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Résumé

L’étude présentée ici concerne la prédiction et I'observation des occulta-
tions d’étoiles par les astéroides. Le sujet traité comprend la modélisation et le
développement d’algorithmes de prédictions des occultations stellaires complé-
tés par I’amélioration de leur précision a travers des considérations théoriques
et observationnelles. Pour cela je développe dans un premier temps toutes les
définitions relatives aux éphémérides en m’attachant plus particulierement aux
notions de reperes et systemes de références célestes et terrestres. Je présente
ensuite les différentes échelles de temps s’y rattachant pour finalement propo-
ser des algorithmes de calculs d’éphémérides des planetes, des astéroides et des
étoiles avec une précision interne de l'ordre de 1 mas. Je développe alors un
modele de prédiction des occultations stellaires en présentant une méthode de
recherche systématique de ces phénomenes et un algorithme de calcul des lieux
sur Terre d’ou ils sont observables. Je décris quelles en sont les approximations
et montre que dans I’état actuel de la connaissance des orbites des astéroides,
le taux de réussite observationnel des prédictions d’occultations ne dépasse
guere 40% quelque soit le degré de précision du modele utilisé. Je propose
alors des solutions pour améliorer la prédiction de ces phénomenes en comple-
tant le modele de calcul présenté ici, et en recherchant a travers 'observation
astronomique des solutions pour améliorer la connaissance astrométrique et
photométrique des astéroides. Enfin, je montre qu’il est possible d’atteindre
un taux de réussite compris entre 70% et 80%, et présente quelles sont les
conditions pour parvenir a un taux de réussite supérieur a 90%.

Abstract

This study shows prediction and observation of star occultations by aste-
roids. The topic expands prediction modelisation and algorithm development,
further improving their precision through theoretical and observational consi-
derations. I stress at first celestial and terrestrial reference notions and systems
in all ephemeride related definitions. Then I display the corresponding diffe-
rent time scales, ultimately proposing star, asteroid and planet computation
algorithms whose internal precision reaches up to 1 mas. Hence I develop a pre-
diction model for stellar occultations by introducing a systematical research
method for these phenomena and a calculation algorithm for spotting the sites
on earth from where they can be observed. Describing their approximations I
show that from actual knowledge of asteroid orbits, observational success rate
for predicting occultations is not exceeding 40 percent whatever the precision
of the applied model may be. I offer solutions to improve these phenomena
predictions by completing the exposed calculation model, and by looking for
answers through astronomical observation to better astrometrical and photo-
metrical knowledge of asteroids. Finally, I show that a success rate between 70
and 80 percent is made possible, and present what conditions are required to
achieve a success rate above 90 percent.



Je sais que je pendis

A Uarbre battu des vents
Neuf nuits pleines,

Navré d’une lance

Et offert a Uexaltation,

A moi-méme par moi-méme,
— A cet arbre

Dont nul ne sait

D’ou proviennent les racines.

Point de pain ne me remirent
Ni de coupe ;

Je scrutai en dessous,

Je ramassai les secrets,
Hurlant, les ramassai,

De la, retombai.

Havamal, str. 138, 139
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INTRODUCTION

Parmi les différentes approches possibles de 1’étude dynamique et plané-
tologique de la population astéroidale, I’observation des occultations d’étoiles
par ces corps est particulierement intéressante tant les informations recueillies
sont précises et uniques. Malheureusement 1’étude des astéroides par ce biais
est de nos jours encore tres peu développée du fait de la difficulté de prédire
les occultations stellaires avec suffisamment de précision pour garantir leur ob-
servation systématique. Et bien qu’il soit possible d’observer plusieurs dizaines
d’occultations stellaires par les astéroides chaque année, dans la pratique seules
quelques unes sont réussies. De ce fait, ['utilisation de ces phénomenes est au-
jourd’hui limitée a la seule détermination de la dimension des astéroides, alors
qu’ils peuvent apporter d’autres renseignements les concernant eux, mais aussi
les étoiles.

La principale méthode utilisée pour prédire les lieux sur Terre d’observa-
tion des occultations stellaires par les astéroides est fondée sur la géométrie
bessélienne, largement employée pour prédire les occultations d’étoiles par la
Lune, les occultations et les éclipses de Soleil et de Lune ainsi que les passages
de Mercure ou de Vénus devant le Soleil. Cette méthode offre ’avantage de
réduire la géométrie du phénomene a un plan passant par le centre de la Terre,
dont ’orientation est donnée par la position ”fixe” de I’étoile occultée, et dans
lequel sont projetées les positions successives prises par la petite planete et
les observateurs. L’intérét d’une telle méthode est qu’elle fournit un moyen
de rechercher semi-graphiquement (ou numériquement) les parametres des oc-
cultations prédites a partir d’éphémérides tabulées des corps occultants. En
revanche, elle est mal adaptée aux prédictions des occultations stellaires par
les astéroides dans la mesure ou son principe réside dans un certain nombre
d’approximations simplificatrices dues a la petitesse des angles évalués, incom-
patibles avec le caractere varié du mouvement de ces petits corps.

Actuellement, on peut estimer la probabilité d’observer une occultation
d’étoile par un astéroide comprise entre 20% et 40%. La cause de ce faible
taux de réussite provient pour ’essentiel de 'importance des incertitudes sur
les positions des corps célestes et les approximations du modele de prédiction
n’apparaissent que secondaires. Néanmoins, avec 'arrivée de catalogues as-
trométriques tres précis comme Hipparcos ou Tycho, et avec la possibilité de
mesurer la position des astéroides avec plus de précision qu’auparavant (par
exemple par les observations CCD des rapprochements entre étoiles et asté-
roides, ou par les observations méridiennes CCD), il apparait nécessaire de



disposer d’une nouvelle méthode de prédiction des occultations stellaires qui
réponde a 'attente suscitée par ces précisions.

Mon travail a consisté a rechercher une nouvelle méthode de prédiction
des occultations stellaires avec pour objectif de dépasser un taux de réussite
de 90% et de disposer en méme temps d’un outil pour exploiter les données
astrométriques fournies par 1’observation de ces phénomenes.

Apres une présentation générale de la population astéroidale, nous présente-
rons au chapitre 1 les applications liées aux différentes méthodes d’observation
des astéroides. En particulier nous développerons les applications liées a 1’ob-
servation des occultations d’étoiles par les astéroides, et nous verrons quelles
sont les différentes méthodes existantes pour les prédire.

Dans le chapitre 2 nous traiterons des définitions relatives aux éphémérides
des corps célestes, dont le calcul et la précision représentent la base méme des
prédictions des occultations stellaires. On y trouvera les définitions et les liens
entre les systemes de références spatio-temporels, ainsi qu'une étude générale
de la précision obtenue a l'issu des calculs d’éphémérides. Les algorithmes de
calcul des éphémérides des étoiles et des astéroides nécessaires a 1’élaboration
du modele de prédiction sont aussi présentés.

Au chapitre 3 nous présenterons une méthode pour prédire les occultations
stellaires et nous exposerons un modele pour calculer les lieux sur Terre de
visibilité de ces phénomenes. Nous en étudierons les approximations et nous
montrerons comment il est possible d’obtenir un taux de réussite supérieur a
90% dans ’observation des occultations d’étoiles par les astéroides.

Enfin, au chapitre 4 nous détaillerons quelles sont les sources d’erreurs des
prédictions des occultations stellaires, et nous proposerons des solutions pour
les prendre en compte et contribuer a leur observation systématique. En parti-
culier nous étudierons comment procéder a la correction des éphémérides des
corps célestes et comment interpréter les résultats observationnels. Nous étu-
dierons aussi l'influence de la réfraction atmosphérique sur la prédiction des
occultations stellaires et sur la réduction des observations astrométriques.

Pour finir nous présenterons au chapitre 5 quelques comparaisons entre des
prédictions obtenues a 1’aide de notre modele et des observations réussies d’oc-
cultations d’étoiles par les astéroides. Nous rechercherons alors a améliorer ces
prédictions en utilisant les données Hipparcos pour les étoiles et des observa-
tions astrométriques pour les astéroides. Nous validerons ainsi notre modele, et
indiquerons pour conclure les directions les plus intéressantes pour poursuivre
ce travail.



Chapitre 1

L’ETUDE DES ASTEROIDES

1.1 L’observation des astéroides

1.1.1 Historique

Les premieres observations du mouvement d’un astéroide sur la sphere cé-
leste furent réalisées les nuits du 31 décembre 1800 et du 1 janvier 1801 par
Guiseppe Piazzi' & 1’Observatoire de Palerme. Durant les nuits qui suivirent
et ce jusqu’au 11 février 1801, il confirma ce mouvement en mesurant un arc
d’orbite de pres de 3°. Cette planete "manquante”, suggérée par J. Kepler en
1596 puis par W. Herschel (découvreur d’Uranus en 1781) et F. von Zach en
1783, venait d’étre découverte. Elle fut désignée par la suite sous le nom de (1)
Céres. En novembre 1801, K.F. Gauss publia ses éléments orbitaux d’apres sa
propre méthode de calcul, qui lui permis un mois auparavant d’observer la pe-
tite planete alors que les éphémérides publiées jusqu’alors par J. Burckhardt,
H.W. Olbers et G. Piazzi la positionnaient a pres de 5°. Le 28 mars 1802, K.F.
Gauss découvrit a proximité de Céres un nouvel astéroide, (2) Pallas, dont
il dit qu’ils étaient "un couple de mottes de terre que 1’on appelle planetes”.
En 1850, dix astéroides avaient été découverts et ’on pensait que la liste était
compléte. Deux ans plus tard le 21°™¢ était découvert par H. Goldschmidt ((21)
Lutetia). En 1874 commencerent les premieres observations spectroscopiques
des astéroides conduites par H. Vogel en Allemagne, alors que H. Parkhurst
réalisait les premieres observations photométriques a 1’Observatoire de Har-
vard. Il les poursuivit jusqu’en 1900. Face a I'accroissement rapide du nombre
des découvertes de petites planetes et face au travail engendré par le calcul
de leurs orbites, certains astronomes déciderent alors de mettre en ceuvre des
collaborations pour organiser ce travail. C’est ainsi qu’en 1863, il fut décidé
que 1’Observatoire de Paris observerait les astéroides entre la pleine Lune et

1G. Piazzi était directeur de I’Observatoire de Palerme entre 1790 et 1826. Hormis I’as-
téroide Cérés qu’il découvrit en 1801, il publia deux catalogues d’étoiles, le premier en 1803
contenant 6748 étoiles, suivi en 1813 par un autre en contenant 7646. Les positions des
étoiles furent mesurées a l'aide d’un quart de cercle vertical de 1.5 m & I’Observatoire de
Palerme.



la nouvelle Lune, tandis que I’Observatoire de Greenwich observerait entre la
nouvelle Lune et la pleine Lune. Les années suivantes, ils furent rejoints par
I’Observatoire National de Washington [Cun88]. Depuis, plus de 7000 asté-
roides sont catalogués et pres de 35000 trans-neptuniens de plus de 100 km
de diametre et situés entre 30 UA et 50 UA sont supposés exister, parmis
lesquels quelques dizaines sont répertoriés® [Jew97], liant de trés nombreuses
équipes de recherche et d’observateurs a travers le monde. Demain, des cen-
taines d’astéroides seront observés chaque nuit et contribueront a établir un
cadastre précis du systeme solaire, indispensable a la compréhension de son
passé et de sa formation.

1.1.2 La population astéroidale

Les astéroides représentent une partie des restes transformés par le temps
de la matiere primordiale du systeme solaire. Composée de poussieres et de
planétésimaux issus de l’effondrement gravitationnel de la nébuleuse solaire
primitive, cette matiere a dans un premier temps subi des phénomenes d’accré-
tion et de destruction, accompagnés de transformations chimiques, dynamiques
et thermiques, conduisant a la formation des protoplanetes, des astéroides et
autres planétésimaux. Puis, par des phénomenes de différenciation, de volati-
lisation, d’accrétion et de fragmentation, combinés aux résonances et captures
engendrées par le développement des planetes, les astéroides et de maniere plus
générale les planétésimaux se sont lentement transformés pour devenir les pe-
tites planetes que I’on connait maintenant : astéroides de la ceinture principale,
cometes, troyens, centaures, trans-neptuniens, objets de Kuiper, géocroiseurs,
météorites, ...

La présente étude porte principalement sur les astéroides de la ceinture
principale pour l'unique raison que leurs orbites font partie des orbites les
mieux connues actuellement. Ils sont situés entre Mars et Jupiter et leurs
orbites sont, dans la majorité des cas, proches de I’écliptique (fig. 1.1). De
diametres assez variables, entre quelques kilometres et 200 km, seuls 1% des
astéroides (dont la dimension est connue) ont un diametre supérieur a 200 km,
(1) Céres étant le plus gros d’entre eux avec 913 km (fig. 1.2). Rapporté a la
sphere céleste, cela représente des rayons apparents a ’opposition inférieurs a
50 mas® dans 95% des cas tandis que les magnitudes absolues (V) s’échelon-
nent entre 10 et 15 (fig. 1.2). Pratiquement, cela signifie qu’il est relativement
aisé d’observer les astéroides au méme titre que les étoiles, mais qu’il est par
contre difficile d’en discerner la forme tant leur aspect sur la sphere céleste est
ponctuel. L'image visuelle d’un astéroide est donc tres similaire a celle d’une
étoile. Nous pourrons les distinguer uniquement parce que 1’astéroide possede

2Cela correspond en fait & la limite actuelle de détection de ces petits corps, mais cela
suppose aussi qu’il doit en exister bien plus au dela, comme ’astéroide 1996 TL66 observé
par C. Trujillo, D. Jewitt, J. X. Luu et J. Chen en octobre 1996 dont la distance a ’aphélie
serait de 132 UA (orbite MPC 29116).

3milliseconde de degré.
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un mouvement orbital se traduisant par un déplacement apparent sur la sphere
céleste (). Les astéroides de la ceinture principale ont des moyens mouvements
compris entre 0.13 °/j et 0.4 °/j. Les vitesses apparentes sont donc comprises
entre 0 et 200 ” /h, ce qui permet une détection rapide (en quelques minutes)
des objets. Mais lorsque la vitesse apparente est tres petite, comme c’est le
cas pour les astéroides dont le demi grand axe de I'orbite est grand (les trans-
neptuniens par exemple dont la vitesse apparente de quelques secondes de
degré n’est due, en fait, qu’au mouvement de la Terre), il devient difficile de
les distinguer des étoiles, leur mouvement apparent étant trop faible pour étre
détecté, si ce n’est qu’apres plusieurs heures ou plusieurs jours d’observation.
A lopposé, les astéroides géocroiseurs dont la vitesse apparente peut atteindre
1000 ”/h ou 2000 ”/h se distingueront immédiatement des étoiles, mais par
contre il sera plus difficile de les observer tant la distance parcourue sur la
sphere céleste durant le temps d’exposition de I'image est grande.

1.1.3 Les méthodes d’observation et leurs applications

Pour étudier completement les astéroides et déterminer les parametres phy-
siques (dimension, forme, composition, structure) et dynamiques (mouvement
orbital, mouvements de rotations libres et forcées) qui les caractérisent, il est
nécessaire d’employer différentes méthodes observationnelles se distinguant par
le fait qu’elles fournissent plus ou moins directement les mesures des para-
metres recherchés, et qu’elles nécessitent une mise en ceuvre plus ou moins
sophistiquée.

Des leur découverte en 1801, des observations astrométriques sont réalisées
pour mesurer les positions des astéroides par rapport aux étoiles cataloguées
et en déduire leurs orbites dans le systeme solaire (Gauss, 1802). Pour cela on
distingue deux approches: I'astrométrie absolue et ’astrométrie différentielle.
L’astrométrie absolue consiste a mesurer la position absolue du corps dans un
repere accessible a I’observateur puis, connaissant les parametres d’orientation
de la Terre a I’époque de I'observation, a calculer sa position géocentrique et
enfin héliocentrique. L’astrométrie différentielle consiste quant a elle a mesu-
rer la position du corps relativement a des étoiles cataloguées puis, considérant
que les étoiles sont a des distances infinies, a calculer directement sa position
barycentrique. Dans la pratique, cette approximation n’est pas utilisée et la
réduction rigoureuse a des positions héliocentriques (ou barycentriques) néces-
site aussi la connaissance précise de la position de I'observateur par rapport
a 'objet qu’il observe. Ces deux méthodes sont donc assez proches 'une de
I’autre. Elles se distinguent plus par I'instrumentation mise en ceuvre que par
le protocole de réduction. Néanmoins, parmi les applications de ce type d’ob-
servation, certaines apportent des renseignements particuliers. Par exemple les
occultations d’étoiles permettent de mesurer directement la dimension et la
forme des astéroides comme nous le verrons au paragraphe suivant, tandis que
les rencontres proches entre deux astéroides permettent d’estimer les masses
a partir des interactions gravitationnelles, ainsi que la densité a partir de la



dimension (Gauss, 1802). Complétées par les observations des rapprochements
avec les étoiles, ces méthodes sont en outre parmi les plus précises pour déter-
miner les caractéristiques orbitales des astéroides.

Une autre méthode d’observation utilisée depuis la découverte des asté-
roides est la photométrie. Cette méthode a pour intérét, entre autre, la simpli-
cité de son objectif: mesurer I'intensité de la lumiere recue. Dans les premiers
temps, cette mesure était réalisée par comparaison visuelle avec des étoiles
de référence. Depuis, ces mesures se font dans des bandes spectrales privi-
légiées comme les bandes U, B,V introduites par G. Kuiper dans les années
1950, qui, accompagnées de mesures dans les bandes [, .J, H, K, permettent
de définir la classe spectrale des objets. Complétée par la spectrophotométrie,
cette méthode représente une source de connaissances pour les astéroides, en
permettant la détermination de nombreux parametres physiques — comme la
magnitude, la phase, I’albédo, le diametre, la composition du sol et la forme —
et celle de parametres dynamiques comme la période de rotation et la position
des poles. Une description pratique de I'utilisation de ces observations pourra
étre obtenue en consultant par exemple [KCB*96] ou [MDB*96].

Pour déterminer certains parametres physiques comme la taille, I’albédo
ou les propriétés de surface des astéroides, des méthodes spécifiques sont em-
ployées depuis la fin des années 1960 pour mesurer ces caractéristiques dans
d’autres bandes spectrales que les longueurs d’ondes du visible et du proche
infrarouge. Par exemple la radiométrie fournit des mesures du diametre et de
I’albédo a partir d’observations réalisées a 10 et 20 pm, correspondant a 1’émis-
sion thermique de la surface des corps. La polarimétrie permet quant a elle de
déterminer la structure de cette surface et fournit des mesures de 1’albédo, du
diametre et de la classe taxinomique. Enfin, les observations radar et radio
permettent de déterminer les propriétés physiques et chimiques de la surface
de ces corps, tout en fournissant la taille, I’albédo, la forme et le spin dans des
longueurs d’ondes centimétriques, décamétriques ou autres.

Une des seules méthodes permettant la détermination directe de la dimen-
sion, de la forme et des poles d’un astéroide est l'interférométrie des tavelures.
Développée dans les années 1970 suite aux travaux d’A. Labeyrie, cette mé-
thode a pour principal avantage de résoudre I'image d’un astéroide en repous-
sant la limite de résolution du télescope a sa limite de diffraction. Ainsi par
exemple, avec un télescope de 1.5 m cette limite est de 0°.09, alors qu’avec un
télescope de 5 m on peut théoriquement observer des détails jusqu’a 0°.02, ce
qui correspond a environ 30 km pour la plupart des astéroides [Cun88]. Par
ailleurs, et depuis I’avenement de ’exploration spatiale, il est possible d’aller a
leur rencontre grace aux sondes spatiales et de mesurer in situ leurs parametres
physiques et dynamiques, mais aussi d’étudier leur environnement proche avec
une précision encore jamais atteinte par les observations terrestres. Néanmoins
ces observations restent limitées du fait de leur mise en ceuvre, et les obser-
vations terrestres représentent la source principale d’informations pour I’étude
de la population astéroidale.



1.2 Les occultations stellaires

1.2.1 Intérét

L’observation des occultations d’étoiles par les astéroides a pour premier
objectif de fournir une mesure directe et sans ambiguité de leurs dimensions
physiques a la différence des autres méthodes. La photométrie absolue, la ra-
diométrie infrarouge ou la polarimétrie impliquent, par contre, quelques hypo-
theses sur la nature de la surface des astéroides. De plus, suffisamment d’ob-
servateurs bien répartis sur la bande de visibilité et a ses limites supérieures et
inférieures permettent d’en déduire le profil de I’astéroide de maniere unique,
et sans erreur de modele (fig. 1.3). A partir de ce profil, il est envisageable de
déterminer la forme des astéroides. Mais pour étre précise, cette détermination
doit étre basée sur plusieurs profils correspondant aux différentes faces présen-
tées par les astéroides lors de leur rotation. Or il est encore rare de pouvoir
observer des occultations en assez grand nombre pour aboutir a un résultat
satisfaisant. Il est donc nécessaire d’avoir recours aux autres méthodes obser-
vationnelles desquelles les mesures indirectes pourront étre calibrées a 1’aide de
celles obtenues par les occultations. Par exemple, les erreurs systématiques de
modele que présentent les déterminations radiométriques et polarimétriques
sont estimées a ~ 10% alors que la précision des mesures est de I'ordre de
quelques pourcent [Har83]. Pour les occultations stellaires, la précision sur
chaque corde qui compose un profil dépend de la vitesse apparente de I'asté-
roide comme de la précision temporelle de ’'observation des 1" et 2°™¢ contacts
de 'occultation. Pour une précision de 0.01 s, les erreurs de mesure sur la lon-
gueur des cordes peuvent étre estimées a moins de 1%, et a pres de 10% si
cette précision est ramenée a 0.1 s.

Le deuxieme intérét de I'observation des occultations stellaires est 1’étude
astrométrique qui peut étre faite de ’astéroide par rapport a I’étoile ou bien de
I’étoile par rapport a l’astéroide. En effet : une occultation implique que durant
la totalité du phénomene les deux corps sont séparés par une distance angulaire
inférieure au rayon de I’astéroide, soit quelques dizaines de mas dans la majo-
rité des cas. Ainsi, si la position sur la sphere céleste de I’'un des deux corps
est parfaitement connue, alors la position de 'autre objet peut étre déterminée
avec la méme précision. L’observation de 'occultation d’une étoile Hipparcos,
Tycho ou FK5 fournirait donc, en théorie, une position précise a 1 mas ou
10 mas pres. L’application immédiate qui en découle est le raccordement des
reperes de référence dynamiques (basés sur les mouvements planétaires), et
absolus (définis a partir des directions "fixes” d’étoiles de référence, le FK5
par exemple) ou extragalactiques (définis a partir de la direction d’objets ex-
tragalactiques de référence, 'ICRS par exemple).

Une derniere application des observations d’occultations stellaires est la
surveillance de ’environnement proche des astéroides et des étoiles, a travers
les phénomenes secondaires qui peuvent se produire. Ceux-ci peuvent notam-
ment mettre en évidence la binarité d’étoiles dont la composante proche serait
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indétectable en spectroscopie. Un phénomene secondaire peut aussi révéler la
présence d’un autre astéroide qui serait satellite naturel du premier [LT84],
[ALRT85]. Les observations d’occultations peuvent enfin étre utilisées pour
mesurer des diametres stellaires en étudiant la diffraction de la lumiere au dé-
but et a la fin du phénomene. Toutefois, cette méthode de mesure n’est pas
avantageuse comparée aux occultations d’étoiles par la Lune. La fréquence de
ce type d’évenement est bien plus importante et leur observabilité quasiment
garantie. Les occultations par les astéroides apportent cependant une couver-
ture sur la sphere céleste plus large que la bande centrée sur I’écliptique décrite
par la Lune.

