémes binaires

| — SB1(071) I SE1 (ol?'w [ 13B1(0Q8511) — SB2(O7I) [ ssz(lowa | SBE(OQ.EII|:||

Nombre de systémes hinaires

— P | | |
100 150 200 250 300
[KC2) (kmis)
@ «10° Histogramme des systémes avec bruit O-0 détectés
= 15 T I I I
;g“ | I 107 I s51(07v) [__1sB1(0o5!) I sB2(07)) [_]se2(o7y) I SB2(05511)]
Lir]
E 10— 7
i)
i
&
o 5 —
o
o
o
E . ! Iﬂi M= | | | !
Z 0 50 100 150 200 250 300
[KC2 (kmis)

Figure 44 Histogrammes des vitesses des étoiles €hulées et détectées (agrandi)



Tableau 13 : Pourcentage de systéeme détecté parantalle de vitesse de I'étoile O dans les couplestO

(.6
).0
3.1
.8
.2
).5
2.5
).5

(.2

. 7

étoile
Intervalles Signatures SBl +SB2| Signatures SBl+SBZ Signaturgs SB2 avec
de vitesse sans bruit (ng - avec bruit (%(%9 - bruit (%) =
(km/s) o7l o7v III. o7l o7V III. o7l orv III.
[O, 25[ 72.3 73.2 72.6 62.2 58.8 72.8 56/0 462 67
[25,5([ 79.0 77.1 74.8 55.8 62.4 66.4  44/0 471 5(
[50,7Lft 72.9 69.6 63.4| 43.6 50.¢ 32.6 275 21.7 1§
[75,100 | 68.6 | 62.0| 588 57.1 571 414 37)8 218  1f
[100,12$ 64.9 54.6 55.8 39.4 31.2 32.F 23(7 17.0 15
[125,15([) 62.1 54.9 52.6| 48.8 59.4 38.6 2716 28.3 2(
[150,17$ 63.5 51.7 52.7 65.1 55.5 524 3048 24,4 12
[175,20 | 642 | 55.7| 52.3| 222 275 255 151 144  1(
[200,22% | 65.0 | 51.2| 52.6| 19.6 256 150 14)8 159 11
[225, 25([) 68.0 61.1 53.6 38.6 33.7 31.4 21,0 181 17
[250, 275[5 78.2 77.9 56.4 65.9 57.5 50.f 54/4 383 25
[275,30([) 78.2 81.4 78.6 63.2 59.3 53.6 61,0 419 25

.0

Tableau 14 : Pourcentage de systeme détecté parentalle de vitesse de I'étoile compagnon dans les
couples O + étoile

Intervalles Signatures SBl +SB2 Signatures SBl+SBZ Signaturgs SB2 avec
de vitesse sans bruit (ng - avec bruit (%(;9 - bruit (%) =
(km/s) o7l orv III. o7l orv III. o7l orv III.
[0,24 96.8 | 54.6| 680 96.1 805 95p 701 507 745
[2555 | 89.2 | 71.9| 827| 981 826 972 585 515 704
[50,74 | 66.6 | 67.3| 69.5| 52.00 529 488 2171 227 19.2
[75,10@ 58.9 56.6 57.2 53.4 52.6 44 5 18,8 16.9 11.6
[100,12% | 58.0 | 53.4| 543 574 558 51.p 24/6 149 116
[125,15¢ | 55.3 | 53.9| 52.0| 622 640 665 1600 133 10.8
[150,17% | 54.9 | 53.3| 519 616 628 668 16/6 152 122
[175,20Q | 53.4 | 52.9| 49.9| 485 506 443 94 103 50
[200,22% | 530 | 52.3| 52.6| 50.8 539 506 69 109 49
[225,250 | 50.2 | 52.3| 50.8 47.3 51.8 470 56 7.0 3/9
[250,27% | 506 | 52.6 | 50.6| 487 557 51.8 7.3 o 49
[275,30 | 50.6 | 55.8| 52.2| 520 612 568 86 9.2 572
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Tableau 15 : Pourcentage de systéeme détecté parentalle de vitesse de I'étoile O1 dans les coupl@st+ O

Intervalles Signatures S_Bl +SB2| Signatures _SBl+SBZ Signatur_es SB2 avec
de vitesse sans bruit (0/89 - avec bruit (%(%9 - bruit (%) St

(km/s) o7l orv III. o7l orv III. o7l orv III.

[O, 25[ 93.0 91.5 89.0 82.5 62.9 82.p 9.1 3.9 10.0
[25,50 | 885 | 84.3| 733| 586 541 720 140 9 143
[50,75{ 64.8 57.1 33.3 27.9 21.G 12.8 1.7 1.5 18
[75,10(P 82.1 52.2 40.4 66.4 47.C 23.1 7.2 5.8 2]1
[100,12% | 759 | 40.0| 51.4| 455 242 198 12l4 56 40
[125,15([) 76.0 49.6 55.00 70.74 72.8 69.B 9.2 12,0 53
[150,17% | 84.8 | 38.0| 583| 927 745 77.p 225 196 149

[175,20¢ | 733 | 52.8| 50.9| 157 147 9. 42 17 24

[200,22% | 82.7 | 40.0| 42.8| 86| 58 24 35 0.0  0f

[225,250 | 63.3 | 451 | 586| 230 157 258 O0J 05 16
[250,27% | 72.8 | 633 | 457| 481 389 264 38 11  10.9
[275,300 | 96.7 | 88.2| 583 467 50 25 0 0 0

Tableau 16 : Pourcentage de systeme détecté parantalle de vitesse de I'étoile O1 dans les coupl@st+ O

Intervalles Signatures SBl +SB2| Signatures SBl+SBZ Signaturgs SB2 avec
de vitesse sans bruit (ng - avec bruit (%(%9 - bruit (%) =

(km/s) o7l orv III. o7l o7V III. o7l orv III.

[O, 25[ 7.9 10.5 29.3 5.1 21.2 13.$ 1.6 2.0 7.6
[25,5([ 65.4 | 45.9 80.7| 32.7] 35.7 24.5 9.7 6.9 10.9
[50,75[ 47.7 | 40.7 | 48.1 25.1 18.0 22.8 1816 8.9 18.1
[75,10(@ 304 | 22.6 323 314 13.8 28.8 254 3.6 15.9
[100,12$ 20.0 21.6 13.9 14.3 10.5 16.p 111 18 5|3
[125,15([) 23.3 23.8 12.6 20.6 15.2 10.5 115 6.9 51
[150,17$ 22.9 19.0 14.0] 34.0 19.9 10.D 191 10.2 52
[175, 20([) 19.2 15.5 11.8 19.2 13.9 9.3 119 4.9 316

[200, 225[5 21.2 154 9.9 8.3 17.9 12.1 2.8 5.4 3.3
[225, 25([) 16.4 15.1 9.9 175 25.9 21y 4.7 8.8 53
[250, 2715 17.3 11.3 10.8 18.8 15.5 16.4 59 5.0 41
[275,30([) 16.3 11.8 8.9 13.8 13.1 13.6 6.3 3.4 50
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