1.2.2 Observation

La premiere observation visuelle d’une occultation d’étoile par un asté-
roide a été réalisée par Gordon Taylor en 1958 a l'occasion d’un phénomene
impliquant (4) Vesta. Il est I"auteur d’une prédiction de cette occultation,
dont le modele sert encore de nos jours a prédire les phénomenes majeurs (voir
§1.2.3). La premiere observation photoélectrique d’une occultation fut réalisée
en 1961 lors d’un phénomene impliquant (2) Pallas, et la premiere observa-
tion photographique, en 1979, lors d’'un phénomene impliquant (9) Métis. En
1982, Maley releve un total de 29 occultations observées. A ce jour, plusieurs
dizaines d’autres ont été recensées. Néanmoins cette réussite peut étre consi-
dérée comme relativement faible dans la mesure ou 1’occurrence de ces phéno-
menes est largement plus importante: il existe plusieurs milliers d’astéroides
connus pouvant occulter chaque année les centaines de milliers d’étoiles catalo-
guées. Mais il reste peu de phénomenes observables du fait soit des conditions
atmosphériques défavorables, soit encore des lieux d’observation inaccessibles
(mers, océans, déserts, ...) ; et les incertitudes sur la prédiction des phénomenes
restant sont souvent trop importantes pour permettre la réussite de leur ob-
servation. Méme aujourd’hui, toutes les observations d’occultations réussies le
sont a la suite de nombreuses observations préparatoires des deux corps en
phénomene (observations astrométriques et photométriques essentiellement).

La condition essentielle pour exploiter I'intérét que présente une occultation
est qu’elle soit observée par plusieurs observateurs répartis géographiquement
sur toute la largeur de la bande de visibilité du phénomene. A cette condition
seulement il est possible de mesurer suffisamment de cordes a travers la dimen-
sion de I'astéroide pour en déduire un profil unique (fig. 1.3). L’observation des
occultations stellaires nécessite donc en premier lieu un réseau coordonné d’ob-
servateurs. A.W. Harris suggere environ 15 observateurs pour couvrir de ma-
niere efficace les observations typiques des occultations [Har83]. Pour ce faire,
il existe depuis la fin des années 1970 un réseau international d’observateurs
nommé [OTA (International Occultation Timing Association) et plus récem-
ment un réseau européen dénommé EAON (European Asteroidal Occultation
Network), dont les objectifs sont de coordonner les prédictions, les observations
et les réductions des occultations d’étoiles par les astéroides, la Lune et les pla-

12



netes. Il existe aussi au Japon un réseau dénommé ILOC (International Lunar
Occultation Centre) spécialisé dans la prédiction, ’observation et la réduction
des occultations stellaires par la Lune. Les différentes techniques couramment
utilisées pour observer les occultations stellaires sont 1’observation visuelle, et
I'observation photoélectrique (photometre photomultiplicateur, caméra vidéo
intensifiée, caméra CCD, etc.). Les premieres ne permettent qu’une précision
temporelle de I'ordre de 0.5 s, soit plus de 10% d’incertitudes sur la mesure des
durées d’occultations mais elles possedent 'avantage de la relative simplicité
de leurs mises en ceuvre, ce qui fait qu’elles sont encore largement utilisées. La
précision requise pour exploiter toutes les informations qu’apportent les occul-
tations (cf. §1.2.1) fait recourir aux observations photoélectriques qui, seules,
permettent d’obtenir une résolution temporelle proche de 1 ms, soit environ
quelques dizaines de metres sur la mesure des cordes, résolution indispensable
pour obtenir une mesure précise des parametres recherchés.

1.2.3 Meéthodes actuelles de prédiction
Chauvenet (1874)

Bien qu’au X1X° on ne réalisait pas ou peu de prédictions d’occultations
d’étoiles par les planetes (et a fortiori les astéroides) a cause du travail consi-
dérable que cela nécessitait, on peut toutefois considérer que les méthodes de
prédiction qui ont été développées plus tard ont pour origine les méthodes
de prédictions des occultations d’étoiles par la Lune décrites par Chauvenet
en 1874. Pourtant 'observation des occultations d’étoiles par les planetes in-
téressait déja les astronomes, et était utilisée pour calculer la longitude de
I'observateur ou estimer la parallaxe d’une planete [ChaT74].

Taylor (1955)

G.E. Taylor propose en 1955 deux méthodes simples de calcul des lieux
sur Terre de visibilité des occultations d’étoiles par les astéroides. L’une semi-
graphique, et 'autre mathématique. Toutes les deux se basent sur la géométrie
bessélienne appliquée a ces phénomenes, et calculent les éléments de Bessel
lors d’une étape préliminaire. La nouveauté est qu’elles permettent le calcul
de tous les lieux sur Terre d’observation d’une occultation, alors qu’avant on
ne calculait que les occultations visibles depuis un lieu donné (les observatoires
astronomiques par exemple). Cette méthode de prédiction des occultations fut
validée par G.E. Taylor lui méme en observant une occultation par (4) Vesta
en 1958. Elle sert encore de référence pour prédire ces phénomenes [Sei92].
Pour plus de détails, on trouvera 'explication de ces méthodes dans [Tay55].

Bowell — Wasserman (1979)

La plus grosse difficulté des prédictions d’occultation stellaires était jusque
la la manipulation des catalogues d’étoiles et le calcul des orbites des astéroides
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qui, avant 'apparition des ordinateurs, étaient effectués par des moyens hu-
mains. C’est pourquoi les efforts de la communauté scientifique étaient concen-
trés sur la prédiction des occultations d’étoiles ou de radio-sources par la Lune
et les planetes (voir par exemple [Exp61]). Des la fin des années 1970, le perfec-
tionnement des ordinateurs aidant, la prédiction des occultations d’étoiles par
les astéroides est rendue plus facile. La sélection des couples astéroide — étoile
susceptibles d’étre en phénomene est obtenue graphiquement en tracant les
trajectoires des astéroides sélectionnés sur des reproductions de cartes du ciel
(le Palomar Sky Survey par exemple). Puis, pour chaque couple sélectionné,
les coordonnées de 1’étoile sont comparées avec les éphémérides géocentriques
de I’astéroide pour rechercher a 1’époque considérée le minimum de sépara-
tion angulaire entre les deux corps. Si ce minimum de séparation est inférieur
a la somme de la parallaxe horizontale de 1’astéroide, de son rayon apparent
et des erreurs sur sa position par rapport a 1’étoile, alors une occultation de
I’étoile est observable quelque part sur Terre a I’époque du minimum de sé-
paration. Les lieux d’observation sont ensuite calculés a partir d’une méthode
détaillée par Foxell en 1934 [Fox34], elle-méme variante de celle proposée par
Chauvenet en 1874 [BWT79]. Par la suite, la sélection des couples astéroide —
étoile est informatisée et différentes méthodes pour rechercher le minimum de
séparation angulaire sont proposées comme par exemple par Wasserman et
al. en 1981 [WBMBS8I1] ou par ’Explanatory Supplement to the Astronomical
Almanac en 1992 [Sei92]. Les méthodes de calcul des lieux de visibilé des oc-
cultations restent, elles, fondées sur les méthodes de Taylor (1955) ou sur celles

de Chauvenet (1874).
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Chapitre 2

DEFINITIONS RELATIVES
AUX EPHEMERIDES

Pour étre en mesure de prédire les lieux d’observation des occultations
d’étoiles par les astéroides, il nous faut définir le cadre de 1’étude en présentant
les systemes de références d’espace et de temps dans lesquels sont exprimées les
positions et les mouvements des astéroides, des planetes et des étoiles. Nous
nous contenterons ici d’en rappeler les grands principes avant de présenter
les algorithmes de calculs des éphémérides des astéroides et des étoiles néces-
saires aux calculs de prédiction des occultations. Nous nous attacherons dans
le méme temps a estimer la précision avec laquelle sont calculées les positions
des corps célestes. Une étude détaillée des systemes de références et des calculs
d’éphémérides des corps célestes pourra étre obtenue en consultant [Bdl97] ou

[Sei92].

2.1 Repere et systeme de coordonnées célestes

2.1.1 Repere céleste de référence

Un repere de rétérence est a distinguer d’un systeme de référence qui est le
concept théorique de la définition et de la construction des systemes de coor-
données spatiales et temporelles. Le repere de référence est la matérialisation
a l'aide d’objets astronomiques du systeme de référence. Pour le construire il
est nécessaire de choisir des corps de référence (planetes, étoiles, sources extra-
galactiques, ...), un systeme de constantes et des théories (précession, nutation,
mouvements orbitaux héliocentriques, ...). D’un point de vue pratique, nous
utiliserons le repere FK5, adopté par I’'Union Astronomique Internationale en
1976, et utilisé a partir de 1984. Il est représenté par les coordonnées équato-
riales moyennes et les mouvements propres des 1535 étoiles du catalogue FK5
(Fundamental Katalog 5), pour la date de référence J2000.0 (date julienne
2451545) [FSL88]. Son plan de référence est voisin du plan équatorial moyen
J2000 avec une précision de I'ordre de +20 mas [ACFL95] ; son équinoxe repré-
sente ’équinoxe dynamique moyen rotationnel a J2000 avec une précision de
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Pordre de 0°.003 [Fri82]. Les expressions compatibles avec ce repere sont, pour
la précession, celles de Lieske et al. [LLEMT77] et pour le temps sidéral, celles
de Aoki et al. [AGK*82] (c.f §2.3). Ces expressions reposent sur la théorie du
Soleil de Newcomb mais introduisent des valeurs des masses différentes. La
valeur de la précession générale en longitude a J2000 est :

pr. = 50290.966 par millier d’années

avec une indétermination estimée a 3" par millier d’années [CTFM94]. La
valeur de I’obliquité a J2000 associée au repere FK5 est:

l'K5 = 93° 26" 217448

Des déterminations récentes de 'obliquité de ’écliptique dynamique moyen
J2000 montrent une différence entre 1’écliptique moyen J2000 associé au FK5
et I’écliptique dynamique moyen rotationnel J2000 utilisé par exemple dans les
éphémérides du Jet Propulsion Laboratory, DE200/LE200. Cette différence se
traduit par une rotation du plan de I’écliptique dynamique moyen J2000 autour
de la direction du point v d’une valeur de [Sta82]:

Aebls = ™5 B =107.0361

Cet écart sur les obliquités est accompagné d’une rotation entre les équinoxes
du FK5 et de DE200/LE200, provenant d’une rotation non corrigée entre
I’équinoxe du FK4 et celui de DE118 [CTFM94] :

AEEES = pUFES) _ BB — (7,005 87

De méme, il existe une différence entre les équinoxes et obliquités calculées
dans un repere tournant (DE200/LE200) et celles calculées dans un repere iner-
tiel (théories planétaires du Bureau des longitudes, VSOP82 [Bre82], VSOP87
[BF88], ELP2000 [CTC83]). Standish [Sta82] a estimé la différence entre les
obliquités en J2000 a:

Al = ¢t — ¢l =07.00334

et a:

AEER = E® _ g1 = 07.093 66,

pour la rotation entre les équinoxes dans 1’équateur moyen J2000.

Dans un premier temps, nous pouvons négliger ces corrections dans la me-
sure ou elles sont bien inférieures a la précision habituelle des positions four-
nies par les catalogues d’étoiles et la précision des éphémeérides des astéroides
(c.f §2.4.1). Ces approximations sont d’autant plus justifiées que Lindegren et
al. [LRS*95] ont estimé les erreurs systématiques sur les positions du FK5 de
I’ordre de 100 mas. Cependant, avec I'arrivée de catalogues tels que Hipparcos
(précisions estimées a 1 mas en position et 1 mas/an en mouvements propres)
ou Tycho (précisions estimées a 10 mas et 10 mas/an), ainsi que tous les autres

16



catalogues en usage qui ne manqueront pas d’étre mis a jour, il est préférable
de faire attention a 1’écart possible entre les reperes des catalogues d’étoiles
(définis a partir de I'observation des étoiles) et les reperes des théories pla-
nétaires (définis a partir des mouvements des planetes). Lors de l'utilisation
des catalogues Hipparcos et Tycho, ’homogénéité des reperes dans lesquels
sont calculées les positions des étoiles et des planetes pourra étre assurée par
I'utilisation d’un repere de 'ICRS (International Celestial Reference System)
commun aux deux catalogues et aux éphémérides DE403/LE403 du JPL (Jet
Propulsion Laboratory) (c.f §2.4.1).

La théorie UAI 1980 de la nutation étant compatible avec les expressions
de la précession de Lieske [LLEFM77], nous 'associerons au repere FK5 comme
théorie de la nutation. Elle est basée sur le modele de Terre non rigide de Gil-
bert et Dziewonski [GDT75], et assure une précision numérique meilleure que
quelques mas. Dans cette théorie [Sei82], le plan équatorial vrai de la date
est le plan perpendiculaire a la direction du CEP (Celestial Ephemeris Pole),
choisie de telle sorte qu’elle ne présente pas de mouvement forcé quasi-diurne
di aux couples extérieurs a la Terre et a son atmosphere (a la fois dans le
repere céleste et dans le repere terrestre). Le systeme de constantes associé au
repere FK5 est le systeme UAT 1976. 11 est en outre compatible avec la théorie
UAT 1980 de la nutation.

Les diverses sources d’erreurs du FK5 sont estimées a £50 mas pour ’orien-
tation de son pole relativement au pole moyen a J2000.0 [ACFL95], a 80 mas
pour l'origine des ascensions droites [ACFL95], et a 100 mas pour les erreurs
systématiques sur les positions comme il 1’a été dit plus haut. L'ICRS est
quant a lui donné avec pour écart entre son pole et le pole moyen a J2000.0,
—18.0 £ 0.1 mas dans la direction 12" et —5.3 £ 0.1 mas dans la direction
18%, et comme écart entre son origine et 1’équinoxe moyen de ’époque J2000,
78 + 10 mas [ACFL95]. Le lien entre le repere de DE403 et celui de 'ICRS est
estimé par Folkner et al. [Fol93] & £3 mas [SNWF95].

2.1.2 Systemes de coordonnées célestes

Dans le repere FK5, définissons maintenant les différents systemes de co-
ordonnées attachés a ce repere et couramment utilisés par la suite. Les plans
et les origines auxquels sont rapportées ces coordonnées se déduisent du plan
de référence (équateur) et de l'origine (équinoxe) du repere uniquement par
des transformations de précession et de nutation. Ces transformations sont
éventuellement complétées par des translations pour passer d’un centre du re-
pere (par exemple le centre du Soleil) & un autre centre (le centre de la Terre par
exemple). Les coordonnées d’un point dans le repere de référence sont maté-
rialisées dans un systeme barycentrique (BRS) ou inertiel par des coordonnées
rapportées a un plan et un équinoxe fixes (équateur et équinoxe moyens d’une
date de référence). Nous les appellerons ici les coordonnées géométriques. Elles
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représentent la position effective qu’a un corps a l'instant ¢ dans le repere de
référence. Elles sont généralement issues des théories planétaires pour les co-
ordonnées des corps du systeme solaire, ou des catalogues pour les étoiles.
Rattachées aux FK5, nous parlerons de coordonnées équatoriales rapportées a
I’équateur et 1’équinoxe moyen J2000. A partir de telles coordonnées on passe
alors a des coordonnées moyennes de la date par une transformation faisant
intervenir la précession. On passe enfin a des coordonnées vraies de la date par
une transformation faisant intervenir la nutation. Ces transformations sont dé-

crites dans [CTFM94], [Sei92], [KHSS89].

Il est d’usage de représenter les coordonnées d’un corps céleste dans un
systeme d’axes orthogonal direct, défini par la donnée d’un centre, d’un péle
(dirigé vers le CEP), et d’une direction de référence dans le plan de réfé-
rence (direction du point vernal 7). Le vecteur 7 reliant I'origine du repere a
l'objet est représenté par ses coordonnées rectangulaires (z,y, z), dont la norme
est la distance au centre de 1’objet. Une exception est cependant a envisager
pour les objets stellaires. Dans ce cas, le vecteur 7 exprime la direction de 1’ob-
jet depuis le centre du repere (vecteur normé), et lorsque la distance de I'objet
est connue, elle est représentée par la parallaxe! trigonométrique de I'objet.

Une autre représentation en usage est celle des coordonnées sphériques,
qui dans les reperes définis précédemment s’expriment par 1’ascension droite
a (longitude du corps dans le plan de référence) et la déclinaison ¢ (latitude
depuis le plan de référence). Mais I’emploi d’une telle représentation n’a d’inté-
rét que parce qu’elle est la représentation de la sphere céleste la plus naturelle
pour I'homme (concept, observation), et parce qu’elle peut conduire a certaines
simplifications dans les calculs d’éphémérides. Nous préférerons a la trigono-
métrie sphérique 1’algebre vectorielle, dont la mise en ceuvre est souvent plus
compacte et évidente. Les coordonnées sphériques des corps célestes ne seront
calculées qu’en derniere opération des calculs d’éphémérides pour leur lien avec
I’observation terrestre.

2.2 Repere et systeme de coordonnées ter-
restres

De méme qu’un repere céleste de référence matérialise un systeme de rété-
rence céleste, un repere terrestre est associé a un systeme de référence terrestre.
Mais notre propos étant d’étudier les mouvements des corps célestes relative-
ment a la Terre et ses observateurs, nous ne nous attacherons ici qu’a définir
les systemes de coordonnées terrestres nécessaires a notre étude, et a leurs liens
avec le repere céleste FK5. On pourra trouver les définitions des systemes et
reperes de références terrestres en consultant [KM89], ou [vK86].

lle General Catalogue of Trigonometric Stellar Parallazes de ’Observatoire Universitaire
de Yale contient dans sa 4°™¢ édition 8 112 étoiles.
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2.2.1 Coordonnées géocentriques

Les coordonnées géocentriques d’un observateur sont ses coordonnées rap-
portées a un repere dont le centre est le centre des masses de la Terre, son
plan de référence est le plan de I’équateur terrestre, et son origine est dans
la direction d’un méridien de référence arbitraire (Greenwich). Dans ce repere,
I'observateur est localisé par ses coordonnées rectangulaires (z,, yo, 2,), Ou par
ses coordonnées sphériques: X' la longitude, ¢’ la latitude, et p la distance. La
longitude est mesurée positivement vers I'ouest, et nous ’exprimerons de 0% &
24" pour des raisons de similitude avec les ascensions droites. La latitude est
définie positive vers le nord, et est mesurée depuis I’équateur de 0° a +90°.

Ainsi définies, ces coordonnées expriment la position d’un observateur par
rapport a une Terre supposée rigide, en parfaite rotation autour de son centre
des masses. Mais la Terre n’est pas un corps rigide, et est soumise a des mo-
difications périodiques et séculaires de sa forme et donc de sa distribution des
masses. En pratique, la Terre est modélisée par une surface ne présentant glo-
balement que des déformations (les résultantes des mouvements de rotation et
de translation de chaque élément de surface rapportées a la surface totale sont
nulles). Cela revient a considérer la croite de la Terre comme composée d’un
nombre fini de plaques rigides mobiles (plaques tectoniques), et cela permet de
réaliser des reperes terrestres en adoptant des positions et des mouvements de
référence pour un ensemble de points de référence (stations a la surface de la
Terre). 1l s’ensuit que les coordonnées définies précédemment se rapportent a
un repere standard pour une date de référence tq, différant du repere vrai de la
date t dans lequel se situe instantanément un observateur. La transformation
entre les deux reperes se fait en évaluant les déformations de la crotite terrestre
dues aux marées terrestres, a 'action des marées océaniques et aux variations
de pression de I"atmosphere [CTFM94]. D’apres Boucher [Bou89], 'amplitude
des premieres est de l'ordre de 30 centimetres, et celles des deux autres de
I’ordre de quelques centimetres. La vitesse due au déplacement de la plaque
tectonique est quant a elle de I'ordre de 10 cm par an [Bou89]. Evaluées en tant
que distance angulaire a la surface de la Terre, ces corrections sont de 1’ordre
de 10 mas pour les plus importantes, et de 3 mas par an pour la vitesse. Rap-
portées a la sphere céleste, cela correspond a des corrections inférieures a la
micro-seconde de degré. Ces corrections sont négligeables pour les calculs d’oc-
cultations stellaires, ainsi nous ne les prendrons pas en compte et adopterons
un systeme standard, celui de I’/ERS 92 pour les constantes se rapportant a
la définition de la Terre [McC92] (rayon équatorial, coefficient d’aplatissement).

Nous avons défini les coordonnées géocentriques dans un repere dont 1’axe
Oz est dirigé suivant 1’axe de rotation de la Terre. Or 'observation de la dis-
tance zénithale du pole céleste a différentes époques et différents lieux de la
Terre a montré que I’axe de rotation de la Terre n’était pas fixe, mais décrivait
un mouvement autour de I’axe de moment d’inertie maximum de la Terre. Rap-
porté au repere céleste, cet axe décrit autour de I’axe de rotation une courbe
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complexe rendant impossible la prédiction des positions dans le temps du pole
céleste. L’étude des mouvements du pole a mis en évidence deux composantes
majeures dans ses déplacements sous la forme d’une composante annuelle du
mouvement et d’une composante de 14 mois (Chandler). L’observation a par
ailleurs montré que ’amplitude du mouvement quasi-circulaire du pole variait
de 07.05 & 0".25 selon un cycle de six ans.

Pour prendre en compte cette séparation entre les deux poles, on repere les
positions dans le temps du pole céleste vrai par ses coordonnées rectangulaires
(z,,y,) dans le plan tangent & la sphere céleste au pole terrestre conventionnel.
x, est mesurée par rapport a la direction du méridien origine (méridien de
Greenwich) orientée positivement vers Greenwich, et y, est mesurée selon la
direction perpendiculaire orientée positivement vers 'ouest. Pour transformer
les coordonnées géocentriques (z,, Yo, z,) rapportées au podle terrestre en des
coordonnées rattachées au repere céleste dont le pole est le pole céleste vrai, on
applique successivement les deux rotations Ry(x,) et Ri(y,). Les coordonnées
(xS, yS,25) dans le repere céleste s’expriment alors a partir des coordonnées
géocentriques au moyen de la relation :

C

x T,
ys | = Rilyp) B2 (zy) Yo (2.1)
z° Zo

0

Pour compléter le passage au repere céleste de référence, on doit exprimer les
coordonnées obtenues précédemment par rapport a l'origine du repere, 1’équi-
noxe, et transformer les coordonnées rectangulaires équatoriales vraies de la
date en des coordonnées rectangulaires équatoriales moyennes de la date de
référence du repere céleste. Pour cela, nous savons que la position du méri-
dien de Greenwich par rapport a l’équinoxe vrai de la date est définie par
le temps sidéral vrai de Greenwich GST (§2.3). De plus les transformations
entre les coordonnées se font comme nous ’avons vu précédemment (§2.1.2)
a 'aide des corrections pour la précession et la nutation. Finalement, on peut
exprimer les coordonnées géocentriques (x5, y5, 2 ) d’un observateur dans un

o o]
repere céleste de référence a 'aide de la relation :

Cr

Z, Lo
o | = Bilyp) R () By (=GST)N P |y, (2:2)
zer 2o

ou N est la matrice de nutation calculée pour la date courante et P la matrice
de précession entre la date de référence et la date courante.

Les coordonnées du pole (z,,y,) et le temps universel UT'1 exprimé a tra-
vers les différences UT1 — T' Al et UT1 — UTC, permettent de fixer a chaque
instant la position du repere terrestre par rapport a un repere céleste donné.
Ils portent le nom de parametres d’orientation de la Terre EOP (FEarth Orien-
tation Parameters). On trouvera dans les bulletins de 'IERS ( Weekly Bulletin
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A, Weekly Bulletin B, rapport annuel) les parametres d’orientation de la Terre
permettant de passer du repere FK5 aux reperes ITRF (International Terres-
trial Reference Frame). Dans ce cas, il faudra aussi apporter les corrections
nécessaires a la théorie UAT 1980 de la nutation pour prendre en compte les
imperfections de la modélisation géophysique de la Terre. On trouvera ces
corrections soit sous la forme de corrections empiriques a appliquer aux coef-
ficients, soit sous la forme de corrections numériques globales valables sur un
court intervalle de temps.

2.2.2 Coordonnées géodésiques

A un repere terrestre est associé un ellipsoide de référence (ou géoide) dont
la surface représente une approximation de la surface terrestre. Cet ellipsoide
de révolution est centré au centre des masses de la Terre (celui défini par
le repere terrestre), et son axe coincide avec les poles du repere. La position
d’un observateur a la surface de cet ellipsoide est définie par les coordonnées
géodésiques suivantes: la longitude A depuis le méridien origine (égale a la
longitude géocentrique), la latitude ¢ de la direction de la normale a ’ellip-
soide de référence, et l'altitude h au dessus de l’ellipsoide suivant la normale
a l’ellipsoide. Les mémes conventions de signes que pour les coordonnées géo-
centriques sont adoptées pour ces quantités. Les coordonnées géodésiques sont
les coordonnées habituellement employées pour définir les positions des lieux a
la surface de la Terre. Nous les emploierons pour localiser les lieux de visibilité
sur Terre des occultations stellaires. Nous choisirons comme algorithmes de
conversion des coordonnées géocentriques en coordonnées géodésiques et vice
versa I’algorithme de Borkowski, dont un apercu est fourni en annexe A. Il est
a noter que d’autres méthodes de conversion existent, telles que les méthodes
par approximations successives ou la méthode de Bowring [McC92].

2.2.3 Coordonnées géographiques

La dénomination coordonnées géographiques est utilisée lorsqu’on se réfere
a des coordonnées terrestres déterminées par I'observation astronomique. Elles
sont rapportées a I’équateur vrai de la date d’un repere céleste et a 'intersec-
tion de ce plan avec le méridien origine du repere terrestre, et calculées pour
une altitude donnée au-dessus du niveau moyen de la mer. Ces coordonnées
sont parfois appelées coordonnées astronomiques ou coordonnées terrestres.

Le méridien astronomique auquel se rapportent ces coordonnées est le plan
défini par les directions de la verticale locale et de ’axe de rotation de la Terre.
La verticale locale est donnée en un lieu par le champ gravimétrique, affecté
localement d’anomalies dues aux influences combinées des champs gravitation-
nels du Soleil, de la Lune et des océans. Les coordonnées géodésiques rapportées
a la normale a l'ellipsoide different donc des coordonnées géographiques. La
longitude géographique est égale a la différence observée entre le temps sidéral
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local et le temps sidéral de Greenwich. L’inclinaison entre la verticale locale et
la normale a ’ellipsoide est donnée sous la forme de déviations en longitude
et latitude. Les différences correspondantes induites entre les coordonnées géo-
graphiques et géodésiques peuvent atteindre 1’, soit environ 1 mille nautique
ou 1852 m [Ast95]. On passe d’un systeme de coordonnées a ’autre au moyen

des relations [CTFM94]:

L+X = —n—(x,sin A4y, cos A\)tan ¢ (2.3)
p—¢ = £+ x,c08 A —y,sin A '
ou (&,n) sont respectivement les déviations de la verticale en latitude et en
longitude, (z,,y,) sont les coordonnées du pole définies au §2.2.1, (L, ) sont
les coordonnées géographiques et (A, ¢) sont les coordonnées géodésiques. Les
mouvements du pole provoquent des différences entre les coordonnées pouvant
atteindre 0".3. Notons que les marées journalieres induisent des variations sur
la verticale locale jusqu’a l'ordre de 10 mas.

L’altitude des lieux terrestres est généralement calculée comme la hauteur
au dessus d’un niveau moyen représentant le géoide terrestre (niveau moyen des
mers). Cette surface est déterminée comme étant une surface équipotentielle
particuliere (voisine du niveau moyen des mers) dans le champ de gravité de la
Terre. L’altitude géographique differe donc de 'altitude géodésique des varia-
tions de la topographie locale par rapport a la surface du géoide de rétérence.
Ces différences, connues sous le nom d’ondulations du géoide, sont fournies par
la géodésie et sont comprises entre -108 m et 78 m. A ces différences peuvent
s’ajouter celles provenant de la séparation entre le géoide et le niveau moyen
des mers. Leur ordre de grandeur est au plus de 1 m en valeur absolue. Pour étre
encore plus précis, on peut aussi prendre en compte les variations d’altitude
dues aux marées terrestres. Elles induisent sur les coordonnées un déplacement
radial variant d’environ 6 cm a 12 cm, et un déplacement horizontal (vers le

nord) inférieur a 3 cm [MR89).

2.3 Les arguments de temps des éphémérides

Il existe plusieurs échelles de temps employées simultanément dans les cal-
culs d’éphémérides selon que 'on calcule telle ou telle position d’un corps du
systeme solaire (ou d’une étoile) relativement a un autre. Nous ne présente-
rons ici que les échelles de temps indispensables aux calculs des occultations
stellaires, une présentation plus large de la définition et de la matérialisation
des différentes échelles de temps étant proposée en annexe B.

Le Temps dynamique barycentrique TDB

Pour calculer la position d’une planete ou d’une étoile par rapport au ba-
rycentre du systeme solaire, on emploie le Temps dynamique barycentrique
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(TDB). Cette échelle de temps est celle associée au Systeme de référence ba-
rycentrique (BRS), et est déterminée a partir du Temps dynamique terresire®
(TDT). La transformation entre les deux peut étre obtenue avec une précision
de 1 ns a l'aide des expressions de L. Fairhead et P. Bretagnon [FB90]. Pour
cette étude, nous utiliserons la forme plus simple et suffisante dans la plupart

des cas [SF92]:

TDB—TDT = +40°.0016568 sin (357°.5 + 35999°.37 T")
+0°.0000224 sin (246°. 4 32964°.5T)
+0°.0000138 sin (355°. 4+ 71998°.7T') (2.4)
+0°.0000048 sin (25°. 4+ 3034°.97) '
+0°.0000047 sin (230°. 4 34777°.3T)

ou T est I'intervalle de Temps terrestre écoulé depuis I’époque J2000.0 exprimé
en siecles juliens. Il découle de la volonté de définir le TDB par rapport au TDT
en ne conservant que les termes périodiques de leurs différences, que la seconde
sp associée a 1’échelle TDB est différente de la seconde SI du TDT, tel que:
Sg = %SL avec ng = 1—1.550506 1072 et sz, 'unité de seconde locale [SF92]. 11
en résulte que la longueur du metre mp associée a ’échelle TDB est de méme
plus long que celle du metre terrestre my (unité de metre locale), et donc
que le choix de la valeur des constantes astronomiques dépend du systeme de
référence considéré, géocentrique ou barycentrique, et de son utilisation. Cet
inconvénient est maintenant évité en utilisant les échelles TCB, TCG et TT
en lieu et place de TDB et TDT. Actuellement, on estime [Mo0i96] la différence
entre les échelles TDB et TCB a:

TCB—TDB = 15505197604 x 107° (J D — 2443144.5) 86400

Cependant, pour ne pas rompre la continuité avec les travaux antérieurs, nous
utiliserons 1’échelle TDB comme argument de temps des calculs de positions
barycentriques des corps du systeme solaire et des étoiles. C’est aussi 1’échelle
de temps de référence des positions du FK5 et celle des théories planétaires.

Le Temps terrestre TT

Par définition, le Temps terrestre (TT) est 'argument temporel de réfé-
rence des éphémérides géocentriques apparentes. Il est défini tel que:

- les différences entre T'T et TCG sont représentées par un facteur d’échelle
constant de maniere unique;

- son unité de mesure est homogene a la seconde SI sur le géoide terrestre ;

- ala date du 1 janvier 1977 a 070™0° TAI exactement, TT a pour valeur
1 janvier 1977, 0%0™32°.184 exactement.

2désignation du Temps terrestre T'T entre 1977 et 1991.

23



La réalisation pratique de I’échelle T'T est liée au TAI. De maniere précise, T'T
peut étre calculé a partir du TAI au moyen de la relation:

TT = TAI + 32°.184 (2.5)

Le Temps terrestre est alors interprété comme un temps atomique idéal dont
I'unité est la seconde SI telle qu’on la réalise a la surface du géoide terrestre.
Entre 1977 et 1990 on a estimé que TT (=TDT) ne s’était pas écarté de TAI
de plus de +10us environ [Sei92].

L’échelle TT est par ailleurs liée au temps-coordonné TCG par le facteur

d’échelle :
TCG—TT = Lg x (JD — 2443144.5) 86400

ot Lg peut étre pris égal a 6.9692902 x 107'° [Moi96].

Le Temps universel coordonné UTC

Pour étre en mesure de rapporter un évenement de la sphere céleste a la
position terrestre d’un observateur, nous nous devons d’effectuer un change-
ment de repere impliquant la transformation de 1’échelle T'T en une échelle de
temps homogene a la rotation de la Terre, le Temps universel (UT ou TU).
Tout lieu d’observation y est intimement lié. Malheureusement, cette échelle

de temps n’est pas uniforme. Elle dépend de termes périodiques saisonniers®

bl
de fluctuations irrégulieres de caractere aléatoire et d’un ralentissement sécu-
laire de la rotation de la Terre?, rendant tres difficile la détermination a prior:
du temps universel. Pour ces raisons, on a créé a la fin des années 1960 une
échelle de temps dite du Temps universel coordonné (UTC). Elle possede les
qualités d’uniformité du temps atomique grace a l'introduction de sauts de
secondes appropriés permettant de maintenir en phase la rotation de la Terre

et les horloges des laboratoires. Ainsi, on a depuis le 1 janvier 1972:

TAI —UTC = n secondes (2.6)
ur1-uvrc < 40°.9 '
ou n est un nombre entier déterminé tel que UTC ne s’écarte pas plus de 0°.9
de UT1, et UT1 est le temps universel calculé a posterior: par 'TERS. Depuis
le 1 janvier 1996 on a n = 30°. En introduisant la définition du Temps terrestre
(eq. 2.5) on a alors comme différence entre les échelles TT et UTC depuis le 1
janvier 1972:

TT —UTC =n + 32°.184, (2.7)

soit TT — UTC = 62°.184 depuis le 1 janvier 1996, et ce jusqu’au prochain
saut de UTC (le 1 juillet 1997).

3Leur amplitude varie de 4+0°.042 au début de juin & —0%.023 & la fin de septembre.
4La durée du jour croit de 0°.002 par siécle environ.
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Le temps sidéral

Le temps sidéral (TS) en un lieu donné est d’'une maniere générale I’angle
horaire du point 4 en ce lieu. Il dépend donc a la fois du mouvement orbi-
tal héliocentrique de la Terre fournissant la direction de I’équinoxe dans le
repere céleste, et du mouvement de rotation diurne de la Terre mettant per-
pétuellement en mouvement tout lieu d’observation. Ainsi, comme le Temps
universel, le temps sidéral ne peut étre exprimé rigoureusement, et la déter-
mination de sa correspondance avec les temps de la dynamique planétaire ne
peut étre obtenue qu’approximativement. C’est la raison pour laquelle le temps
sidéral n’est plus utilisé depuis longtemps comme une échelle de temps, mais
seulement comme un angle: I'angle horaire de Greenwich. La seule maniere
de pouvoir le connaitre avec précision est de l'observer, mais comme le point
v n’a pas de matérialisation précise sur la voute céleste, on ne peut que le
déterminer indirectement a travers des quantités observables. C’est pourquoi,
on relie le temps sidéral moyen au Temps universel par la relation algébrique
calculant le temps sidéral moyen a Greenwich :

GMST =UT + Rg — 12"

ou Rg est un polynome du Temps universel issu de la définition du Temps
universel [Exp61]. En utilisant les expressions de Aoki et al. (1982) pour leur
compatibilité avec le repere FK5, le temps sidéral se calcule a partir d’une date
quelconque du Temps universel par la relation :

GMST = F(d,) + Rs(T,) (2.8)
dans laquelle F(d,) est la partie décimale de d, exprimée en heures et tel que:
dy, = JD(UT) — 2451 545,

ot JD(UT) est la date julienne UT, et Rs(7,) I'ascension droite® du Soleil
fictif de la définition du Temps universel égal a [AK83]:

Rs(T,) = 18"41750°.548 41 +8 640 184°.812 8661, —0°.093 10472 —6°.2 10761

ou T), est le nombre de siecles juliens écoulés depuis J2000 UT jusqu’a la date
considérée en UT':

dy
T, =
36 525

Le temps sidéral d’un lieu quelconque se déduit du temps sidéral a Greenwich

en "augmentant de la longitude géographique L du lieu par rapport a Green-
wich, ce qui s’exprime en tenant compte des conventions de signes (L positif
vers 'ouest) :

LMST = GMST — L (2.9)

Saugmentée de 12%.
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On distingue le temps sidéral vrai (GST) et le temps sidéral moyen (GMST)
selon que 'on se réfere a I’équinoxe vrai de la date ou a I’équinoxe moyen de la
date. La transformation de I'un a "autre s’opere en ajoutant au temps sidéral
moyen ’équation des équinoxes [AK83]:

GST = GMST + A cos € + 0.002 64 sin Qp, + 0000063 sin 207, (2.10)

ou les termes en 0, (longitude moyenne du noeud de la Lune rapportée a 1’équi-
noxe moyen de la date) sont du deuxieme ordre des quantités de la nutation.
A1 représente la nutation en longitude et € 'obliquité de 1’écliptique moyen de
la date. Les termes prépondérants de la nutation en longitude étant —17.1996
et —17.3187, on peut envisager de négliger les termes en Q, de 1’équation pré-
cédente. Aoki et al. [AGK*82] rappellent que cette équation (2.10) doit étre
I’équation des équinoxes intervenant dans la transformation entre le temps si-
déral vrai de Greenwich et le temps sidéral moyen de Greenwich.

Le calcul du temps sidéral futur d’un lieu (dans le cas d’une prédiction
d’observation d’un phénomene céleste en ce lieu par exemple) implique de
connaitre a priori le Temps universel a cette époque. Or nous I"avons vu, cette
échelle de temps n’est pas uniforme. Cela conduit, si nous voulons la remplacer
par une échelle de temps ”prédictible”, a la substituer par le Temps universel
coordonné qui, lui, est uniforme. L’erreur commise représente alors une erreur
temporelle inférieure a une seconde sur la position d’un lieu vu depuis un point
fixe de la sphere céleste. Rapportée a la surface terrestre, cela correspond a
une approximation de la position de 'observateur pouvant atteindre 500 m.
Exprimée en distance angulaire sur la sphere céleste (située a 1 UA), cela
représente une déviation inférieure a 0.7 mas.

2.4 Calculs d’éphémérides

Ce sont les prédictions des éphémérides des corps célestes qui condition-
nent pour la majeure partie les prédictions d’occultations stellaires. La pre-
miere chose a respecter lors du calcul des positions d’un corps céleste relati-
vement a un autre est I’homogénéité des reperes tant spatiaux que temporels
dans lesquels sont exprimées ces positions. Ainsi, nous veillerons a prendre
en compte dans toute transformation de repere toutes les corrections néces-
saires pour atteindre une précision de quelques mas. Certaines approximations
seront néanmoins réalisées apres discussion. Bien qu’il existe des valeurs ré-
centes de certaines constantes astronomiques, nous ne les emploierons qu’avec
parcimonie. Les constantes primaires sont celles du systeme UAI 1976, excepté
pour la vitesse angulaire moyenne de rotation de la Terre pour laquelle nous
prenons la valeur de Aoki et al. [AGK*82]. Le rayon équatorial de la Terre
ainsi que son coefficient d’aplatissement sont ceux du systeme IERS 1992. Les
masses des planetes associées aux théories planétaires sont, selon le cas, celles

du systeme UAI 1976 pour DE200 et BdI82 et celles du systeme IERS 1992
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pour DE403 et VSOPST.

Les paragraphes qui suivent décrivent les différents types d’éphémérides uti-
lisés dans les prédictions d’occultations stellaires (chap. 3). Les algorithmes de
calculs sont ceux de Kaplan et al. [KHSS89]. Ils sont définis dans les reperes dé-
crits précédemment et prennent en compte tous les effets systématiques jusqu’a
I’ordre du mas. Le systeme solaire y est modélisé par un systeme conventionnel
quasi-inertiel ; il permet de décrire les observables (positions, directions) par
de petites corrections apportées aux lois classiques. Ce sont les approximations
post-newtoniennes. La difficulté actuelle pour exprimer les calculs d’éphémé-
rides dans un contexte entierement relativiste provient essentiellement du fait
qu’il n’existe pas de référentiel privilégié dans le cadre de la relativité générale.
Cela a pour conséquence de rendre complexe la résolution et l'interprétation
des lois physiques ainsi que la notion de solide de référence. D’autres difficul-
tés sont aussi liées a la géométrie non-euclidienne utilisée en relativité. C’est
pourquoi, actuellement, tous les éléments ne sont pas réunis pour construire
des théories planétaires des corps étendus entierement relativistes. Toutefois, il
est déja envisageable de calculer la position d’une planete (ou d’un astéroide)
dans un cadre relativiste en étudiant les géodésiques décrites par les particules
ponctuelles. On peut aussi envisager de prédire les positions des corps célestes
en étudiant les géodésiques isotropes décrites par les photons lumineux, depuis
la planete jusqu’a ’observateur.

2.4.1 Positions géométriques
Théories planétaires

Les positions géométriques des planetes sont calculées a partir des théories
planétaires VSOP82 [Bre82], DE200/LE200 ([Sta82], [Sta90b]), DE403/LE403
[SNWF95] ou VSOP87 [BF88]. Toutes ces théories se rapportent a un re-
pere moyen a 1’époque J2000 proche du repere FK5. Principalement, les dif-
férences entre les reperes proviennent du fait que DE200/LE200 est définie
dans un repere tournant, que VSOP82 et VSOPS8T7 sont définies dans un re-
pere inertiel et que DE403/1LE403 est définie dans un repere cinématiquement
non-tournant (repere ICRS de 'IERS [IER96]), alors que 1’écliptique moyen
J2000 associé au FK5 differe de 1’écliptique dynamique moyen rotationnel.
Nous avons vu au §2.1 quelles étaient ces différences. En premiere approxima-
tion, nous considérerons toutes ces théories comme homogenes au FK5, et nous
définirons les corrections suivantes pour exprimer les positions géométriques
par rapport au plan fondamental (équateur) et a 1’équinoxe du FK5. Si piu.
désigne la position d’'une planete dans le repere de la théorie "xxx”, alors sa
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position prr, dans le repere FK5 est :

ﬁFK5 = RZ(AE}};I{E))RI(A6£I(5)5DE200
Aef® = 070361
AEL® = 0.0059
Prxcs = R.(AET™) R.(€)) Pvsor_ (2.11)
el = 23°26'217.409 1
AEF® = —07.0995
{ Pews = Posue

Les positions p,,, ou sans distinction p sont calculées selon le cas par rapport
au barycentre du systeme solaire, ou par rapport au barycentre du Soleil. Les
positions géométriques sont alors rapportées au barycentre de la Terre, ou géo-
centre, par addition euclidienne des vecteurs barycentriques ou héliocentriques
de la planete considérée et de la Terre.

La précision des positions géométriques des planetes telluriques, obtenue
a partir des théories VSOP82 et DE200, peut étre estimée comprise entre
quelques dizaines de mas a quelques mas sur les longitudes et les latitudes
écliptiques et quelques 107® & quelques 10719 unités astronomiques sur le rayon
vecteur [Bre82]. La précision interne de la théorie VSOP87 pour ces mémes
planetes est de quelques mas pour Mercure, Vénus et la Terre, et 23 mas pour
Mars [BF88]. La précision de DE403 est quant a elle de 'ordre de 20 mas pour
ces planetes [Bre96].

En ce qui concerne les planetes géantes (de Jupiter a Neptune), les théories
VSOPS82 et DE200 montrent des différences importantes provenant de 1’utilisa-
tion de masses planétaires différentes, conduisant a modifier les perturbations
de Jupiter et surtout de Saturne et de Neptune. Standish présente une ap-
proximation des erreurs de DE200 pour ces planetes en les comparant avec
la solution DE202 [Sta90a]. D’une maniere générale, il estime ces erreurs (en
valeurs absolues) entre 0.1 et 1.0 & notre époque pour les planétes Jupiter,
Saturne, Uranus et Neptune, et plus de 37.0 & la fin du siecle pour Pluton.
Les précisions internes de VSOP82 et DE202 sont estimées respectivement a
quelques dizaines de mas et 4 0".05. La précision interne de la théorie VSOP87
pour l'intervalle 1900-2100 est de 07.020 pour Jupiter, 0".100 pour Saturne,
0".016 pour Uranus et 0.030 pour Neptune [BF88]. La comparaison de DE403
avec DE245 pour ces planetes fournit des différences de 'ordre de 07.1 [Bre96].

Cas des astéroides

Les positions géométriques des astéroides sont obtenues par intégration

numérique du probleme perturbé par les neuf planetes principales. L’algo-
rithme de calcul est celui de Bulirsch et Stoer ([BS66], [SB80]). Les positions

28



et les masses des planetes perturbatrices sont calculées a ’aide des théories dé-
crites précédemment. Les conditions initiales des astéroides sont données par
les éléments osculateurs tirés des ”Ephemerides for Minor Planets” [BS95], ou
d’autres bases de données astéroidales comme " The Asteroid Orbital Elements

Database” de T. Bowell [Bow96], ou les bases "IRAS Minor Planet Survey”
[ET92] ou ” Asteroids 11" [ET88].

Les éléments osculateurs des astéroides sont exprimés dans le repere éclip-
tique FK5 J2000. On en déduit les positions et les vitesses initiales des asté-
roides dans ce repere [BC61], auxquelles on applique la correction d’obliquité
de D’écliptique FK5 J2000 pour obtenir des coordonnées rectangulaires rap-
portées a 1’équateur FK5 J2000. Les positions successives des astéroides sont
alors obtenues par intégration numérique a partir de cette condition initiale,
en prenant soin de corriger le repere de la théorie planétaire utilisée (si besoin
est) pour obtenir des positions et vitesses des astéroides dans le repere FK5. La
précision des positions géométriques ainsi calculées dépend donc de la précision
avec laquelle I'orbite osculatrice est définie, de la précision interne de 'intégra-
teur, et du lien entre les théories planétaires et le repere de référence (c.f §2.1,
§2.4.1).

La précision d’une orbite osculatrice peut se définir a partir de la précision
individuelle de chacun des six éléments osculateurs a, e, 7, w, Q et [y qui la
définissent. Les incertitudes sur ces éléments proviennent pour l’essentiel des
erreurs commises lors de ’ajustement des orbites sur les observations astromé-
triques (erreurs observationnelles et théoriques) et sur le degré de corrélation
entre les parametres orbitaux qui en découle. Ainsi chaque élément osculateur
est déterminé avec une précision donnée, et chaque orbite admet ses propres
incertitudes. Pour estimer globalement la précision des orbites des astéroides,
nous pouvons choisir arbitrairement les incertitudes des éléments oscultateurs
a partir du degré de troncature des bases de données. Cela correspond pour la
base EMP-96 (exprimée en degré pour les angles et en UA pour Aa) a:

Aa Ae A1 Aw AQ Al
1072 107® 10°¢ 10°® 107 10°°

TAB. 2.1 - Précision des éléments osculateurs de la base EMP-96.

ou a est le demi-grand axe, e ’excentricité, ¢ I'inclinaison, w 1’argument du
périhélie, Q) la longitude du nceud, et [y ’anomalie moyenne. Ces valeurs re-
présentent une précision idéale, représentative de ce que 'on peut obtenir de
mieux a présent. Dans la pratique les incertitudes pourront étre jusqu’a 10 fois
plus grandes. En utilisant les corrections différentielles d’orbites, on peut alors
estimer les écarts sur les positions initiales dus a la troncature des éléments
osculateurs a 1’époque de référence. Ces écarts (Ax, Ay, Az) sont calculés a
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I’aide des relations [BC61]:

Az T — %t x Hx+ Kz
Ay = y—%t’!) Aala + Hy+ Ky Ae +
Az z — %t z Hz+ K z
(2.12)
0 +z —y A, T /n
—z 0 4=z A, + Y /n Al
+y —x 0 A, z /n
ou les z = Cfl—f représentent la vitesse selon la composante désignée, n est le

moyen mouvement, ¢ est I'intervalle de temps depuis une époque arbitraire
exprimé en unité de pas d’intégration, et ou H et K sont les fonctions:

r—a(l + €?)

H =
ae(l —e?) ’

rr r
K=—F(14———>
a2n26( + a(l —62))’
r étant le rayon vecteur héliocentrique et © sa dérivée par rapport au temps.
L’influence des erreurs provenant des angles Az, Aw, et Af) est ici interprétée

comme un écart de 'orientation de 'orbite dans I’espace euclidien et est mo-
délisée par les trois rotations Ay, Ay, A, selon les axes z, y et z.

Pour estimer la précision avec laquelle sont définies les orbites des asté-
roides, étudions statistiquement (histogrammes de distributions) les valeurs
des Az, Ay, et Az de I’équation (2.12) obtenues a 1’époque de référence des
éléments osculateurs (le 13 novembre 1996 0" TT, soit ¢ = 0), pour les valeurs
des écarts sur les éléments osculateurs données au tableau 2.1, et pour les 6160
astéroides de la base EMP-96. Les tableaux 2.2 et 2.4 résument les résultats ob-
tenus. La premiere partie du tableau 2.2 fournit les fréquences cumulatives (ap-
proximatives) des événements: Az, Ay, Az > 5.107%; Az, Ay, Az < 3.1075;
Az, Ay, Az < 107% et Az, Ay, Az < 1077. La deuxieme partie du tableau
fournit les taux d’erreurs des positions correspondants a 95% des cas cumulés
dont l'erreur est inférieure ou égale a la valeur indiquée. La derniere ligne du
tableau présente une borne supérieure approximative des taux d’erreurs que
peuvent atteindre les positions initiales de certains astéroides.

Nous en déduisons une estimation globale de la précision des positions ini-
tiales des astéroides dans le repere héliocentrique (écliptique) de l'ordre de
3.107% UA, soit environ 500 km sur chaque coordonnée. Pour un petit nombre
d’astéroides, ces erreurs peuvent atteindre 7.107% UA, soit environ 1000 km.
On remarque aussi que les écarts sur 1’axe z sont systématiquement plus grands
que ceux obtenus dans le plan de I’écliptique (coordonnées x et y). Ceci peut
s’expliquer par le fait que la coordonnée perpendiculaire a 1’écliptique dépend
directement de ¢ et ) qui sont moins bien connues. D’autre part, ’étude des
erreurs relativement aux distances héliocentriques résumée dans le tableau 2.3
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Az Ay Az

> 5.107% | 0.3% 0.7% 1.3%

<3107 | 91 % 91 % 66 %

< 1.107% | 271 % 26 % 19 %

< 11077 | 15 % 13 % 10 %
95% 3.4107% | 3.510°% | 4.410°°
b, 6.107% | 7.10°¢ | 7.107°

TAB. 2.2 - Ecarts sur les coordonnées rectangulaires exprimés dans le re-
pere écliptique héliocentrique FK5 a I’époque de référence des élé-
ments osculateurs de la base EMP-96. L’unité est I'unité astrono-

mique (UA).

Az/r Ay/r Az/r
95% | 110=¢ | 1107% | 1.410°¢
75% 1 0.8107° | 0.8107¢ | 1.3107¢
50% | 0.6107% | 0.6107° | 0.910°¢
by | 1.5107% | 251076 | 2.510°¢

TAB. 2.3 - Ecarts sur les coordonnées relatives exprimés dans le repere éclip-
tique héliocentrique FK5 a 1’époque de référence des éléments os-
culateurs de la base EMP-96. r est la distance héliocentrique.

montre que la précision sur les positions initiales dépend fortement de la pré-
cision des éléments angulaires de l'orbite (tableau 2.1). Comme dans la réalité
toutes les orbites ne sont pas connues avec une telle précision, il s’ensuit que
dans de nombreux cas les erreurs sont plus importantes, et que cette estimation
n’est qu’une estimation idéale, que ’on peut considérer comme représentative
de ce que I’on fait de mieux de nos jours. Rapportés a la sphere céleste héliocen-
trique, ces écarts se traduisent sur les coordonnées sphériques écliptiques des
astéroides par des différences inférieures a 0.3 dans 99% des cas (tableau 2.4).
Les différences des longueurs des rayons vecteurs sont quant a elles de 1’ordre
de quelques kilometres a une dizaine de kilometres au plus. Rapportées a la
sphere céleste géocentrique, ces erreurs peuvent étre ou non amplifiées selon le
degré d’erreur de la détermination de la position de la Terre par rapport au
Soleil et selon la configuration géométrique entre le corps considéré, la Terre
et le Soleil.

Une autre maniere d’estimer la précision sur les positions initiales des as-
téroides consiste a étudier les résidus des ajustements ayant permis le calcul
des orbites. Donnés sous la forme de RMS (Root Mean Square) ou de résidu
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AN | A | Ar

<0730 | 99% | 99% || 99% | < 4.10°8
<0720 | 43% | 50% || 62% | < 2.10°8
<0.02| 0% | 6% 28% | < 1.10°8

99% 107.30|0.30 || 6km 99%

b, 0°.35]07.30 || 10 km b

TAB. 2.4 - Ecarts sur les coordonnées sphériques héliocentriques des positions
initiales des astéroides de la base EMP-96. A\ est la différence en
longitude écliptique, AS est la différence en latitude écliptique et
Ar est la différence entre les normes des rayons vecteurs (en UA).

maximum dans la base EMP-96. nous voyons figure 2.1 que pour la plupart
des orbites (95% des cas) les incertitudes sont comprises entre 0".5 et 3". Si l’on
ne considere que les orbites pour lesquelles un RMS est donné, c’est a dire les
orbites les mieux connues car ajustées sur un échantillon suffisamment grand
d’observations, on voit qu’une bonne estimation des incertitudes se situe aux
alentours de 1°. Cela implique que la précision des éléments osculateurs est
moins bonne que 107° comme nous ’avons estimée précédemment, et que la
précision sur les positions initiales est dans la majorité des cas de ’ordre de 1".

Il est assez difficile de calculer exactement I’erreur accumulée au cours d’une
intégration numérique [BC61]. La théorie générale de propagation des erreurs
fournit une solution en montrant qu’apres n pas d’intégration, I’erreur probable
d’une intégration numérique est :

e =0.1124 3" (2.13)

exprimée en unités de la derniere décimale significative [BC61]. Cet estimateur
implique que 50% des erreurs sont supérieures a ¢ et que les autres 50% sont
inférieures a €. On ne peut donc pas en déduire 'erreur réelle apres intégration
numérique. Cependant, on peut en déduire le nombre de décimales significa-
tives des coordonnées des astéroides apres n pas d’intégration. Par exemple, si
on intégre sur 365 jours avec un pas de un jour, on obtient € ~ 784 unités de la
décimale considérée. Donc si on désire une précision numérique de ’ordre de 1
mas sur la position des astéroides, soit 5.107? radian, alors comparée & ’erreur
probable de 784.107? il est nécessaire de considérer que les composantes (z, y,
z) décrivant les positions successives des astéroides doivent étre significatives
jusqu’a l'ordre de 107!2. Avec un pas de 10 jours, cette précision significative
est ramenée a 1’ordre de 10719 (e ~ 25), et avec un pas de 40 jours, le nombre
de décimales significatives doit étre celui de la précision désirée (5.1077 ; € ~ 3).
Cet estimateur nous montre donc que pour un intervalle de temps considéré
il est possible de trouver un pas d’intégration minimisant les erreurs finales.
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FiG. 2.1 - Distributions des RMS et des Résidus Maximum de la
base EMP-96.

Par conséquent on peut considérer que les erreurs apres calcul sont du méme
ordre de grandeur que celles des données initiales, quel que soit l'intégrateur
numérique utilisé a la condition qu’il soit adapté au probleme planétaire et que
le pas soit bien choisi.

L’intégration numérique du probleme perturbé par les planetes impose le
choix d’une fonction perturbatrice, et donc le choix d’un jeu de masses pour les
planetes perturbatrices. Ainsi, il est intéressant de pouvoir estimer les écarts
sur les positions dans ’espace dus au choix de deux jeux de masses planétaires
différents et des positions des planetes perturbatrices. Pour cela, étudions de
nouveau statistiquement les écarts sur les positions des astéroides de la base
EMP-96 obtenus en comparant les positions calculées a partir des théories
planétaires DE200 et DE403, dont les jeux de masses planétaires sont respec-
tivement UAT 1976 et IERS 1992. Les tableaux 2.5 et 2.6 résument les résultats
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obtenus. I’étude statistique est basée sur les histogrammes de distributions

Az Ay Az
< 4.107% | 99% 99% -
<3.107% | 96% 96% 100%
<1.107% | 50% 45% 87%

99% 4.1078 4.107% | 2.21078

bs 6.5107% | 6.5107% | 3.107%

TAB. 2.5 - Ecarts sur les coordonnées rectangulaires exprimés dans le re-
pere écliptique héliocentrique FK5, et calculés a partir de la
moyenne des écarts obtenus sur 440 jours avec un pas de 40 jours
(N =11). L’unité est I'unité astronomique (UA).

AN | AB || Ar

< 151078 | 94% | 100% || 93% | < 2.01078
<50107° | 55% | 96% | 60% | < 1.51073
<25107? | 26% 82% || 16% | < 1.0107®
99% 8 mas | 2 mas || 4 km 99%
by 10 mas | 3 mas || 6 km by

TAB. 2.6 - Ecarts sur les coordonnées sphériques exprimés dans le repere éclip-
tique héliocentrique FK5, et calculés a partir de la moyenne des
écarts obtenus sur 440 jours avec un pas de 40 jours (N = 11). AX
est la moyenne des différences en longitude écliptique, A3 est la
moyenne des différences en latitude écliptique et Ar est la moyenne
des différences entre les normes des rayons vecteurs (en UA).

des valeurs moyennes de ces écarts pour chaque astéroide sur une période de
440 jours. Le repere des coordonnées est 1’écliptique FK5 J2000, les coordon-
nées rectangulaires sont exprimées en UA, et les coordonnées sphériques sont
en radian. Cette étude nous montre que le choix entre deux jeux de masses
planétaires (DE200 et DE403) agit sur les positions des astéroides a l'ordre
de quelques milli-secondes de degré sur une période moyenne de 220 jours. On
remarque aussi que le choix de la théorie planétaire agit plus sensiblement sur
les coordonnées dans le plan de référence que selon 1’axe z. Ceci est naturel
car choisir un jeu de masses planétaires plutét qu’un autre revient a modi-
fier quelque peu la direction et la norme de la force perturbatrice appliquée
a l'astéroide a chaque itération de l'intégration numérique. Et comme les as-
téroides ainsi que les planetes contribuant aux perturbations sont proches de
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I’écliptique, la modification de la direction de la force perturbatrice induite se
produit principalement dans le plan de I’écliptique. Ces erreurs peuvent étre
complétées par celles dues a la non prise en compte des perturbations mu-
tuelles entre les astéroides, modifiant a l'ordre de quelques mas les positions
des astéroides perturbés.

A la vue de ces résultats, nous pouvons estimer globalement la précision des
calculs d’éphémérides des astéroides a quelques 0.1 de maniere trés optimiste,
et plus généralement aux alentours de 0.5 a 1". Nous en concluons qu’en ce qui
concerne les occultations stellaires par les astéroides, cette imprécision sur les
positions des astéroides rend difficile la prédiction de ces phénomenes, et que
seule une amélioration sensible de la précision des éphémérides conduira a un
fort taux d’observabilité des prédictions. Nous verrons au chapitre 4 comment
améliorer cette précision a partir des observations.

Les catalogues d’étoiles

Pour pouvoir prédire avec exactitude 'occultation d’une étoile par un asté-
roide, il est nécessaire de connaitre le mieux possible la position de ’étoile sur la
sphere céleste a I’époque de I'observation. Actuellement il existe de nombreux®
catalogues d’étoiles, plus ou moins spécifiques dans leurs applications et plus
ou moins précis. Supposons désormais que la position de ’astéroide est par-
faitement connue dans le méme repere de référence que 1’étoile. Pour choisir
un catalogue pour lequel les prédictions d’occultations stellaires soient fiables,
il importe que la précision dudit catalogue soit commensurable avec la di-
mension angulaire caractéristique des astéroides. Nous avons vu §1.1.2 que la
population astéroidale est principalement composée de petits corps, dont les
rayons sont bien souvent inférieurs a quelques dizaines de kilometres. 11 s’en-
suit que ’on doit pouvoir connaitre a quelques dizaines de mas, voir quelques
mas pres, la position des étoiles sur la sphere céleste. Cet ordre de précision
n’est actuellement disponible que dans deux catalogues d’étoiles, les catalogues
Hipparcos et Tycho, dont la disponibilité sera totale des juin 1997. Il existe en
attendant d’autres catalogues astrométriques, dont la précision n’est pas aussi
bonne (quelques centaines de mas), mais dont ’utilisation est internationale-
ment reconnue. Certains d’entres eux sont présentés ci-apres.

La précision d’un catalogue d’étoiles est fournie par 1’étude des erreurs sur
les positions et les mouvements propres des étoiles qui le composent. Ainsi on
distingue:

— la précision interne, ou précision intrinseque des positions et des mouve-
ments propres des étoiles a I’époque de référence,

50n peut dénombrer fin 1996, 1763 catalogues d’étoiles disponibles au Centre de Données
astronomiques de Strasbourg (CDS), dont moins d’une dizaine sont astrométriques.
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— la précision externe, ou précision des positions et mouvements propres a
I’époque de 1'observation.

Le cas idéal est celui ou la précision externe du catalogue est égale a sa précision
interne quelle que soit I’époque. Or ceci n’est généralement valable que pour
des époques proches de 1’époque de référence du catalogue, car les mouvements
propres des étoiles sont affectés d’erreurs dégradant la précision des positions
au cours du temps. La précision interne d’un catalogue est généralement fournie
avec le catalogue. On peut alors estimer les erreurs a une époque ¢ différente de
I’époque de référence ty (c’est a dire évaluer les erreurs externes), en utilisant
la forme classique” de propagation des erreurs:

E2 (1) = EZ 5(to) + E2 ,,(to) - (t — t0)? (2.14)

ou E?s(to) et E2 | (to) représentent les erreurs en position et mouvements
propres de 1’étoile a I’époque de référence. R. Wielen a développé une mé-
thode plus complete et rigoureuse pour déterminer la précision d’un catalogue
[Wie95]. Cette méthode est basée sur 1’étude statistique des différences d’un
nombre suffisant de positions et de mouvements propres fournis par deux ca-
talogues astrométriques indépendants. Il en ressort que 1'idée de base géné-
ralement admise pour modéliser le mouvement des étoiles dans le repere ba-
rycentrique comme un mouvement linéaire dans le temps du centre de masse
des étoiles (ou systeme d’étoiles) peut s’avérer peu précise et conduire & in-
troduire des erreurs de quelques dizaines de mas (par exemple supérieures a
la précision interne des catalogues FK5 et Hipparcos) [Wie95]. En fait ce pro-
bleme concerne uniquement les étoiles binaires (et systemes multiples) dont les
composantes présentent un mouvement non-linéaire par rapport au centre des
masses, qui lui, peut étre modélisé par un mouvement linéaire dans le temps
par rapport au repere barycentrique avec un bon degré d’approximation. Il est
a noter que les catalogues de référence FK5 ou Hipparcos ne prennent pas en
compte ce type d’erreur par la nature méme des observables ayant contribué
a les créer. En effet, les mesures de systemes multiples inclues dans le FK5
représentent les mouvements a longues périodes (le FK5 comprend plus d’un
siecle d’observations) de la composante la plus brillante par rapport au centre
de masse du systeme. Tandis que pour Hipparcos, les mesures traduisent les
positions et les mouvements propres "instantanés” des systemes d’étoiles mul-
tiples, n’incluant pas le mouvement orbital des composantes du systeme, mais
seulement leurs positions "figées” a I’époque de référence [Wie95).

Les principaux catalogues utilisés pour calculer et tester les prédictions
d’occultations stellaires de cette étude sont les catalogues astrométriques PPM
(Position and Proper Motion Catalog), ACRS (Astrographic Catalog Reference
Stars), HIC (Hipparcos Input Catalog) et TIC (Tycho Input Catalog).

Le PPM est un catalogue compilé vers 1990-1991 par Roser et Bastian a

“basée sur I’hypothése d’un mouvement linéaire dans le temps des centres des masses des
étoiles et des systémes d’étoiles par rapport au barycentre du systéme solaire.
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I’Astronomisches Rechen-Institut (Allemagne) et contient 181 731 étoiles
jusqu’a la magnitude 13.5 dans I’hémisphere nord (8.6 étoiles par degré
carré) et 197179 étoiles jusqu’a la magnitude 12 dans I’hémisphere sud
(9.7 étoiles par degré carré). Les positions et les mouvements propres des
étoiles sont donnés dans le repere FK5 a 1’époque J2000.0. L’estimation
de la précision actuelle (en 1996) du PPM est de 0".27 pour les positions
de la partie nord et de 0.15 pour celles de la partie sud, et de 4.3 mas/an
pour les mouvements propres.

L’ACRS est le renouvellement du catalogue SAOC (Smithsonian Astrophysi-
cal Observatory Star Catalog), compilé par 'USNO (U.S Navy Observa-
tory) en 1991. Il contient les positions et mouvements propres de 320211
étoiles jusqu’a la magnitude 12 (7.9 étoiles par degré carré) avec une pré-
cision estimée en 1996 a 0°.22 en position, et 4.7 mas/an en mouvement
propre. Son repere de référence est le FK5 et son époque de référence est
J2000.0. Etant, tout comme le PPM, basé sur le catalogue IRS (Interna-
tional Reference Stars, dont 2100 étoiles étendent le catalogue FK5), et
contenant approximativement les mémes étoiles que le PPM nord (décli-
naisons supérieures a —2°.5), nous le préfererons au PPM pour les calculs
dans 1’hémisphere nord.

HIC est le catalogue d’entrée de la mission Hipparcos compilé par le consor-
tium européen INCA dans les années 1980. Il contient plus de 118000
positions et mouvements propres d’étoiles (3 étoiles par degré carré)
dont la précision en position est a priori inférieure & 1.5 a 'époque
1990 [TCE*92]. Comme dans les autres catalogues cités, la précision de
certaines étoiles peut étre largement meilleure et atteindre quelques cen-
tiemes de seconde de degré. Le repere du HIC est le FK5 et son époque
de référence est J2000.0. Les magnitudes couvertes par le catalogue HIC
sont principalement comprises entre 7 et 10. Il y a peu d’étoiles de ma-
gnitude supérieure a 12.

TIC est le catalogue d’entrée de la mission Tycho (satellite Hipparcos). 1l est
construit sur une partie du Hubble Space Telescope Guide Star Catalog et
a partir de la base de données INCA du consortium INCA (INput CAta-
logue Consortium). Il contient 3 154 204 positions d’étoiles plus brillantes
que la magnitude 12.1 (dont 1058332 figureront dans le catalogue final
Tycho) données dans le repere FK5 a 1’époque 1990. L’erreur interne de
ce catalogue peut étre assimilée a celle du HIC. Cependant, ne fournis-
sant pas toujours les mouvements propres des étoiles, I'erreur externe
du catalogue sera systématiquement plus grande que l’erreur interne de
quelques centiemes de seconde de degrés en 1996 (ou ponctuellement

plus).

La direction barycentrique d’une étoile exprimée dans le repere FK5 a
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I’époque de référence du catalogue ¢y se déduit des coordonnées équatoriales
(a, 6) fournies par le catalogue a l’aide des relations:

cos o cos 0
én(to) = | sin a cos ¢ (2.15)
sin 0

Le vecteur vitesse barycentrique de 1’étoile peut se calculer en dérivant par
rapport au temps le vecteur position de I’étoile r - €,(%o), r étant la distance
barycentrique de I'étoile (r = 1/sinp ou p est la parallaxe de ’étoile). On
obtient (en rad./siecle):

focOsbsina — pssindcosa + vpcosdcosa
ey (to) = PocOosbdcosa — pssindsina 4+ wvpcosdsina (2.16)
— pscosd + wvpsiné

ou v est la vitesse radiale de ’étoile (en UA/siecle); (pa, ps) sont les mou-
vements propres en ascension droite et déclinaison (en rad./siecle); et p est
la parallaxe trigonométrique de 1’étoile (en rad.). La position géométrique de
I’étoile rapportée au centre des masses de la Terre est alors calculée a une date
julienne t (TDB) quelconque au moyen de ’expression :

& (1) = (1) + (1 — to) &'(t0) — p Th(1) (2.17)

ou t et ty sont exprimées en siecles juliens, et ou ﬁ)(t) est la position barycen-
trique de la Terre a la date ¢ [Ast95].

2.4.2 Positions astrométriques

Les positions astrométriques d’un astre sont depuis 1984° les coordonnées,
rapportées a un équateur et un équinoxe fixes dont on précise I’époque, de
la direction Terre-astre obtenue en retranchant les coordonnées géométriques
barycentriques de la Terre a la date ¢t aux coordonnées géométriques barycen-
triques de l'astre a la date ¢t — 7:

By (1) = Bi(t = 7) = To(t) (2.18)

7 est le temps de lumiere Terre-astre. Il est calculé par approximations succes-
sives selon un processus itératif, dont la convergence est assurée rapidement
(en général deux ou trois itérations suffisent) par le fait que les astres et en par-
ticulier les objets du systeme solaire ont des vitesses petites devant la célérité
de la lumiere ¢. Il s’exprime par:

. V2108 (2.19)

C

8 Avant cette date, ces coordonnées étaient nommées coordonnées astrographiques, et les
coordonnées astrométriques incluaient la correction d’aberration elliptique (due & I’excen-
tricité de lorbite de la Terre).
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ou p, est successivement la position initiale de 1'objet puis les positions cor-
rigées a chaque itération. Le choix de la tolérance de convergence (différences
7 — 7' entre deux itérations) dépend de la précision finale désirée. Pour ob-
tenir une précision de l'ordre du mas, cette tolérance doit étre de 10™® jours
[KHSS89]. On peut améliorer la précision en ajoutant au temps de lumiere le
délai supplémentaire di au champ gravitationnel du Soleil. Cet effet est de
lordre de quelques dixiemes de mas dans le cas le plus défavorable (planete
proche du limbe solaire et donc non observée), et apporte des corrections de
I’ordre de quelques microsecondes de degrés sur les coordonnées angulaires

[KHSS89].

Cette correction de temps de lumiere a pour origine la vitesse orbitale (ba-
rycentrique) des astres. Dans le cas des étoiles, cette aberration de la lumiere
provient de la vitesse spatiale des étoiles au sein de la galaxie, impliquant que
le mouvement propre de ’étoile a une date quelconque n’est pas tout a fait
égal a son mouvement propre donné par un catalogue. La partie correspondant
au mouvement du Soleil est connue sous le nom d’aberration séculaire, et a
été traitée par Schwarzschild en 1894 [Sch94]. De maniere générale, les vitesses
radiales des étoiles sont au plus de l'ordre de 100 km/s. Ainsi les différences
dues au temps de lumiere entre les mouvements propres réels et ceux fournis
par les catalogues sont au plus de quelques mas par an (la correction de temps
de lumiere pour ’étoile de Barnard est de l'ordre de 3.7 mas/an). D’autre
part, les mouvements propres des catalogues incluent la partie principale de
cet effet [Stu85], impliquant que les erreurs de positions sont bien plus petites.
C’est pourquoi nous n’en tiendrons pas compte, et définirons les positions as-
trométriques des étoiles par les vecteurs positions et vitesses €;(to) et €'(to)
précédents. La position et la vitesse corrigées de 'effet de temps de lumiere
d’une étoile pourront étre obtenues en consultant [Stu85].

2.4.3 Positions apparentes

La position apparente d’un corps céleste est la position de ce corps sur la
sphere céleste géocentrique définie par ’équateur vrai de la Terre et 1’équinoxe
vrai de la date d’observation. On la calcule a partir de la position astrométrique
en prenant en compte la déflexion des rayons lumineux (symbolisée par D(...)),
I’aberration de la lumiere (\A(...)) et les corrections de précession (P(t)) et de
nutation (N(2)). Soit py,,, (¢) la position apparente d’un corps, on peut I’écrire
sous la forme:

P (1) = N1

ou Py,.. (t) peut étre remplacé par

) P(1) A[D [ Pga... (1] (2.20)

5(1) dans le cas des étoiles.

L’expression exacte de la transformation de coordonnées astrométriques
en coordonnées apparentes est assez complexe, c’est pourquoi il est d’usage
de procéder par étapes successives traitant chaque partie du probleme. Cet
algorithme est présenté par Kaplan et al. [KHSS89]. Nous ne décrirons ici que
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les corrections de déflexion des rayons lumineux et d’aberration de la lumiere,
les corrections de précession et de nutation étant décrites par exemple dans

[CTFMO4].

Déflexion des rayons lumineux

Lorsque les photons provenant d’un objet céleste traversent le systeme so-
laire avant d’étre percus sur Terre, ils subissent 'influence du champ gravi-
tationnel du Soleil, et dans une moindre mesure ceux des planetes et de la
Terre elle-méme. L’effet induit correspond a une déviation de la direction de
I'objet vu depuis le centre de la Terre (ou de tout autre point), indépendante
de la distance de l'objet au Soleil sur une ligne s’étendant radialement depuis
le Soleil, et proportionnelle a la séparation angulaire héliocentrique entre la

Terre et I’astre, ¢ [KHSS89]:

¢ =g taﬂ(%)

avec g, = 0.00407. Cet effet représente une déviation sur la direction de I’'objet
d’environ 50 mas a 10° d’élongation au Soleil, moins de 2 mas a la quadrature
et moins de 1 mas a 27° de part et d’autre de 'opposition. Un algorithme
de correction de cet effet est proposé par Yalopp [Ast84], adapté de Murray
[Mur81], et corrige la position d’un corps de la déflexion des rayons lumineux
due au champ gravitationnel du Soleil uniquement. Il est le suivant :

. S a1 2 25 E - a ¢
D(pg)='g+g—2 By Pr) Th — (Th - py) 1, | 1Py (2.21)
avec
22

g1 = D e =1+p,- Ty

| Th(1)]
ou l'indice h indique la position héliocentrique et ¢ la position géocentrique;
p et T étant respectivement les positions de l'objet et de la Terre; * désignant
le vecteur normé. k est la constante de Gauss et ¢’ est la célérité de la lumiere
exprimée en UA /jour. Cette formulation de la déflexion des rayons lumineux
est le résultat d’un développement au premier ordre dont les termes négligés
valent au plus 0.5 mas pour un objet observé dans la direction du limbe so-
laire [KHSS89]. Les champs gravitationnels des planetes agissent de maniere
similaire, et produisent une déviation plus petite d’un facteur proportionnel
au rapport de la masse de la planete a celle du Soleil (1/1047 pour Jupiter).
Le champ gravitationnel terrestre induit pour sa part un effet de l'ordre de
quelques diziemes de mas pour un observateur au sol.

Aberration de la lumieére

A cause de la vitesse finie de propagation de la lumiere, la position ap-
parente d’un corps céleste dépend des mouvements de 'objet et de la Terre
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durant I'intervalle de temps nécessaire aux photons pour parcourir la distance
entre les deux corps. L’aberration provoquée par le mouvement orbital de la
planete est 'aberration planétaire (§2.4.2) prise en compte lors du calcul des
positions astrométriques a partir des positions géométriques. L.’aberration pro-
voquée par le mouvement dans I’espace de 'observateur (mouvement orbital de
la Terre, environ 30 km/s, et mouvement de rotation diurne de 'observateur,
environ 0.5 km/s) est ’aberration stellaire. Elle se décompose suivant ces deux
mouvements pour former respectivement 1’aberration annuelle et "aberration
diurne. Cette derniere étant un effet intervenant uniquement dans le calcul des
positions topocentriques, nous le traiterons au paragraphe suivant.

Pour corriger les positions des objets de I’aberration annuelle dans un cadre
relativiste, Murray [Mur81] propose un algorithme fournissant une précision
de l'ordre de 1 mas. Si (_jg représente la direction euclidienne géocentrique d’un
corps céleste, la direction corrigée de I’aberration annuelle peut se formuler par

[Ast95]:
/3_1qu + (1 + /8_1)_1 (1 + qu ' V) Vv

A(q,) =11, — 2.22
(@) = I Sy 2.2
avec .
- T 1
V=" B =(1—v})?
&

ou Ty représente la vitesse barycentrique de la Terre dans le repere barycen-

trique (BRS), et v = V).

Cas topocentrique

La direction apparente d’un astre observé depuis la surface terrestre? differe
de sa direction apparente géocentrique du fait que I’observateur ne possede pas
exactement les mémes position et vitesse que le centre des masses de la Terre
dans le systeme solaire. L’écart entre les directions topocentrique et géocen-
trique di a la différence de position est la parallaxe géocentrique, dont 'effet
est d’autant plus grand que l'objet est proche de la Terre (loi en 1/r ou r
est la distance géocentrique). La figure 2.2 présente deux histogrammes des
fréquences relatives et cumulatives des parallaxes horizontales équatoriales des
6160 astéroides de la base EMP-96 a la date du 13 novembre 1996 (époque des
éléments osculateurs). La parallaxe horizontale équatoriale représente la paral-
laxe géocentrique d’un astre apres avoir considéré que la Terre est sphérique
et que les distances géocentrique et topocentrique sont proches a I’échelle du
systeme solaire. On la calcule a partir de la parallaxe du Soleil 7 a I’aide de
la relation # = 75 /A ou A est la distance géocentrique du corps. La distance
géocentrique des astéroides a cette époque est aussi présentée (fig. 2.3). Il en
ressort que les parallaxes géocentriques sont de ’ordre de 2 a 3 secondes de de-
gré pour la majorité de ces astéroides (représentatifs de la ceinture principale),

9dans le cas hypothétique d’une Terre sans atmosphére.
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FiG. 2.2 - Fréquences relatives et cumulatives de la parallaxe horizontale
équatoriale des astéroides de la ceinture principale (6160 astéroides
issus de la base EMP-96). L’époque des calculs est le 13 novembre
1996 0" TT.

et que pour environ 86% d’entre eux la parallaxe est inférieure & 5 alors que
pour 10% d’entre eux elle est inférieure & 2°. Pour les planétes, la parallaxe
géocentrique atteint 1° pour la Lune, et jusqu’a quelques secondes de degrés
pour les planetes proches (Vénus, Mars).

La différence entre les directions topocentrique et géocentrique due a la vi-
tesse de l'observateur (la vitesse de rotation sidérale d’un observateur a 1’équa-
teur vaut aw = 0.465 km/s) est connue sous le nom d’aberration diurne. Cet
effet est en tout point similaire a celui de 'aberration annuelle. Comme cette
derniere, ’aberration diurne est indépendante de la distance de 'objet, mais
pas de sa direction. Elle représente un effet pouvant atteindre 0".32 lorsque la
direction de l'objet est orthogonale au vecteur vitesse de 'observateur [Sei92].

La solution la plus simple pour calculer la position topocentrique apparente
d’un corps céleste consiste a calculer sa position apparente (§2.4.3) tout en
considérant la position de 'observateur dans le repere barycentrique (BRS)
plutot que celle du centre des masses de la Terre. Ceci s’obtient en ajoutant la
position et la vitesse géocentrique de l'observateur rapportées au repere céleste
(§2.2.1), au vecteur position/vitesse barycentrique de la Terre:

g = Ty(t)+d.(t)
i 2.23
a = Ty(t)+a. (1), (2.23)
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F1G. 2.3 - Parallaxe horizontale équatoriale (en seconde de degré) et distance
géocentrique (en UA) de chaque astéroide a 1’époque du 13 no-
vembre 1996 0 TT. On remarque que ces astéroides sont repré-
sentatifs de la ceinture principale, leur distance étant comprise
entre les distances de Mars (1.6 UA) et Jupiter (5.7 UA).

puis a remplacer dans les équations précédentes (Eq. 2.17, 2.18 et 2.20, 2.21,
2.22) les vecteurs fb et fb’ par les vecteurs g et 0p’. D’un point de vue rela-
tiviste, cette transformation n’est pas complete, puisqu’elle ne prend pas en
compte le lien entre les reperes géocentrique (GRS) et barycentrique (BRS)
[Bru91]. Cela introduit une approximation en 1/c* sur la position barycen-
trique de la Terre, soit environ 107® radian ou 2 mas d’indétermination sur la
position barycentrique de ’observateur (sans compter les approximations éven-
tuelles sur sa position géocentrique, telle que par exemple la transformation

du TRS au GRS).

2.4.4 Positions observées
La réfraction atmosphérique

La principale différence entre la position apparente d’'un corps céleste et sa
position observée depuis la surface de la Terre provient de la présence de I’atmo-
sphere terrestre. Cette derniere a pour conséquence de provoquer une déflexion
des ondes électromagnétiques et un retard sur les signaux électromagnétiques
(figure 2.4). Ainsi, avant d’étre captés par un récepteur, les photons lumineux
traversent des couches d’air progressivement plus denses correspondant a un
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indice de réfraction de plus en plus grand, et sont déviés graduellement vers
la verticale. L’effet induit est I’'observation d’une distance zénithale plus petite
que la distance zénithale "vraie” de 1’objet (i.e. s’il n’y avait pas d’atmosphere).
La différence entre les distances zénithales, ou angle de réfraction, est donnée
a partir du principe de Fermat par la relation:

tan z

dn (2.24)

n

no
Ar=ty—z0= [
1

ou &y et zg sont les distances zénithales "vraies” et observées des corps célestes
et n est I'indice de réfraction atmosphérique, ng étant cet indice au niveau de
lobservateur [YP95]. Ainsi, si les variations de l'indice de réfraction en fonc-

Zénith

source
lumineuse

limite supérieure de
I"atmosphére

[

observateur
terrestre

FiG. 2.4 - Déviation des rayons lumineux dans ’atmosphere terrestre. zg est
la distance zénithale observée, Az l'angle de réfraction et & la
distance zénithale ”vraie”.

tion de 'altitude sont connues dans la direction visée, alors cette équation est
intégrable et permet de calculer I'angle de réfraction correspondant a la dis-
tance zénithale observée. Cependant la modélisation de "atmosphere terrestre
en un lieu et a une date donnée est fort complexe, dépendant des conditions
météorologiques, des saisons, de la géographie du lieu, etc..., ce qui rend dif-
ficile 'expression des variations de I'indice de réfraction atmosphérique. Pour
le calculer, on modélise généralement ’atmosphere par deux composantes a
symétrie sphérique, la troposphere (de 0 a environ 11 km) et la stratosphere
(jusqu’a environ 100 km'?), séparées par la tropopause (d’épaisseur négligeable
mais pour laquelle I'indice de réfraction présente une discontinuité). On consi-
dere de plus que ’atmosphere est en équilibre hydrostatique et qu’elle obéit
aux lois des gaz parfaits [Sei92]. Dans de telles conditions, on peut modéliser

1031 del, la réfraction atmosphérique pour les longueurs d’ondes optiques est de I'ordre
de quelques micro-secondes de degré [Gre85].
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la courbure des rayons lumineux dans l'atmosphere par un profil exponen-
tiel, correspondant aux variations observées de la réfractivité de "atmophere
en fonction de 'altitude. La loi de la réfraction s’exprime alors sous la forme

classique de la loi de Laplace [Bd197]:
Az = Atan zo + Btan® zg (2.25)

ou zg représente la distance zénithale observée, et ou A et B sont soit des
constantes, soit dépendent des conditions atmosphériques du lieu d’observa-
tion et de la longueur d’onde des signaux observés. Ces parametres sont géné-
ralement exprimés sous la forme:

A = ka(l-0)
B = ﬂa(ﬁ—g)

ou « et A représentent le modele atmosphérique et k un terme correctif per-
mettant de prendre en compte 'aplatissement de la Terre et par conséquent
des couches atmosphériques. & se calcule comme le rapport entre la gravité
mesurée au niveau de 'observateur et celle mesurée au niveau moyen des mers
a I'équateur; k = 1.0 pour une terre sphérique [St096]. Pour des conditions
standard de température et de pression (0°C', 1013.25 mb) et sans prendre en
compte la longueur d’onde, ces parametres sont pris égaux a 0.001254 pour
et 60°.37 pour «, fournissant les constantes de la réfraction A = 60°.2943 et
B = —0".06687 [Kov90]. Pour des conditions dites "normales” (15°C, 1013.25
mb, p, = 0 mb'*, A = 0.59um), les constantes de la réfraction sont A = 57.085
et B = —0.0666, déduites des Tables de la réfraction éditées par I'observatoire
de Pulkovo en 1985 [Aba85]. Pour tenir compte de conditions atmosphériques
et de longueurs d’ondes particulieres, ces parametres peuvent étre exprimés
comme des fonctions de la température, de la pression, de la pression de va-
peur seche et de la longueur d’onde tel que: o = ng — 1 représente la réfrac-
tivité de "atmosphere au niveau de 'observateur et 3 = Hy/rg représente le
rapport de la hauteur équivalente d’atmosphere homogene sur le rayon géo-
centrique de I'observateur [St096]. Cette formulation de la réfraction permet
d’obtenir une précision meilleure que £40 mas pour toute distance zénithale
inférieure a 70°, a la condition que la température ambiante soit connue a
+0.1°C, la pression a £0.3 mm et que le degré d’humidité relative soit dé-
terminé a £12% [Sto96]. Cette expression de la réfraction a cependant pour
inconvénient de calculer ’angle de réfraction a partir uniquement de la dis-
tance zénithale observée (zg). Ainsi, dans le cas ou l'on veut estimer I’angle
de réfraction a partir des coordonnées apparentes (c’est le cas des prédictions
d’occultations stellaires), on introduit une approximation supplémentaire en
considérant la distance zénithale "vraie” (&) plutot que celle observée dans
I’équation (2.25). Ce probleme est résolu en utilisant la formulation de I’angle
de réfraction proposée par Haojian Yan et basée sur 'utilisation de fonctions

Hp, est la pression de vapeur séche.
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dites de "mapping” modélisant les variations de I'indice de réfraction en fonc-
tion de l'altitude ([YP95], [Yan96]). L’angle de réfraction s’exprime alors sous
la forme:

Az = 107%Nysin &y m (&) (2.26)

ot Ng = 10° (ng — 1) est la réfractivité de I'atmosphere au niveau de 1’obser-
vateur, &y est la distance zénithale "vraie” et m/(fo) est la fonction dite de
"mapping” de la réfraction faisant intervenir, comme la réfractivité, les pa-
rametres de température, de pression et de pression de vapeur seche du lieu
d’observation ainsi que la longueur d’onde du signal observé [Yan96]. Cette
formulation assure une précision sur ’angle de réfraction de 'ordre de 100 mas
jusqu’a des distances zénithales de 80°.

Ces expressions de la réfraction se basent sur I’hypothese que ’atmosphere
terrestre peut étre modélisée par une symétrie sphérique dont les parametres
sont déterminés a partir d’'un certain nombre de données météorologiques
moyennes. Cela implique que la déviation des rayons lumineux ne dépend
que de la distance zénithale et est indépendante de 1’azimut de la direction
visée. Cela implique aussi que cette déviation est indépendante des conditions
atmosphériques réelles au moment de I'observation et tout le long du chemin
parcouru par les photons dans I"atmosphere. Or dans la pratique, les condi-
tions atmosphériques peuvent étre tres différentes des conditions moyennes
ayant déterminé le profil atmosphérique de la loi de réfraction utilisée. En
outre, la déviation des rayons lumineux ne se produit pas uniquement selon
la verticale et on observe une déviation horizontale affectant la précision des
positions mesurées a I'ordre du mas (en interférométrie optique par exemple).
Pour calculer la réfraction avec cette précision, A. Y. Yatsenko a développé
une solution analytique complete des équations de propagation de la lumiere
dans un espace euclidien. Cette théorie permet de calculer a partir d’un modele
aérologique arbitraire la réfraction verticale et horizontale pour toute distance
zénithale et pour tout azimut [Yat95]. Il reste néanmoins difficile de détermi-
ner avec précision la structure exacte de ’atmosphere en un lieu et une date
donnés, et seule une bonne connaissance des conditions météorologiques mesu-
rées en différents points de 'atmosphere entourant 1’observateur (de 100 m a
82 km d’altitude) peut conduire & une précision sur la réfraction astronomique
a l'ordre du mas.

Systémes de coordonnées de ’observation

L’observation astronomique, a but astrométrique, fournit une carte d’une
portion de la sphere céleste a la surface d’un récepteur, CCD ou photogra-
phique par exemple. Cette surface est considérée comme plane et est 'image
du plan focal du télescope (exception faite pour les télescopes de Schmidt qui
corrigent la courbure du plan focal). En premiere approximation, le champ ob-
servé est le plan tangent a la sphere céleste dans la direction de 1’axe optique
du télescope (fig. 2.5). On définit dans ce plan les coordonnées tangentielles (ou
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plan tangent

sphére céleste

objectif

plan focal

F1G. 2.5 - Tmage d’un corps céleste dans le plan focal du récepteur. f
est la longueur focale du systéme optique, r est le rayon de
la sphere céleste (r = 1). £ et 7 définissent le repere tangent ;
X et Y définissent le repere des coordonnées observées. A est
le point tangent a la sphére céleste, E la position de I’objet,
O le centre du champ dans le plan focal, S 'image de E
dans le plan focal et T llmage de E dans le plan tangent.
Géométriquement : AT = —? 0%

coordonnées standards) dans un repere orthonormé dont le centre est le point
tangent et dont les axes sont dirigés respectivement en direction des ascensions
droites croissantes (positive vers 'est sur la sphere céleste) et en direction du

pole céleste nord. Elles sont définies a partir des coordonnées équatoriales par
les relations [Gre85] :

cos dsin(a — ap)

sin 6 sin 6 + cos 6 cos g cos(a — ag

(2.27)

)
sin 6 cos 6g — cos 6 sin 6o cos(a — ay)

‘r] =
)

sin 6 sin 6g + cos 6 cos 6g cos(a — ag

ou (a, 6) sont les coordonnées équatoriales mesurées et ol (g, dg) sont les co-
ordonnées équatoriales du point tangent, corrigées ou non de la réfraction as-
tronomique (i.e. coordonnées observées ou coordonnées vraies ou apparentes).
Ce repere se projette dans le plan focal selon des axes anti-paralleles et centrés
au point d’intersection de I’axe optique et du récepteur, définissant les coor-
données observées (X,Y) souvent exprimées en pixels ou en millimetres. Dans
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le cas idéal d’un télescope dont la configuration optique est parfaite, on a:

¢ = X
n =Y

ou l'unité de X et Y est la longueur focale du télescope. La réduction astromé-
trique des observations consiste alors a déterminer la transformation entre les
deux reperes due aux erreurs observationnelles et théoriques, prenant en consi-
dération les défauts de la configuration optique du télescope, du récepteur,
et les parametres observationnels tels que les conditions atmosphériques et la
longueur d’onde des astres observés (choix des parametres de la réfraction).
De maniere plus générale, les coordonnées tangentielles sont utilisées pour
définir les coordonnées d’un corps relativement a un autre. On les utilise sous

P

Aa

S (a,9)

>

R (@, ) £
FI1G. 2.6 - Coordonnées tangentielles du point S («, §) par rap-
port au point R (ag, dg). P est le pole céleste nord.

leur forme cartésienne (¢, n) pour le lien avec le repere de ’observation, et sous
leur forme polaire (tan d, p;) pour décrire la position d’un corps en termes de
distance angulaire (tan d) depuis un corps de référence et d’angle de position
(p1) par rapport a la direction du poéle céleste nord (fig. 2.6). Ces coordonnées
polaires sont définies a partir des coordonnées sphériques équatoriales par les

relations [WC66] :

[(cos ésin(a — ag))? + (cos &g sin § — sin &g cos 6 cos(a — ao))2]1/2
tand = - -
sin g sin 6 4 cos g cos 6 cos(a — ayp)
fon cos dsin(a — ap)
ath cos &g sin & — sin &g cos 6 cos(a — ayp)
(2.28)
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ou (a, 6) sont les coordonnées équatoriales du corps considéré et ou (ayg, do)
sont les coordonnées équatoriales du corps central. On a aussi:

¢ = tand sinp (2.29)
n = tand cosp,

Si de plus les distances mutuelles sont petites et que 'on peut négliger I'ordre
deux en Aa = a — ag et l'ordre trois en Ad = § — g, ces relations s’écrivent
[WC66] :

¢ ~ dsinp; = Aa«acoséd

7 Ad

définissant ainsi les coordonnées relatives du corps par rapport au corps central.

4 cos p (2.30)
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Chapitre 3

MODELE DE PREDICTION
DES OCCULTATIONS
STELLAIRES

3.1 Géométrie des phénomenes

Observée sur la sphere céleste, 'occultation d’une étoile par un astéroide est
le résultat d’une conjonction entre les deux astres se produisant lors du dé-
placement apparent de I'astéroide. Cette conjonction est suffisamment proche
pour que, durant un certain temps, la lumiere de 1’étoile soit masquée par
la dimension apparente de ’astéroide. Ainsi, on peut définir les occultations
stellaires par 1’égalité a une certaine époque des ascensions droites et des dé-
clinaisons des deux astres sur la sphere céleste, plus ou moins la dimension
apparente de ’astéroide. Si on se place en un point quelconque du systeme so-
laire, une occultation stellaire se produit quand un astéroide croise la direction
observateur—étoile. Tout se passe comme si I’astéroide en mouvement projetait
une zone d’ombre a la surface de la Terre occultant la lumiere de tout objet
se trouvant derriere. La position dans le temps de cette zone d’ombre dépend
alors du mouvement orbital de 'astéroide, de la Terre et de la direction de
I’étoile. Sa dimension est égale a la section de ’astéroide dans le plan perpen-
diculaire a la direction Terre—étoile. De ce point de vue, on peut donc définir
une occultation par les points d’intersection entre la Terre et la zone d’ombre
portée par la direction géocentrique de I’étoile.

Comme on ne connait pas de solution analytique fournissant la position
des astéroides quelle que soit I’époque considérée, il n’est pas possible de trou-
ver directement des dates pour lesquelles un astéroide occulte une étoile. Nous
sommes donc obligés d’envisager une méthode pas a pas basée sur le dépla-
cement des astéroides, c’est a dire sur chaque pas d’intégration numérique
fournissant leurs positions successives. Pour pouvoir prédire une occultation
nous envisageons alors deux étapes. La premiere pour rechercher systémati-
quement tous les phénomenes observables depuis la Terre pour un ou plusieurs
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astéroides sélectionnés — nous pouvons aussi envisager de prédire des occulta-
tions pour des observateurs extra-terrestres — et la deuxieme pour déterminer
les conditions géocentriques d’observabilité des phénomenes ainsi que les lieux
géographiques d’ou ils sont observables.

3.2 Recherche systématique

Si nous étudions le déplacement apparent des astéroides sur la sphere cé-
leste, nous nous rendons compte qu’il est fréquent que des astéroides occultent
des étoiles durant un instant en fonction de leur vitesse apparente et de la ré-
gion du ciel traversée. Une solution naturelle pour rechercher tout phénomene
observable sur Terre est donc de comparer les positions des étoiles aux positions
successives prises dans le temps par les astéroides sur la sphere céleste. Puis
de rechercher toutes les époques pour lesquelles une étoile et un astéroide sont
séparés par une distance angulaire inférieure a la dimension caractéristique de
I’astéroide. Les occultations stellaires étant des phénomenes apparents obser-
vés sur la sphere céleste a une époque donnée, elles imposent d’elles mémes
I'utilisation de coordonnées apparentes de la date dans tout calcul de positions.
Mais dans la mesure ou ’on ne cherche qu’a détecter I’éventualité de tels phé-
nomenes, et non pas immédiatement a les calculer précisément, nous pouvons
décider arbitrairement de travailler dans le repere astrométrique de 1’époque
J2000.0 pour alléger les calculs d’éphémérides. Pour cela nous considérons que
les deux objets sont affectés d’effets similaires lors de la transformation de leurs
positions dans le repere choisi. Si on considere les positions A d’un astéroide et
E d’une étoile sur la sphere céleste, données par leurs coordonnées équato-
riales géocentriques (au, 64) et (g, 65) exprimées dans un repere choisi, on
peut définir le vecteur position de I’étoile par rapport a ’astéroide dans le plan
tangent en A a la sphere céleste (fig. 3.1). De plus, comme nous recherchons les
phénomenes potentiellement observables, nous n’avons pas besoin de toute la
précision des calculs d’éphémérides et nous pouvons nous contenter d’utiliser
en premiere approximation le systeme des coordonnées relatives (c.f. §2.4.4).
Soit € le vecteur position de 1’étoile dans ce systeme:

&= ( ESZ‘E__(SAO‘A) cos O ) (3.1)

De maniere similaire, nous pouvons exprimer la direction relative du déplace-
ment de 'astéroide entre deux époques successives t et t + At, considérant que
le mouvement des astéroides dans le plan tangent peut étre assimilé a un dé-
placement rectilinéaire sur I'intervalle de temps At. Soit 7i le vecteur position
de I'astéroide a 1’époque t + At par rapport a sa position a I’époque ¢, on a:
o (aa(t+ At) — aa(t)) cosda(t + At) (3.2)
Il forme avec le vecteur € un angle y représentant I'angle de position de 1’étoile
par rapport a la direction du mouvement de 'astéroide (fig. 3.1). Il peut étre
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E

F1G. 3.1 - Position relative de I’étoile E par rapport a I'asté-
roide A; sur la sphere céleste. P représente la direction
du pole céleste nord. 7 désigne le vecteur déplacement
de l'astéroide dans le plan tangent (£, 7). € représente
le vecteur position de ’étoile dans ce plan.

calculé a D'aide des relations:

) €A 7l
SINX = 5oy
EE .\
¢ i (33)
COSXY = ~5— =+
el Iz

Connaissant ainsi la position relative de 1’étoile par rapport a 1’astéroide, nous
pouvons écrire que 1’étoile est ou sera occultée pendant I'intervalle de temps
At si la distance séparant 1’étoile du vecteur déplacement de ’astéroide (FS’)
est inférieure a la dimension caractéristique de I’astéroide (son rayon apparent
s par exemple), et si la distance séparant 1’étoile de I’astéroide projetée sur le
vecteur déplacement (A;S') est inférieure a la distance parcourue par ’asté-
roide pendant At (A;A:ya:). Ces conditions se traduisent par les équations:

(19 xS 24 "
l€]l | cos x [ < ||7d]]
qui, compte tenu des équations (3.3), s’écrivent :
JEATI < (s =) ] )
je-af < .
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ou w représente la parallaxe horizontale équatoriale géocentrique de 'asté-
roide et permet d’inclure la possibilité que les occultations soient observables
depuis un point quelconque de la Terre, et non uniquement dans la direction
géocentrique comme I'imposent les coordonnées des vecteurs € et 7. Ainsi,
en étudiant systématiquement les positions des étoiles relativement aux tra-
jectoires parcourues par les astéroides sur la sphere céleste, nous détecterons
toutes les occultations possibles pendant l'intervalle de temps At en trou-
vant tous les couples étoile/astéroide dont les coordonnées équatoriales a cette
époque sont solutions du systeme d’équations (3.5).

3.3 Prédiction géocentrique

Le critere défini précédemment nous fournit un intervalle de temps At
durant lequel la distance apparente entre les deux astres doit atteindre un
minimum correspondant a la plus petite distance angulaire entre les objets vue
depuis le centre de la Terre. Ainsi pour définir la géométrie des phénomenes
a leur maximum nous pouvons calculer la date et la valeur de la plus petite
distance angulaire géocentrique entre les deux astres. Pour cela, nous écrivons
la distance apparente entre ’étoile et ’astéroide comme une fonction du temps
dans le systeme des coordonnées relatives:

(SIS

d = [(as(t) — au(t))? cos® 65(t) + (8s(t) — 8a(1))’] (3.6)
La fonction d = f(t) peut alors étre assimilée localement & un polynéme du
second ordre dont un extremum local représente le minimum de distance re-
cherché. Comme nous ne pouvons calculer les positions des astéroides qu’a des
dates spécifiques, nous n’avons que la solution de rechercher numériquement le
minimum de la fonction f sur l'intervalle de temps At. De plus, comme nous
recherchons I’époque du minimum plutot que la distance minimum elle méme,
nous utilisons une méthode d’interpolation parabolique inverse telle que la mé-
thode de Brent [Bre73]. Cette méthode permet de calculer le minimum de la
parabole passant par les trois points f(a), f(b) et f(c) a I’aide de la relation :

oy L (0=aPlf(B) — f()] = (b= ¢)*[f(B) — f(a)]
- 2 (b= a)[f(b) = f(e)] = (b= )[f(b) = f(a)]

Excepté le cas ou les trois points sont colinéaires (paraboles dégénérées), cette

(3.7)

méthode fournit la meilleure abscisse du minimum au milieu de l'intervalle
[a, b] tel que:
b—a

= 2 X tpmin X tol

ou tol est la valeur a partir de laquelle le code de calcul n’évalue plus la
différence entre deux nombres [PTVF92]. En d’autres termes, cette méthode
calcule I’abscisse du minimum d’une parabole avec une précision de l'ordre
de £tol. Dans la plupart des cas cette tolérance ne peut pas étre inférieure a

o4



la racine carrée de la précision machine des nombres utilisés. Ainsi, si ’algo-
rithme est programmé en langage Fortran utilisant des réels double précision
(15 décimales), on peut estimer la précision du calcul de la date du minimum
de distance a environ 0°.01. L’erreur commise sur la distance peut alors étre
estimée a p X tol dans le cas le plus défavorable (cas ou erreur en distance
se produit dans le sens du mouvement), p étant la vitesse rectilinéaire de 1’as-
téroide. Les vitesses apparentes caractéristiques des astéroides de la ceinture
principale étant de 20”7 /h a 200”7 /h, nous en concluons que cette méthode four-
nit une précision meilleure que le mas sur la valeur prédite du minimum de
distance. Pour les vitesses élevées caractéristiques des astéroides géocroiseurs,
cette précision est de 'ordre de quelques mas et atteint environ 5 mas pour
des vitesses apparentes de l'ordre de 2000”7 /h. Cependant, ces estimations ne
prennent pas en compte les erreurs sur les positions des objets et en réalité
I’erreur commise sera souvent plus grande, dépendant du signe et de la valeur
des erreurs de positions. Une discussion sur le sujet est proposée au chapitre 4.

3.4 Circonstances générales

Les circonstances générales des occultations représentent les conditions
dans lesquelles elles sont observables depuis la surface de la Terre. Elles sont
définies par le calcul des lieux sur Terre d’observabilité des phénomenes (dési-
gnés aussi par ligne ou bande de centralité), et par la caractérisation des phé-
nomenes d’un point de vue photométrique (chute en magnitude) et temporel
(durée du phénomene). Etant avant tout des phénomenes apparents observés
sur la sphere céleste, les occultations stellaires imposent 'utilisation d’un re-
pere vrai de la date pour calculer leurs circonstances générales. De plus, pour
un observateur topocentrique une occultation représente 1’alignement géomé-
trique des directions observées de I’astéroide et de ’étoile. Ainsi, si nous vou-
lons déterminer précisément les lieux d’observation d’une occultation, nous
devons rechercher les lieux terrestres pour lesquels les positions observées des
deux objets sont confondues. Cela implique dans les calculs 'utilisation des
coordonnées apparentes des astres (cf. chap. 2 §2.4.3) corrigées de la déviation
provoquée par la réfraction atmosphérique. Or le calcul précis de cette dévia-
tion dépend des conditions atmosphériques en chaque lieu et a chaque époque
d’observation de 'occultation qui ne peuvent pas étre prédites de fagon réaliste
(cf. chap. 2 §2.4.4). Pour ces raisons nous négligerons dans un premier temps
la réfraction dans la détermination de la ligne de centralité, et modéliserons la
Terre sans son atmosphere. Cette hypothese est discutée au chapitre 4 §4.3.

Nous avons vu précédemment qu’une occultation se traduit par la projec-
tion sur Terre d’une zone d’ombre, dont la section est égale a la dimension
caractéristique de 'astéroide dans la direction Terre—étoile, et dont I'axe est
porté par la direction géocentrique de 1’étoile. Soient @ le vecteur position
géocentrique apparent d’un astéroide et € la direction géocentrique apparente
d’une étoile (fig. 3.2). Nous pouvons définir I’axe de cette zone d’ombre a I’aide
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P ] Direction géocentrique
: S
- de Iétoile: €

Vecteur géocentrique de
la ligne de centralité :

 Vecteur géccentrique

de I'asteroide : &

-"3?;*!!

O l
Equateur terrestre

FiG. 3.2 - Circonstances générales d’une occultation.

Direction géocentrique
- —
de I’étoile: €

de I’équation paramétrique:

p=d+ e (3.8)
Le géoide terrestre peut, quant a lui, étre modélisé par un ellipsoide de révo-
lution dont les demi-grands axes sont: a; = az = l et a3 = 1/(1 — f)* ot f

représente le coefficient d’aplatissement de la Terre. Les points de la surface
du géoide terrestre sont alors définis par I’équation cartésienne:

Qi) = Yot — R = 0 (3.9)

ou R est le rayon équatorial de la Terre et p; représente les coordonnées de p.
Les points géocentriques de la ligne de centralité représentent enfin 1’ensemble
des points dont les coordonnées vérifient les équations (3.8) et (3.9) et sont
donc définis au moyen des relations:

Po = 4+ Ane, .
{)\m — min(Ag, \) (3.10)

ou A; et Ay sont, quand elles existent, les solutions réelles du polynéme du
second degré:

3
ZO@ (ai—l—)\ei)Q —R2 =0 (311)
=1
On a:
— Ei:l o, a; €; :|: D1/2
Ei:l Q; e’i
avec

3 3 3
D= (Zai a; 62')2 — Zai ef * (Zai af —RQ)
=1 =1 1=1
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Ainsi, pour chaque date t pour laquelle I’équation (3.11) possede des solutions
réelles, le point correspondant de la ligne de centralité est défini par son vec-
teur position géocentrique calculé a ’aide de I’équation (3.10). L’intervalle de
temps pour lequel ces solutions existent est borné par les époques ¢; et ¢ pour
lesquelles ’axe de la zone d’ombre est tangent au géoide terrestre. Elles cor-
respondent aux racines doubles de I’équation (3.11) et peuvent étre calculées
en recherchant les deux solutions réelles de ’équation :

D*(t)=0 (3.12)

D étant le discriminant de I’équation (3.11) calculé précédemment. Comme
cette fonction ne peut étre évaluée qu’a des époques particulieres (du fait des
éphémérides des astéroides), les deux solutions ¢; et ¢ doivent de nouveau étre
calculées par une méthode numérique. Nous employons par exemple la mé-
thode de Ridders [Rid79] de recherche des racines d’une fonction dans laquelle
les deux solutions sont encadrées par les intervalles de temps [t — At 5 0]
et [tmin ; tmin + At], tin étant la date du minimum de distance angulaire
géocentrique défini au §3.3 et At étant 'intervalle de temps donné au §3.2.

Pour calculer les limites de la bande de visibilité sur Terre des occultations,
il est nécessaire de connaitre la forme exacte des astéroides et 1’orientation de
leurs axes pour en déduire la section correspondant a une direction donnée,
puis par projection sur la Terre d’en calculer les limites. Cependant, il n’existe
actuellement qu’un petit nombre de modeles triaxiaux d’astéroides (on en dé-
nombre 88 a la fin de I'année 1995 d’apres P.Magnusson [Mag95]). De plus
comme nous recherchons seulement les limites supérieures et inférieures de la
zone d’ombre, il est suffisant de modéliser les astéroides par des formes sphé-
riques. Les limites supérieures et inférieures sont alors simplement définies sur
Terre par deux bandes de part et d’autre de la ligne de centralité de largeur
le rayon de 'astéroide. Pour plus de rigueur, nous pouvons aussi les calculer
comme suit : la direction géométrique de l'occultation, c’est a dire la direction
dans laquelle les deux objets sont confondus, peut étre assimilée a la direc-
tion géocentrique de ’étoile. Nous pouvons alors définir les limites de la zone
d’ombre par la projection sur Terre des limites de la section de I'astéroide dans
la direction géocentrique de 1’étoile. Soit (7, 7) une base orthonormée du plan
perpendiculaire a la direction € de ’étoile; dans ce plan, la section de 'asté-
roide est un disque de rayon r, (ou toute autre forme complexe), et la direction
du mouvement sur Terre de la zone d’ombre est la projection dans ce plan du
vecteur vitesse apparent ¢ de 'astéroide (normé). Soit 7’ cette direction, on a:

T=06—(5-8)¢ (3.13)

Les directions des limites supérieures et inférieures dans ce plan sont alors

données par j; et j; les images de 7 par les rotations de +7 et —7

2
de Iaxe porté par €. En appliquant la formule d’Euler, ces deux directions

autour

s’écrivent :

=8 E £ ENT (3.14)
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Les coordonnées géocentriques des points des limites supérieures et inférieures
de la zone d’ombre sont alors calculées a partir des équations (3.8) et (3.9) en
résolvant les systemes:

™y

Q) = 0 .
{ (pp*z = (@+7s)+ A (3.15)

pour les limites supérieures, et

Qpi) = .
— - — - 3'16
{ pi = (@+75)+A-¢€ (3.16)
pour les limites inférieures. De plus ||j5|| = ||7:|| = 7a-

Les coordonnées des points (p, ps, p;) définissant la bande de visibilité ainsi
calculées sont les coordonnées géocentriques des lieux d’observation de l'oc-
cultation dans le repere céleste de référence. Pour exprimer les coordonnées
de ces lieux dans un systeme de référence rapporté au pole terrestre, nous
procederons comme nous l’avons exposé au chapitre 2 §2.2 en calculant les
coordonnées géocentriques dans un repere terrestre par inversion de 1’équation
(2.2), puis en calculant les coordonnées géodésiques des lieux d’observation a
I’aide de I'algorithme de Borkowski. Nous pourrons éventuellement calculer les
coordonnées géographiques de ces lieux, mais cela n’a d’intérét que dans la
mesure ou l'on possede un modele topographique précis des lieux d’observa-
tion pour prendre en compte au minimum ’altitude au dessus du géoide. Ces
considérations seront étudiées au chapitre 4 §3.5.

Pour permettre aux observateurs de préparer techniquement les observa-
tions des occultations stellaires, il est nécessaire de prédire la durée des phé-
nomenes en chaque lieu ainsi que la chute en magnitude des occultations. De
maniere générale, la durée d’observation d’une occultation stellaire en un lieu
est le temps nécessaire au passage de la dimension caractéristique de 'asté-
roide par rapport a la position de ’observateur, dans la direction du mouve-
ment de la zone d’ombre, et avec la vitesse apparente topocentrique de 1’asté-
roide. Pratiquement, nous calculerons cette durée comme étant I'intervalle de
temps nécessaire a la zone d’ombre pour parcourir le diametre de 'astéroide a
la vitesse apparente géocentrique de ce dernier. Soit en secondes de temps par

exemple:
21,

durée =

(3.17)

v
avec v = ||v]| exprimée en kilometres par seconde. Cette durée est en fait
la durée de l'occultation telle qu’elle est observée par un observateur fictif
placé au centre de la Terre, et differe donc légerement de la durée réelle du
phénomene pour un observateur a la surface de la Terre. Si 1'on considere
que les vitesses caractéristiques des astéroides sur la sphere céleste sont de

lordre de 20”/h a 200”/h (soit de 4 km/s a environ 40 km/s), et que la
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vitesse topocentrique d’un observateur situé a I’équateur est de 1’ordre de 0.5
km/s, alors ’approximation faite conduit a des erreurs de l'ordre de 1% a
13% de la durée géocentrique, ce qui est acceptable pour la prédiction de
ce parametre. Par contre, pour la comparaison a l'observation, la durée de
I’occultation sera calculée a partir de la vitesse apparente de 'astéroide dans
le repere topocentrique lié a ’observateur.

Pour calculer la chute en magnitude des occultations, nous devons connaitre
les magnitudes apparentes visuelles (ou magnitude V) des deux astres. Nous
choisissons ces magnitudes plutot que les magnitudes B couramment utilisées?
car elles sont plus appropriées aux observations CCD (les caméra CCD ont
souvent un rendement quantique faible dans le bleu). Pour les étoiles, la ma-
gnitude V est donnée dans les catalogues, ou a défaut est remplacée par la
magnitude B ou la magnitude photographique. Elles sont centrées sur des lon-
gueurs d’ondes différentes données par:

My 0.680 um (rouge)

my (V) 0.555 pm  (visuel ou jaune)
Mg 0.430 gm (photographique)
mg (B) 0.435 pm (bleu)

my (U) 0.350 gm (ultraviolet)

avec mg = my, + 0.11 et my = mgz + 0.3 si my est le filtre rouge utilisé pour
les galaxies proches [Lan80]. Les conversions entre magnitudes se font alors a
partir des indices de couleurs B — V et U — B. Pour calculer la magnitude
visuelle apparente des astéroides, nous utilisons la formule de Bowell adoptée

par 'UAl en 1985 [IAUS85]:
ma =5 log(rA)+ H — 2.5 log [(1 — G) ¢1 + G ¢ (3.18)

ou r et A représentent respectivement les distances héliocentrique et géocen-
trique de l'astéroide en UA, H est sa magnitude absolue (H(1,0)), GG le para-
metre de pente, et ¢, ¢ sont des fonctions de phase telles que:

¢; = exp l_Ai (tan g)B] , i=1,2

avec 3 I’angle de phase de I’astéroide a I’époque de I'occultation et les constantes
Ay =333, Ay, = 1.87, By = 0.63 et By = 1.22. La chute en magnitude Am
de l'occultation est alors fournie par la différence a I'instant de 1’occultation
entre la magnitude de ’astéroide m, et la magnitude combinée des deux astres
Mg :

Am =murp —my = —2.5 log (107 + 1) (3.19)

1Ceci vient du fait que les magnitudes B sont proches des magnitudes photographiques
desquelles sont issues de nombreuses magnitudes d’étoiles lors de la construction passée des
catalogues a 1’aide d’observations photographiques.

29



ou 10* représente le rapport des luminosités [ et [, de ’étoile et de I’astéroide :

[
£ = 10" avec z =0.4 (ma —mg)

Ly

my étant la magnitude visuelle de I’étoile.

3.5 Approximations du modele

Ce modele de calcul des prédictions géocentriques et topocentriques des
occultations stellaires admet pour l'essentiel trois approximations. Ainsi, a
I’exception des erreurs d’arrondi et de leur propagation lors des calculs, les
prédictions des occultations sont calculées avec toute la précision permise par
les calculs numériques. Avant de poursuivre 1’étude de ces approximations,
définissons la précision requise pour que des prédictions d’occultations soient
fiables, ou en d’autres termes pour que chaque occultation prédite soit obser-
vable par tout observateur situé sur la bande de centralité. Pour cela, nous
pouvons utiliser le facteur de qualité des occultations, (), défini par Millis et

Elliot [MET9] :

0=

ou o représente l'incertitude sur la position relative entre les deux astres, et
ou p et d sont respectivement la distance géocentrique et le diametre de ’asté-
roide. Ce facteur de qualité nous fournit approximativement le rapport entre
la largeur de la zone d’incertitude et le diametre de ’astéroide. Il nous permet
aussi de calculer la probabilité pour qu’un observateur situé sur la ligne de
centralité observe 'occultation prédite:

1
1+Q

Ce facteur de qualité représente de maniere assez générale les cas classiques
d’occultations stellaires, mais n’est pas représentatif de tous les cas particuliers
dépendant des configurations entre la Terre, ’astéroide et 1’étoile. Néanmoins,
nous pouvons en déduire un ordre de grandeur de la précision requise pour que

~

la prédiction d’une occultation soit fiable. Pour cela, nous pouvons rechercher
les incertitudes maximales sur les positions relatives entre les corps pour que
la probabilité P soit égale a 90% et plus. L.’étude graphique de I'incertitude
o en fonction du diametre des astéroides et de leurs distances géocentriques
nous montre que pour satisfaire une probabilité d’observation de P = 90%,
nous devons connaitre les positions relatives entre les astéroides et les étoiles
avec une précision de 'ordre de quelques mas (fig. 3.3). Rapporté a la distance
géocentrique des astéroides, cela implique de connaitre leurs positions avec
une précision inférieure a quelques dizaines de kilometres. Pour arriver a une
probabilité de 99%, cette précision doit atteindre I'ordre du mas, soit quelques
kilometres.
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F1G. 3.3 - Incertitudes sur les positions relatives pour les probabilités d’observa-
tion de 90% et 99% calculées en fonction des diametres et des distances
géocentriques des astéroides représentatifs de la ceinture principale. P
est la probabilité issue du facteur de qualité de Millis et Elliot. p re-
présente la distance géocentrique des astéroides. Les différentes courbes
montrent les variations des incertitudes pour les diameétres 1 km, 10 km,
20 km, puis tous les 20 km jusqu’a 200 km (cas de 99% des astéroides
de dimension connue).

La premiere approximation du modele concerne 'utilisation des coordon-
nées relatives a la place des coordonnées tangentielles dans les calculs de pré-
dictions géocentriques. Pour estimer ’erreur que 'on commet en procédant
ainsi, nous pouvons étudier numériquement les différences entre les distances
mutuelles calculées dans les deux systemes de coordonnées. Une telle étude
montre que pour des distances mutuelles inférieures & 100", ces différences
sont de 'ordre de quelques mas tandis que pour des distances mutuelles allant
jusqu’a 10" ces différences sont de 1’ordre de 1 mas. Enfin, pour des distances
mutuelles inférieures a quelques dizaines de mas, comme c’est le cas dans les
occultations stellaires, cette étude montre que 'approximation entre les deux
systemes conduit a des différences inférieures & 107° mas (fig. 3.4). Nous pou-
vons en conclure que cette approximation des coordonnées tangentielles par les
coordonnées relatives n’induit pas d’erreurs supplémentaires dans 1’évaluation
des distances mutuelles lors de la recherche des conditions géocentriques des
occultations.
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F1G. 3.4 - Différences entre les distances relatives de deux corps calculées dans les
systemes de coordonnées tangentielles et de coordonnées relatives. Aa
et Aé sont respectivement les différences en ascensions droites et en
déclinaisons, et sont exprimées en radians de 0 & 100" pour le graphique
de gauche avec un pas de 107, et de 0 & 100 mas pour ’autre avec un pas
de 10 mas. Ad représente les différences entre la distance tangentielle
et la distance relative et est exprimée en mas. Dans les deux cas, la
déclinaison de référence est 6, = 45°, correspondant aux différences les
plus importantes.

La deuxieme approximation du modele est celle qui consiste a considérer
les étoiles a une distance infinie du systeme solaire et donc a considérer que la
direction de 'occultation est donnée par la direction géocentrique de 1’étoile
et non par le vecteur position de I’étoile par rapport a ’astéroide. Cela revient
a négliger la parallaxe trigonométrique de 1’étoile observée depuis ’astéroide,
c’est a dire, a I’échelle du systeme solaire, a négliger sa parallaxe trigonomé-
trique mesurée sur Terre. L’erreur induite se traduit par un écart sur la di-
rection du lieu terrestre d’observation de 'occultation vue depuis 'astéroide,
produisant a la surface de la Terre un décalage de la bande de centralité que
I’on peut estimer approximativement a:

E=TP

ou 7 est la parallaxe trigonométrique de 1’étoile et p la distance topocentrique
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de l'astéroide. Nous voyons alors que pour des astéroides situés entre 2 et 5
UA de la Terre et des parallaxes d’étoiles comprises entre quelques mas et
100 mas?, les erreurs induites sur la détermination des lieux d’observation des
occultations varient de quelques kilometres a environ 370 km pour une paral-
laxe de 100 mas et une distance de 5 UA des astéroides. Cette approximation
peut donc conduire a des erreurs trop importantes pour assurer des prédic-
tions suffisamment fiables, surtout lorsque les étoiles concernées sont voisines
du systeme solaire. Pour prendre en compte cet effet, lorsque la parallaxe de
I’étoile est connue, nous pouvons remplacer dans I’équation (3.8) la direction
€ de I’étoile par la direction :

—
S =

™y ™y
SINRS

représentant la direction de 1’étoile depuis 1’astéroide, € étant ici le vecteur

position géocentrique de 1’étoile.

La derniere approximation concerne la modélisation de la Terre par un el-
lipsoide de révolution ne possédant pas d’atmosphere. Cette approximation a
pour conséquence, dans le calcul des circonstances générales, de ne pas four-
nir exactement les lieux géographiques de I'observation des occultations mais
seulement des lieux dits géométriques par le fait qu’il ne prennent pas en
compte la topographie réelle de la Terre ni la déviation des rayons lumineux
due a la réfraction astronomique (cf. chap. 2 §2.4.4). Cette deuxieme hypothese
ayant déja été justifiée au §3.4, nous n’aborderons ici que les incertitudes dues
a la modélisation de la surface de la Terre. L’influence de "atmosphere sera
néanmoins traitée au chapitre 4 comme amélioration possible des prédictions
des lieux d’observation des occultations.

Lorsque nous calculons les circonstances générales des occultations, nous
recherchons les points d’intersection entre la direction de I'occultation et un
ellipsoide de référence matérialisant la Terre. Les coordonnées ainsi obtenues
sont, apres conversion (cf. chap.2 §2.2.2), exprimées dans un repere terrestre
conventionnel (ITRF), dans lequel ces coordonnées représentent les coordon-
nées géodésiques des lieux d’observations. Nous pouvons alors envisager de
calculer les coordonnées géographiques de ces lieux pour faciliter le repérage
a la surface de la Terre des zones d’observations. Mais comme nous 1’avons
vu au chapitre 2 §2.2.3, les différences entre les deux systemes de coordonnées
n’excedent pas environ 100 m en altitude (ondulation du géoide) et 2 km a
la surface de la Terre (déviation de la verticale). Nous pouvons donc, a cet
ordre de précision, les négliger et représenter la bande de visibilité des occul-
tations par les coordonnées géodésiques des lieux correspondants. Cependant,
ces lieux géodésiques ont tous une altitude nulle du fait méme de leurs calculs:
ils appartiennent tous a la surface de référence du géoide, représentant dans un

297% des étoiles du General Catalogue of Trigonometric Stellar Parallazes ont une pa-
rallaxe inférieure & 100 mas
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systeme de référence géodésique (Geodetic Reference System) une approxima-
tion du niveau moyen des mers. Les points calculés ne prennent donc pas en
compte la topographie réelle de la Terre dont les variations en altitude peuvent
aller de 0 a 4500 m au dessus du niveau moyen des mers, pour ce qui est des
sites usuels d’observations astronomiques, et jusqu’a 8848 m si 1’on considere
les cas extrémes. Il s’ensuit, comme le montre la figure (3.5), que si I'observa-

T

FiG. 3.5 - Influence de la topographie terrestre sur le calcul des circonstances géné-
rales des occultations. T représente le géocentre, A représente ’astéroide,
et E la direction de I’étoile.

teur se place aux coordonnées prédites (point P;) mais avec une altitude non
nulle (point P;) alors, pour cet observateur, la direction de 'astéroide n’est
plus tout a fait la direction de "occultation mais une direction telle que:

lez—l—p

En conséquence de quoi, si cette parallaxe p devient supérieure au rayon appa-
rent de 'astéroide, alors il est possible que 'occultation ne soit pas observable
aux lieux prédits, mais qu’elle le soit en des lieux situés a proximité et re-
présentant les intersections entre les directions géométriques de 1’occultation
et la surface réelle de la Terre (point P,). Avant d’estimer ces différences de
positions, étudions tout d’abord quel est I'ordre de grandeur de la parallaxe p
produite par 'altitude A d’un observateur au dessus de la surface de référence.
Pour calculer cette parallaxe, nous pouvons procéder comme pour le calcul de
la parallaxe géocentrique des corps célestes [Gre85], et écrire:

. h . v h .

sinp= —sinz = —sinz (3.20)

P P

avec p et p' les distances astéroide—observateur respectivement aux points P
et Py, et z, z les distances zénithales de la direction de I'astéroide en chaque
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point (fig. 3.5). Ainsi, nous voyons que cet effet de parallaxe est d’autant
plus petit que la distance de ’astéroide est importante. Nous voyons aussi
qu’il dépend de la distance zénithale des objets, impliquant que ’effet est nul
dans la direction du zénith et qu’il est maximum dans celle de ’horizon. Pour
quantifier plus précisément cette parallaxe, étudions numériquement les valeurs
de p en fonction de l'altitude h de 'observateur, de la distance topocentrique

5. Cette étude nous
montre que pour les astéroides situés entre 1 UA a 5 UA la parallaxe induite

p de l'astéroide, et pour des distances zénithales égales a

est inférieure a 12 mas quelle que soit l'altitude comprise entre 0 et 8800 m.
De maniere plus usuelle, cette parallaxe est de I’ordre de quelques mas, variant
par exemple de 1 a 4 mas pour un observateur situé a 3000 m d’altitude. Pour
ce méme observateur, cette parallaxe est de l'ordre de 5 a 20 mas pour les
astéroides situés entre 0.2 UA et 1 UA, et peut atteindre quelques 0".1 pour
des astéroides proches (distances inférieures a 0.1 UA). Comparée aux valeurs
imposées par le facteur de qualité décrit précédemment, cette parallaxe due
a 'altitude de I'observateur ne peut donc pas étre systématiquement négligée
dans les calculs de prédictions, surtout si les astéroides concernés sont des
astéroides géocroiseurs et si les lieux d’observations se situent dans des régions
montagneuses.

Etudions maintenant jusqu’a quelle distance terrestre les lieux d’observa-
tion des occultations stellaires peuvent étre décalés en raison de la topographie
naturelle de la Terre en ces lieux. En d’autres termes, calculons les différences
de positions entre les lieux prédits pour observer une occultation et ceux ou
on l'observe réellement compte tenu de 'altitude non nulle de la zone d’ob-
servation. Pour cela, supposons que la Terre est un corps sphérique de rayon
R, et que la topographie des lieux se traduise par une sphere concentrique de
rayon R 4+ h (fig. 3.5). Le probleme revient alors a rechercher tous les lieux
d’observations situés le long de la direction de 'occultation et a exprimer leur
distance, a altitude constante, depuis le lieu prédit par le modele. Pour cela,
nous recherchons toutes les intersections entre la direction de 'occultation et
les spheres concentriques de rayons R + h, h modélisant successivement les
dénivellés du relief et pouvant étre pris entre 0 et 8800 m. Pour calculer le
décalage de la ligne de centralité, nous pouvons nous placer dans le méridien
local passant par I'astéroide et 1’étoile occultée et exprimer, dans cette direc-
tion, la longueur de I’arc # a la surface de la Terre ou du géoide de rétérence.
Soit Ap la longueur de cet arc rapportée a la surface d’altitude nulle, on a:

Ap=R0 (3.21)

ou @ peut étre calculé a ’aide de la relation trigonométrique dans le triangle
TPhP,: _

y sin z
R+h
Le terme y représente la position du point P, par rapport au point P; le long
de la direction de 'occultation et se calcule a 1’aide de 1’équation :

y’=R+ (R+h)* — 2R(R+ h) cos b (3.23)

(3.22)

sin § =
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qui apres simplifications et avoir posé ¢ = h/R, nous permet d’exprimer y
comme 'une des deux racines de 1’équation :

2 2 2
y 2 y? sin’z
Y 140 — 201 oL s
R? ‘|‘( ‘|’5) ( +5)\] R2 (1_|_€)2

En posant @ = y?/R?, les solutions réelles de cette équation sont les racines
réelles d’un polynome de degré 2 en x. Apres calcul nous obtenons ces deux
racines :

Ty = 24 2c+2cos?z+2 \/cos2 z(e2+2e + cos? z) (3.24)

Comme tous les termes de 'expression sont positifs, la plus petite des deux
racines qui est solution de notre probleme est la racine x;. Nous en déduisons
pour y:

y=Ry[e?2+2c+2cos?z—2/cos?z(e? +2e+ cos? z) (3.25)

Finalement, la déviation de la ligne de centralité est calculée dans la direction
de ’azimut du phénomene par la relation :

Ap = R arcsin <R i ; sin 2) (3.26)

Pour étudier Ap, il peut étre suffisant d’en rechercher une approximation
et simplifier 'expression précédente. Pour cela, ¢ représentant le petit para-
metre, nous pouvons développer en séries de Taylor a 'ordre 3 la racine x5 de
I’équation (3.24). Elle peut alors s’écrire sous la forme:

2

€
= O(&? 3.27
2 cos? z +0(e) ( )
d’ou nous en déduisons pour vy :
h
y = 3.28
Y= osz ( )

La déviation des lieux d’observation est alors donnée par ’expression :

Ap = R arcsin (RL—I—}L tan 2) (3.29)
L’étude numérique de cette équation en fonction de l'altitude i et de la dis-
tance zénithale z est présentée figure 3.6. Nous voyons que de maniere usuelle
les incertitudes sur la ligne de centralité peuvent étre de l'ordre de quelques ki-
lometres, et atteindre exceptionnellement 10 a 20 km, soit parce que I'altitude
est élevée, soit parce que la distance zénithale est grande. Nous remarquons
aussi que pour des altitudes inférieures a 3000 m, cette incertitude ne dépasse
pas 5 km quelques soient les distances zénithales plus petites que 60°, et qu’elle
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F1G. 3.6 - Incertitudes sur les lieux prédits d’observation des occultations dues a
la topographie terrestre. Cette incertitude représente une longueur a la
surface du géoide de référence dans la direction de ’azimut des phé-
nomenes. L'unité est le kilometre. Le graphique de gauche présente les
valeurs de cette incertitude en fonction de l'altitude du lieu d’observa-
tion et pour différentes valeurs de la distance zénithale ; celui de droite
présente cette incertitude en fonction de la distance zénithale et pour
différentes valeurs de laltitude.

ne dépasse par environ 2 km pour des altitudes inférieures a 1000 m dans les
mémes conditions de distance zénithale. En revanche, cette étude nous montre
que lorsque les distances zénithales des occultations sont plus grandes, c’est
a dire comprises entre 60° et 80° (de nombreux astéroides sont observables
pendant 1’été depuis I’hémisphere nord a ces distances zénithales), alors 1'in-
certitude sur la ligne de centralité peut devenir importante (quelques dizaines
de kilometres) et rendre tres incertaines les observations des phénomenes. Nous
en concluons que I'influence de la topographie naturelle de la Terre sur les pré-
dictions des lieux d’observation est généralement négligeable a la précision de
I’ordre de quelques kilometres. Cependant, nous gardons a l’esprit que dans
certains cas particuliers comme les altitudes élevées des lieux d’observation et
les distances zénithales importantes des corps célestes, il peut s’avérer néces-
saire de prendre en compte le relief terrestre lors de la détermination de la
bande de visibilité des occultations.

Pour prendre en compte la topographie de la Terre dans le calcul des cir-
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constances générales des occultations, nous pouvons envisager deux méthodes.
La premiere consiste a reformuler 1’équation (3.9) en choisissant pour décrire
la Terre un modele géodésique global qui traduise avec plus de précision la
topographie terrestre qu’un simple géoide de référence. Nous pouvons aussi
envisager de calculer les circonstances générales en procédant par étapes suc-
cessives. Comme nous ne connaissons pas a priort les lieux d’observations, la
premiere étape consiste a calculer la bande de visibilité a partir d’un géoide
de référence. Nous pouvons alors choisir une modélisation adéquate de la ou
les régions d’observation des occultations en utilisant des systemes de réfé-
rences géodésiques régionaux (Regional Geodetic Datum). Les circonstances
générales dans ces systemes sont ensuite calculées en procédant comme nous
Iavons décrit précédemment (c.f. §3.4) en reformulant 1’équation (3.9), ou en
utilisant les parametres de conversion existant entre les différents systemes de
références géodésiques.

3.6 Prédiction des rapprochements

Lorsqu’un observateur ne se trouvant pas dans la bande de visibilité d’'une
occultation observe le phénomene, il voit 1’astéroide passer a proximité de
I’étoile sans 'occulter. Nous parlons alors de rapprochement entre 1’étoile et
I’astéroide. De maniere générale, les rapprochements représentent tout pas-
sage apparent sur la sphere céleste d’un astéroide a proximité d’une étoile.
Leurs observations ont pour applications immédiates de fournir des mesures
astrométriques précises entre les deux corps et de permettre la surveillance de
I’environnement proche de 'astéroide [ALRT85]. C’est pourquoi il peut étre
intéressant de prédire ce genre de phénomenes pour assurer leur observation
systématique. Pour cela, la méthode de recherche systématique des occulta-
tions développée précédemment (cf. §3.2 et §3.3) peut étre appliquée a la
recherche des rapprochements en substituant la parallaxe horizontale w de
lastéroide dans ’équation (3.5) par la distance maximale de rapprochement
désirée. De plus, pour détecter tous les rapprochements observables depuis un
lieu terrestre précis et avec une distance angulaire minimale donnée, les coor-
données géocentriques des astéroides et des étoiles seront remplacées par leurs
coordonnées topocentriques dans I’équation (3.5) et suivantes.
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Chapitre 4

RECHERCHES DES
SOURCES D’ERREURS ET
AMELIORATIONS DES
PREDICTIONS

4.1 Les sources d’erreurs

Dans le chapitre précédent, nous avons exposé une méthode de recherche
systématique et de calcul des prédictions géocentriques des occultations stel-
laires, et nous avons vu quelles en étaient les limites et approximations. Nous
en avons conclu qu’a ’ordre du mas tout phénomene pouvait étre prédit. Nous
avons ensuite développé un modele de calcul des circonstances générales des
occultations en définissant les lieux sur Terre d’observabilité des phénomenes.
Nous avons alors étudié quelles en étaient les principales approximations, et
montré quelle précision nous pouvions obtenir sur la localisation des zones
d’observation. Nous avons vu que cette précision était de 'ordre de quelques
kilometres a plusieurs dizaines voir centaines de kilometres et qu’elle dépen-
dait principalement de la distance a la Terre de 'astéroide, de la parallaxe
de I’étoile, de 'altitude de 'observateur et de la distance zénithale de ’occul-
tation. Nous avons vu aussi que le choix du systeme de référence géodésique
avait son importance.

Ces estimations nous permettent de conclure que le modele de prédiction
des occultations stellaires développé précédemment assure une précision de
I’ordre de quelques kilometres sur la localisation des lieux d’observation apres
correction des approximations faites (parallaxe des étoiles et modélisation de
la Terre). Nous pouvons alors estimer la probabilité d’observer les phénomenes
prédits a environ 90%. Cependant, nous n’avons jusqu’a présent pas pris en
compte les erreurs de positions des corps célestes. Or nous avons vu chapitre 2
que ces erreurs ne sont pas toujours négligeables, et qu’elles sont comprises
entre 0.1 et 17 dans le meilleur des cas. Rapportées a la surface de la Terre
en fonction de la distance des astéroides, cela représente des incertitudes de
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quelques dizaines de kilometres & environ 725 km si I'erreur vaut 1° et que
I’astéroide est a 1 UA de la Terre. Dans la pratique, ce sont essentiellement les
erreurs sur les positions mutuelles des objets qui déterminent la précision sur
la localisation des lieux d’observations.

Il apparait évident que cette source d’erreurs sur les éphémérides des corps
célestes, et surtout sur les positions des astéroides, est la raison principale
pour laquelle les prédictions d’occultations stellaires n’ont actuellement qu’une
faible probabilité d’étre observées aux lieux prédits. De maniere courante nous
pouvons estimer cette probabilité comprise entre 20% et 40% si les erreurs de
positions sont comprises entre 0°.2 et 0".5. Dans les cas particuliers ol les posi-
tions des étoiles et des astéroides sont bien déterminées, cette probabilité peut
atteindre 50% voire 60% si les erreurs n’excedent pas 100 mas, et pres de 70%
si les erreurs sont de 1’ordre de 50 mas. Nous voyons donc que c’est en premier
lieu par une meilleure détermination des positions des corps célestes que nous
pourrons prétendre a un fort taux de réussite des observations des occulta-
tions. En second lieu, nous pourrons affiner les prédictions en les corrigeant
des effets systématiques non pris en compte par le modele, a savoir la parallaxe
des étoiles et la modélisation géodésique de la Terre décrites précédemment.
Nous serons alors en mesure de prédire avec certitude tous les phénomenes
impliquant des astéroides de taille supérieure a 1 km. Pour cela nous devons
aussi posséder des positions des corps célestes a quelques dizaines de mas pres.
Nous allons voir comment ponctuellement il est possible de tendre vers cette
précision. Nous étudierons ensuite I'influence de la réfraction astronomique sur
la prédiction des lieux d’observation des occultations et sur la réduction des
observations astrométriques. Nous verrons enfin quelles peuvent étre d’autres
sources d’amélioration des prédictions avant de confronter notre modele avec
des résultats observationnels.

4.2 Améliorations des éphémeérides des corps
célestes

4.2.1 Les catalogues d’étoiles astrométriques

La solution la plus évidente pour contribuer a I"amélioration des prédic-
tions des occultations stellaires consiste en premier lieu a utiliser des positions
des corps célestes les plus précises possible. Dans le cas des étoiles, cela signifie
que 'on doit connaitre leurs positions, leurs mouvements propres, leurs paral-
laxes trigonométriques et le cas échéant leurs vitesses radiales avec assez de
précision pour en déduire leurs positions apparentes a 1’époque d’une occul-
tation a quelques dizaines de mas pres. Actuellement, seuls deux catalogues
d’étoiles permettent une telle précision, les catalogues Hipparcos et Tycho.
Leur utilisation permet de s’affranchir presque completement des erreurs sur
les positions des étoiles et donc d’augmenter quelque peu la fiabilité des prédic-
tions. Néanmoins, sans une amélioration conjointe de la précision des positions
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des astéroides, cette solution reste insuffisante. Il ne reste plus alors que la solu-
tion d’observer le ciel pour y mesurer les positions des étoiles et des astéroides
et en déduire les corrections appropriées permettant d’améliorer la précision
de leurs éphémérides. Ainsi, nous pourrons minimiser les erreurs sur les posi-
tions relatives prédites entre les deux corps et étre en mesure de calculer avec
précision les circonstances générales des occultations.

4.2.2 Les corrections d’éphémérides a partir des ob-
servations

L’observation astronomique de la sphere céleste représente 1’unique moyen
de connaitre exactement quelles sont les positions réelles des étoiles et des
astéroides a une époque donnée. Pour cela, il est nécessaire que la qualité
des observations soit suffisante et que la matérialisation des reperes de réfé-
rence spatial et temporel dans lesquels sont exprimées les positions observées
soit le plus précis possible. En pratique, cette matérialisation combinée aux
impératifs observationnels et théoriques est loin d’étre parfaite et ne permet
pas toujours d’obtenir des positions astrométriques aussi précises que possible.
Néanmoins, I’étude des positions observées des corps célestes comparées a leurs
positions prédites permet la plupart du temps de mettre en évidence les écarts
systématiques entre leurs mouvements sur la sphere céleste et la modélisation
que l’on en a. Nous avons vu au chapitre 3 que les incertitudes sur les posi-
tions relatives entre les étoiles et les astéroides devaient étre inférieures a une
dizaine de mas pour atteindre une probabilité d’observation des occultations
d’au moins 90%. Il nous faut donc envisager de prendre en compte dans les
algorithmes de réduction des observations tous les effets de I'ordre de quelques
mas. Mais il est aussi évident que les conditions d’observations telles que la
transparence et la stabilité du ciel ne permettront pas toujours d’obtenir des
mesures a ce niveau de précision. Nous devons donc bien choisir comment in-
terpréter les résultats observationnels et comment procéder a la correction des
éphémeérides des étoiles et des astéroides pour garantir ’amélioration des pré-
dictions. Les réponses a ces questions sont importantes car elles conditionnent
la validité des corrections faites face a la réalité physique des mouvements des
corps du systeme solaire.

Choix de la nature des corrections

Pour corriger les positions des astéroides, nous pouvons envisager deux
méthodes. La premiere consiste a ajuster les éléments osculateurs des orbites
(a,e,1,w,8, ) par corrections différentielles [BC61]. Pour étre efficace, ce type
de corrections nécessite 'utilisation d’observations couvrant une étendue tem-
porelle la plus vaste possible, et dont la précision interne est déterminante
pour obtenir de bonnes corrections [Via95]. De plus il faut que les observa-
tions soient bien réparties sur ’orbite héliocentrique du corps ajusté pour que
des corrélations n’apparaissent pas entre les éléments osculateurs. Si nous in-
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troduisons en plus des corrections sur 1'orbite terrestre (positions de I’équateur
et de I’équinoxe), alors il est nécessaire que les observations soient aussi ob-
tenues en un nombre de points bien distribués le long de 'orbite de la Terre.
Dans le cas contraire, il apparait de fortes corrélations entre les 6 éléments
osculateurs ayant pour conséquence de dégrader tres rapidement l’orbite lors-
qu’on I'évalue dans le temps. En conséquence de quoi E. Bowell a montré que
la plus grande efficacité dans 1’amélioration des orbites osculatrices des as-
téroides ne pouvait étre obtenue qu’a partir d’observations réalisées lorsque
les distances géocentriques sont minimales (ce qui correspond aux oppositions
pour les astéroides de la ceinture principale) ou lorsque les élongations au Soleil
sont maximales [BMK96]. K. Muinonen et E. Bowell montrent aussi que pour
réaliser de bonnes corrections il faut prendre de nombreuses précautions pour

ne pas dégrader I'orbite [MB93].

Méme si cette méthode est une méthode de rétérence pour améliorer la
connaissance des orbites des astéroides [Hes94], elle n’est pas tres bien adaptée
au probleme de ’amélioration des prédictions d’occultations stellaires. Tout
d’abord, une occultation peut se produire dans une direction quelconque des
orbites héliocentriques des astéroides, des étoiles et de la Terre. Les circons-
tances dans lesquelles un phénomene se produit peuvent donc étre plus ou
moins favorables a 1’obtention de prédictions précises. 1l est alors nécessaire de
s’assurer systématiquement que les parties d’orbites couvertes par les corps cé-
lestes a I’époque des phénomenes sont connues avec suffisamment de précision
pour garantir une grande probabilité d’observation. Ainsi, méme s’il existe
des erreurs d’ordre séculaire et/ou périodique dans la détermination des or-
bites, nous pouvons envisager d’en modéliser les incertitudes systématiques en
réalisant des observations astrométriques a des époques proches de celle d’un
phénomene. Nous pourrons alors corriger en grande partie les erreurs commises
sur les calculs d’éphémérides en étudiant les différences en ascension droite et
en déclinaison des positions observées et prédites des astéroides. La aussi il
faut étre vigilant a 1’homogénéité des observations ainsi qu’a leur précision
interne pour ne pas introduire d’erreurs supplémentaires. Cette méthode est
en fait en tout point similaire a la méthode précédente, exception faite de la
nature des parametres a ajuster: 6 éléments osculateurs contre 2 coordonnées,
simplifiant largement 'interprétation statistique des corrections recherchées.

Dans le cas des étoiles, seules quelques observations précises suffisent. Nous
pouvons estimer que le déplacement apparent des étoiles sur la sphere céleste
est négligeable a I’échelle de temps des phénomenes et du temps nécessaire a
leur préparation pour les observer. Ainsi nous pouvons rechercher en premiere
approximation un décalage systématique constant des positions calculées des
étoiles par rapport a leurs positions observées a une époque proche de celle
d’une occultation. Une analyse statistique simple telle que la moyenne peut
alors servir a déterminer les corrections a apporter aux calculs d’éphémérides
des étoiles.
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Modélisation des O-C

Lorsque I'on observe le déplacement des astéroides sur la sphere céleste, on
se rend compte que leur mouvement apparent est principalement rectiligne ou
légerement courbe sur une échelle de temps caractéristique des mouvements
co-orbitaux des astéroides et de la Terre. C’est pourquoi nous sommes amenés
par ’étude des O—C' a ajuster des droites ou des polynémes du deuxieme ordre
pour modéliser les séries d’observations. De plus, comme nous étudions une
petite portion de 'orbite apparente, I’échantillon des observations est souvent
de petite taille (de quelques observations a quelques dizaines). Il est donc
important de bien choisir la méthode d’ajustement pour ne pas s’écarter de la
réalité du mouvement apparent des corps étudiés.

Pour modéliser les O-C', il est d’usage d’utiliser une méthode des moindres
carrés (théoreme de Gauss-Markoff) utilisant la norme euclidienne pour mini-
miser les résidus. Les principales raisons de ce choix viennent des propriétés
statistiques simples des solutions de moindres carrés, et du fait que cette mé-
thode est la meilleure (sous certaines conditions) pour déterminer si les erreurs
de mesures sont indépendantes et normalement distribuées [SB80]. Cependant
cet estimateur peut s’avérer étre peu robuste sur un échantillon réduit de me-
sures et la présence d’une seule observation atypique peut fortement influencer
I’estimation, soit parce que l’observation est erronée, soit parce que le mo-
dele est mal spécifié [Gon92]. Une alternative a ’étude des O—C' est I’analyse
en norme Ly proposée par 1. Barrodale et F.D.K. Roberts en 1974 [BR74].
Cette méthode a 'avantage d’étre robuste, et donc d’étre moins sensible aux
observations atypiques isolées. Elle a d’ailleurs été recommandée pour la ré-
duction des observations astronomiques par R.L. Branham [Bra82]. Mais cette
méthode possede I'inconvénient de ne pas estimer les erreurs sur les solutions
a la différence des moindres carrés qui fournissent les erreurs par l'intermé-
diaire des matrices de variance-covariance. Pour cela, R.L. Branham propose
d’estimer les erreurs en comparant les solutions en norme Ly et Ly (moindres
carrés) [Bra86a). Mais cette suggestion n’étant pas suffisante et un peu lourde
d’emploi, il propose une estimation des erreurs de la méthode en norme L
[Bra86b]. Cette norme et 'estimateur des erreurs qui lui est associé sont dé-
crits en annexe C.

R.L. Branham conseille alors d’utiliser de maniere complémentaire les cri-
teres Ly et Ly. On calcule les solutions de I'ajustement des O—C' par la méthode
Ly ainsi que les erreurs associées. Cette premiere solution est robuste et sert
a €liminer les observations atypiques. On procede alors a divers ajustements
par les moindres carrés, que ’on complete par une étude de la distribution des
erreurs et des valeurs singulieres de I’équation aux conditions (ou des valeurs
propres de I’équation normale). Finallement, ce n’est qu’en étudiant ’ensemble
des solutions, des erreurs correspondantes, de la distribution des erreurs et des
conditions de linéarité du systeme que I'on pourra se faire une idée précise de
la légitimité des corrections obtenues.
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4.3 Influences de la réfraction astronomique

4.3.1 Influence sur les prédictions d’occultations

Soit z, la distance zénithale observée d’une occultation depuis un point
P quelconque de la surface de la Terre (figure 4.1). Pour calculer la distance

E

‘
"o

FiG. 4.1 - Influence de la réfraction atmosphérique sur la détermina-
tion les lieux d’observation des occultations.

zénithale géométrique correspondante, c’est-a-dire la distance zénithale telle
qu’elle serait observée sans l’atmosphere, nous appliquons la correction de
réfraction qui consiste a corriger la distance zénithale observée de I’angle total
de réfraction. Soit :

Zg = 2o+ 62, (4.1)

ou 6z, représente la loi de réfraction (cf. chap. 2 §2.4.4). Rigoureusement, la
distance zénithale réelle de 'occultation en P, Z,, n’est pas égale a la distance
zénithale observée corrigée de la réfraction. La valeur de Z, differe de celle de
z, de 'angle de parallaxe p de 'objet A entre les points P et P’, I'intersection de
la verticale en P et de la direction tangente du rayon a la limite de 'atmosphere
(point T). La distance zénithale réelle de I'occultation s’écrit :

Zy =2z, 4 (62, — p) (4.2)

Pour des objets situés a de grandes distances de la Terre, cette parallaxe est tres
petite et peut étre tres souvent négligée. En revanche, pour des corps proches
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de la Terre comme les astéroides, cette parallaxe peut étre significative. Nous
pouvons la traduire par la distinction : quand les points A et E sont alignés pour
I’observateur en P, alors ils sont alignés géométriquement pour 1’observateur
en P’ situé a une altitude h en dessus de celle de P. Cette altitude se calcule a

partir du triangle OTP”’, tel que [WC66] :

ng sin z,
h = _ 1 4.3
"o [sin(zo +6z,) ] (4.3)

ou ro représente le rayon de la Terre en P et ng l'indice de réfraction en P.
Pour des distances zénithales inférieures a 60°, cette altitude h reste inférieure a
10 m et peut étre négligée. Au dela, cette altitude varie de quelques dizaines de
metre a quelques centaines de metre pour atteindre environ 1.5 km a 1’horizon
[Gre85]. La parallaxe p sur 'objet A se traduit aussi par le déplacement a la
surface de la Terre des lieux de visibilité des occultations : si P” est le lieu prédit
géométriquement alors P est le lieu d’observation de 1'occultation compte tenu
de la déviation des rayons lumineux dans I’atmosphere. S5i nous supposons que
les variations de direction de la verticale locale entre les points P et P” sont
négligeables, nous pouvons calculer la distance les séparant en écrivant :

AP = h tan z, (4.4)

Cette formulation conduit a des valeurs de AP inférieures a 20 m lorsque
les distances zénithales ne dépassent pas 60°, et jusqu’a environ 450 m pour
z, = 80°. Au regard des autres incertitudes dans les calculs des lieux de visi-
bilité des occultations, ce décalage induit par la réfraction est donc tout a fait
négligeable.

4.3.2 Influence sur la réduction des observations as-
trométriques

Lorsqu’on mesure la position d’'un corps céleste par rapport a un champ
d’étoiles donné obtenu par ’observation astronomique terrestre, les distances
zénithales de chacun des objets sont toutes indépendantes, impliquant que la
réfraction modifie différemment les directions observées de chacun d’entre eux.
Il en résulte que, mis a part toute autre forme d’erreur, les positions observées
du corps mesuré et des étoiles de référence doivent étre corrigées des effets
de la réfraction pour pouvoir étre exprimées dans un repere de la mécanique
céleste et ainsi étre comparées a des positions prédites comme c’est le cas pour
I’amélioration des éphémérides des astéroides vue précédemment. Si on pro-
cede aux mesures directes des positions des objets sur la sphere céleste, a ’aide
d’une lunette méridienne par exemple, on détermine implicitement la distance
zénithale et I’azimut des objets. Ainsi la correction des effets dis a la réfraction
s’obtient directement en appliquant aux coordonnées mesurées les expressions
présentées au chapitre 2 §2.4.4. Si par contre on procede aux mesures indirectes
des positions des corps célestes en les déterminant a partir de positions d’objets

75



connus (astrométrie différentielle), les effets dis & la réfraction interviennent
premierement dans le calcul des parametres astrométriques de la réduction du
champ observé (parametres d’orientation et facteur d’échelle du champ CCD
ou photographique), et deuxiemement pour rapporter les positions obtenues
dans un repere céleste. La réduction astrométrique d’un champ d’étoile néces-
site donc d’estimer deux fois la réfraction, dans le sens "vraie” — observée pour
calculer les parametres astrométriques, et dans le sens observée — ”vraie” pour
construire des O — C indépendants des conditions observationnelles. Dans la
pratique, nous pourrons nous abstenir de prendre en compte cette deuxieme
correction pour ne pas introduire les incertitudes supplémentaires dues a cette
deuxieme évaluation de la réfraction. Pour cela, nous calculerons directement
les coordonnées équatoriales ”vraies” des objets mesurés a partir de leurs coor-
données tangentielles (ou relatives) observées et des coordonnées équatoriales
prédites d’un ou plusieurs points de référence.

Pour prendre en compte I'influence de la réfraction dans le calcul des pa-
rametres astrométriques d’une observation, nous pouvons envisager deux mé-
thodes. La premiere consiste a corriger les coordonnées équatoriales prédites
de chaque objet puis a calculer les positions dans le repere tangent et enfin
déterminer le lien avec celui du récepteur. La deuxieme méthode considere que
par rapport a la taille de la surface observée de la sphere céleste, toutes les
positions des objets sont affectées de la méme réfraction que la position de
référence, plus ou moins la différence de réfraction entre les deux positions (la
réfraction différentielle). On calcule alors les coordonnées tangentielles direc-
tement a partir des coordonnées équatoriales prédites, puis on les corrige de la
différence de réfraction avec le point de référence avant de déterminer le lien
avec le repere du récepteur. L’avantage de cette méthode provient du fait qu’en
estimant des différences de réfraction, ou en d’autres termes ces variations lo-
cales, I’erreur commise est plus petite qu’en calculant la réfraction elle méme.
De plus, comme les écarts entre les expressions de la réfraction s’en trouvent
réduits, nous pouvons avec une certaine précision confondre totalement les lois
entre elles'. Pour étudier I'influence de la réfraction sur la réduction astro-
métrique, choisissons la loi de Laplace affectée des coefficients A et B définis
par Stone (§2.4.4). Dans la pratique, nous choisirons entre cette expression ou
celle de Yan selon que 'on estime la réfraction a partir d’une position observée
ou d’une position calculée. Pour déterminer la réfraction différentielle entre
deux distances zénithales z et z’, nous pouvons avec suffisamment de précision
développer la loi de la réfraction en série de Taylor a l'ordre 3 par rapport a
Az = z — Z'. Apres calculs et simplifications, nous obtenons :

A
AR = ——— [A, + AyAz + AsAZ? (4.5)

cos? z

!Les différences entre les expressions de Laplace/Stone et de Yan passent par exemple de
1".8 au maximum & 0".35 pour les expressions différentielles pour z < 80°, Az < 1° et pour
des conditions standard.
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ou z € [0, 7[ et avec

A = A43B tan’z
Ay = Atanz+ B(3tanz + 6tan®z)
As; = A(1+3tan?z)+ B(3+ 27tan®z 4+ 30tan® z)

ou A et B dépendent des conditions atmosphériques locales et de la longueur
d’onde du signal observé. L’étude numérique de cette expression dans des
conditions standard de température et de pression, présentée figure 4.2, nous
montre que la correction de réfraction différentielle est égale a quelques mas
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F1G. 4.2 - Réfraction différentielle calculée a partir de la loi de Laplace affectée des
coeflicients définis par Stone pour des distances mutuelles Az comprises
jusqu’a 3° et pour différentes distances zénithales.

dés que les distances mutuelles sont plus grandes que 2" et que les distances
zénithales sont supérieures a 45°. Nous voyons aussi que pour des distances
mutuelles de I'ordre de 1°, cette correction varie entre 0 et 8 pour des dis-
tances zénithales inférieures a 70°, représentant moins de 6% de 1’effet total
de la réfraction verticale. Au dela, la réfraction différentielle peut atteindre
plusieurs dizaines de seconde de degré et représenter jusqu’a 20% de la réfrac-
tion totale. Cette formulation permet de calculer la réfraction différentielle a
mieux que 1 mas jusqu’a des distances zénithales de 70° et Az = 1°, c’est-a-
dire dans tous les cas pratiques de I"astrométrie a petit champ. Dans le cas ou
la réduction porte sur des champs plus grands, jusqu’a 3° par exemple, cette
précision est conservée en ajoutant le terme d’ordre 4 du développement en
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série de Taylor, et éventuellement le terme d’ordre 5 si les distances zénithales
sont plus grandes que 60°. De méme, pour calculer la réfraction différentielle
dans le sens "vraie” — observée, ’expression de Yan pourra étre développée en
série de Taylor a ’ordre 3 ou plus, en fonction de la distance zénithale et de
la dimension du champ.

4.3.3 La réfraction chromatique

Une derniere conséquence de la réfraction sur la mesure des distances mu-
tuelles entre les corps célestes provient des variations de I'angle de réfraction
en fonction de la longueur d’onde du signal observé. Cette dépendance est
traduite dans les expressions de la réfraction par 'intermédiaire de la réfrac-
tivité de 'atmosphere et la correction de cet effet est implicitement incluse
dans le calcul de la réfraction totale. Néanmoins, il peut étre intéressant de
I’évaluer indépendamment pour étudier son influence sur les observations as-
trométriques. Si I’on ne considere que les variations de l'indice de réfraction
de Tair en fonction de la longueur d’onde, on peut exprimer les coefficients A
et B de la loi de Laplace et calculer la dispersion chromatique en fonction de
A [Kov90]. Le tableau 4.1 présente quelques valeurs pour ces parametres. On

A A B Dispersion
chromatique
(pm) (AX =0.01pm)
0.40 61745 070680 —0".112
0.45 60798 07.0675 —0".079
0.50 607.64 07.0672 —0".057
0.55 60739 07.0670 —07.043
0.60 60.20 0.0668 —0.033
0.65 60.06 07.0666 —0".026
0.70 59°.94 07.0665 —07.021
0.75 59°.85 07.0665 —07.017

TAB. 4.1 - Coefficients de la formule de Laplace en fonction de la
longueur d’onde, d’apres [Kov90].

constate que B est tres peu sensible a la longueur d’onde, et que A peut étre
représenté a l’aide d’une forme analogue a celle des variations de l'indice de
réfraction en fonction de la longueur d’onde. Ainsi on voit qu’a une distance
zénithale de 45°, I'allongement d’un point a l'infini sur ’ensemble du spectre
visible est de I'ordre de 1.5, ce qui montre I'importance de prendre en compte
cet effet dans le calcul des distances mutuelles, surtout si les deux astres ont
des spectres tres différents et que 1'observation couvre un domaine spectral
large (bande V par exemple).
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4.4 Bilan des recherches

Nous venons d’étudier, au cours de ce chapitre, les différentes sources d’er-
reurs qui rendent imprécises les prédictions des lieux d’observation des occulta-
tions stellaires. Nous avons vu que la principale source d’erreur est 'imprécision
des éphémérides des astéroides et des étoiles. Ces incertitudes sont complétées
dans une moindre mesure par les erreurs systématiques provenant du modele
de prédiction. Dans le cas de notre modele, ces erreurs viennent des approxi-
mations sur la parallaxe des étoiles et sur la modélisation de la Terre (ellipsoide
de révolution). A terme, toutes ces erreurs peuvent représenter plusieurs cen-
taines de kilometres voire plusieurs milliers. Le tableau 4.2 les présente dans
le détail. Dans certains cas favorables, les erreurs peuvent aussi n’étre que de

Sources Erreur Erreur sur la position

angulaire des lieux d’observation

Ephémérides des astéroides | 0.1 — 1.0 (1) | 150 km — 3625 km
Ephémérides des étoiles 0.1 — 0.3 )] km — 215 km
Parallaxe des étoiles 0.001 — 0.1 (1) lkm — 400 km
Ellipsoide de révolution 0.001 — 0.07 (2) lkm — 50 km
Atmosphere terrestre < 0.7 mas (2) < 0.5 km

TAB. 4.2 - Bilan des sources d’erreurs des prédictions d’occultation stellaire.
Les erreurs angulaires sont, suivant le cas: (1) erreur sur la position de
I’astéroide par rapport a la Terre (on considere que les astéroides sont
situés entre 2 UA et 5 UA de la Terre); (2) erreur sur la sphere céleste;
Les erreurs sur la position des lieux d’observation sont exprimées en km
a la surface de la Terre.

quelques kilometres et donc permettre 'observation du phénomene. C’est la
raison pour laquelle seules quelques occultations sont observées chaque année
meéme si plusieurs phénomenes sont en général observables chaque jour quelque
part sur Terre.

Pour inverser cette tendance, il suffit dans un premier temps d’observer sys-
tématiquement 1’astéroide et 1’étoile d’une occultation prédite a une époque
précédant de peu le phénomene (observations dites de derniere minute). De
nos jours, l'instrumentation optique et électronique donne aux observateurs
les moyens matériels de mesurer des positions précises a quelques dizaines de
mas. Des conditions atmosphériques de bonne qualité (seeing ~# 1") permettent
de réaliser de telles mesures [Zac96], et I'astrométrie différentielle ou les ob-
servations méridiennes nous permettent d’aboutir a de telles précisions. Il est
donc tout a fait envisageable d’améliorer par 1’observation les éphémérides des
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corps célestes jusqu’a une précision suffisante pour que la probabilité d’obser-
vation d’un phénomeéne atteigne 70% ou 80%. Cependant, pour étre réalisé cela
implique deux choses: I’existence d’un réseau d’observateurs pour assurer la
couverture géographique d’un tel projet et le choix rigoureux d’un algorithme
de réduction astrométrique pour obtenir des mesures précises.

Pour encore améliorer la précision des prédictions des occultations, nous
devons corriger les approximations du modele en introduisant la parallaxe de
I’étoile (cf. 3.5) et en modélisant la Terre par un géoide de référence incluant
les variations locales de l'altitude. Par exemple ETOPO5 de 1I’U.S. National
Geophysical Data Center fournit les altitudes des continents et des océans selon
une grille en longitude et latitude variant en fonction des régions couvertes:
une grille de 5" couvre les Etats-Unis, ’'Europe, le Japon et I’Australie; et
une grille de 1° couvre 1’Asie, I’Amérique du Sud, le nord du Canada et le
continent Africain [ETO97]. La probabilité d’observation peut alors atteindre
90% et plus si I'on considere toutes les autres erreurs jusqu’a I'ordre de 1 mas.

Enfin, amélioration de la connaissance dynamique du mouvement des as-
téroides passe aussi par la précision de certains parametres fondamentaux non
mesurés par les observations astrométriques. Ainsi, les observations photomé-
triques et spectroscopiques apportent un modele physique des corps (forme,
dimension, composition) et un modele dynamique de leur rotation permettant
de corriger des erreurs systématiques de 1’ordre de quelques mas a plusieurs
dizaines de mas comme le décalage entre le photocentre et le centre de gravité
des corps planétaires. D’autre part, les observations radar, les rencontres avec
les sondes spatiales et toutes les autres méthodes d’observation décrites au cha-
pitre 1 contribuent aussi a la précision des modeles physiques et dynamiques
en fournissant des mesures précises sur I'astéroide et sur son environnement.
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Chapitre 5

COMPARAISONS ET
RESULTATS

L’objectif est ici de confronter notre modele de prédiction des occultations
stellaires avec 'observation. Pour étre la plus large possible et bien prendre
en compte la nature variée de ces phénomenes, cette confrontation est réalisée
sur 14 occultations stellaires observées entre 1982 et 1996 et pour lesquelles
des comptes rendus d’observations ont été relevés. Nous procéderons en trois
étapes. Tout d’abord nous calculerons les prédictions des occultations a partir
des données connues a ce jour pour les astéroides et les étoiles, et nous les
comparerons aux observations. Nous étudierons en particulier les différences
entre les instants observés et prédits de disparition des étoiles, complétés par
les différences entre les distances mutuelles observées et prédites au moment
de la disparition de I’étoile. En deuxieme étape nous rechercherons des correc-
tions aux données stellaires et astéroidales. Pour cela nous rechercherons les
positions des étoiles dans le catalogue Hipparcos et rechercherons, quand elles
existent, des observations astrométriques des astéroides ou de nouveaux jeux
d’éléments osculateurs de leurs orbites. En dernier lieu nous calculerons de
nouvelles prédictions a partir de ces données plus précises et les comparerons a
nouveau aux observations. Cela nous permettra de conclure sur la validité de
notre modele de prédiction et de discuter sur les orientations futures a prendre
en ce qui concerne la prédiction et 'observation des occultations stellaires.

5.1 Recherche et prédiction des occultations

Les occultations d’étoiles par les astéroides qui servent de base a cette
étude sont tirées de comptes rendus d’observations publiés dans Occultation
NewsLetter de ’association IOTA, dans les télégrammes de ’'UAI et dans la
circulaire CQ92/2 de la Royal Astronomical Society of New Zealand (section
occultation). Les phénomenes observés sont décrits dans le tableau 5.1. La pre-
miere colonne présente la date des phénomenes ainsi que les dénominations
de 'astéroide et de 1’étoile. La deuxieme colonne fournit un code permettant
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d’identifier les observateurs et leurs lieux d’observations, détaillés par ailleurs
dans les tableaux 5.3 et 5.4. Les colonnes suivantes présentent respectivement
I’heure en Temps terrestre de la disparition observée de 1’étoile, la durée obser-
vée de 'occultation et la distance mutuelle entre les deux corps a l'instant de la
disparition de I’étoile. Ce dernier parametre n’étant quasiment jamais estimé
lors des observations d’occultations stellaires, nous utiliserons ici la distance
correspondant au rayon apparent calculé de 'astéroide.

Les prédictions de ces phénomenes obtenues a 1’aide de notre modele sont
exposées dans le tableau 5.2. Nous y présentons les instants prédits de dispa-
rition des étoiles pour les observateurs concernés (t4) ou, a défaut, les instants
des minimums de distance entre 1’étoile et 1’astéroide (t,,). La colonne dési-
gnée "durée” fournit la durée prédite des phénomenes lorsqu’ils sont détectés.
La colonne ”distance” fournit la distance entre I'astéroide et 1’étoile dans le
systeme des coordonnées relatives. Les deux dernieres colonnes présentent les
différences entre observation et prédiction en terme d’écarts sur les instants de
disparition de 1’étoile ou de minimum de distance, et en terme de différences
entre les distances mutuelles a ces dates.

Les astéroides et les étoiles impliqués dans ces phénomenes sont décrits
respectivement dans les deux tableaux 5.5. On y trouve pour les astéroides le
diametre IRAS, la magnitude visuelle, le rayon apparent, la distance géocen-
trique et la vitesse apparente géocentrique au moment du phénomene, ainsi
que le RMS ou le résidu maximum de l'orbite. En ce qui concerne les étoiles,
on y trouve leur désignation dans les catalogues PPM et SAO (et dans le ca-
talogue Hipparcos (HIP) lorsqu’elles existent) les erreurs en ascension droite
et déclinaison sur les positions PPM a 1’époque du phénomene, la magnitude
visuelle et le type spectral. Les éphémérides des astéroides sont calculées a par-
tir des éléments osculateurs de la base EMP-96 [BS95]. La théorie planétaire
utilisée est DE200; le repere de référence est le FK5.

Les différences obtenues entre observation et prédiction de ces phénomenes
sont présentées graphiquement a la figure 5.1. L’étude de ces différences montre
que globalement les erreurs de prédiction sont comprises entre 0".5 et —1" pour
ce qui est des distances mutuelles au moment des phénomeénes, et entre +07.5
pour ce qui est des instants des phénomenes (traduits en distances angulaires
en multipliant At par la vitesse apparente géocentrique des astéroides). Ces va-
leurs correspondant aux incertitudes actuelles sur la prédiction des occultations
stellaires, nous pouvons en conclure que notre modele est valable. Néanmoins,
nous pourrons nous assurer de sa précision uniquement en prédisant toutes les
occultations aux lieux d’ou elles ont été observées. Or pour l'instant seuls 3
phénomenes sur 14 le sont. Mais ces prédictions réussies ne contribuent pas
vraiment a valider notre modele car, comme nous le verrons par la suite, aussi
bien les étoiles que les astéroides impliqués dans ces phénomenes présentent
des incertitudes non négligeables. Ces 3 cas de réussite s’expliquent par le fait
que les incertitudes sur les corps célestes se sont ici compensées. L’étude des
graphiques révele aussi 4 cas pour lesquels les erreurs sont grandes. 1l s’agit
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Phénomenes Observations
obs. heure TT* durée® distance
18/04/1982 [Ar]] | t,, = 2072141.9° +20.0° - 0.60” +0.03”
(146) Lucina - PPM 129230 [Sch] | tg = 20722720.2° £ 01° | +6.0° <0.06”
22/11/1982 [Sic] | tg = 03732725.0° £ 0.2¢ | +11.3° <0.05”
(93) Minerva - PPM 92651
03/02/1983 [Ar]] | t,, = 18"25™23.2° L11.0° - 0.54” +0.13”
(19) Fortuna - PPM 117940 [Cha] |ty = 18"25™29.9 +5.3° <0.07”
11/03/1990 [DTO] | tq = 22"04™35.2° +2.4° <0.05”
(444) Gyptis - PPM 123026
13/03/1990 [Luc] |ty = 23"237™53.5° +4.5° < 0.05”
(83) Béatrix - PPM 158867
02/02/1991 [Smi] | ¢4 = 10%05™07.7° +17.2¢ <0.07”
(5) Astraea - PPM 123009
13/06/1991 [Dic] | tg = 12"34™07.3° - < 0.08”
(423) Diotima - PPM 551874
08/09/1991 [Byr] | tq = 12"527m17.2° +3.7° <0.03”
(198) Ampella - PPM 528212
10/10/1991 [Dic] | tg = 117227594 +3.9° <0.047
(18) Melpomene - PPM 527431
20/03/1992 [Smi] |ty = 18%04™37.1° +1.0° <0.07”
(48) Doris - PPM 157977
05/05/1992 [Vin] | tg = 11%21™04.2° +11.4° <0.05”
(804) Hispania - PPM 547895 | [Byr] | tq = 11%24™22.5° +7.5° < 0.05”
26/05/1995 [Aka] | tq = 19719™32.0° +0.1° +6.3° < 0.06”
(7) Iris - PPM 143744
10/12/1995 [Dem] | tq = 00%41748.3° +20.5° | < 0.06”
(85) Io - PPM 146634 [Nas] | g = 00%41752.0° +0.05¢ | 4+18.9° < 0.06”
[Mar] |ty = 00%43™56.1° +0.5¢ | +19.2° | < 0.06”
[San] | tq = 00%43™57.8% x05¢ | +18.5° | < 0.06”
[Sta] | tg = 00745™54.2% x1.0° | +8.7° < 0.06”
24/01/1996 [Tom] | tg = 16701™41.9° +2.0° <0.08”
(14) Iréne - PPM 98416 [Oht] | g = 167017427 +12.8° <0.08”

%t est I'instant du minimum de distance ; ¢4 est I'instant de disparition de 1’étoile.
bdurée représente le temps écoulé entre les 1°7 et 2°™¢ contacts.

TAB. 5.1 - Phénomenes et parametres observationnels.
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Phénomenes Prédictions Différences
heure TT durée | distance At? Ad®
18/04/1982 ty, = 20"22719.2° - 0.58” —37.3° | 40.02” +o0.03”
(146) Lucina - PPM 129230 g = 20722™53.5° | +12.7° | 0.03” —33.3° | —0.03” +o0.06”
22/11/1982 L, = 03"32710.5° - 0.85” +14.5° | —0.85” +0.05”
(93) Minerva - PPM 92651
03/02/1983 t,, = 18"25m47.9° - 0.217 —24.7° | 40.33” +0.13”
(19) Fortuna - PPM 117940 Ly, = 18726™ 0.6° - 0.17” -30.7° | —=0.17” +o0.07”
11/03/1990 Ly = 21751™09.4° - 0.69” +805.8° | —0.69” +0.05”
(444) Gyptis - PPM 123026
13/03/1990 ty, = 23M24m04.2° - 0.17” —-10.7° | —=0.17” +0.05”
(83) Béatrix - PPM 158867
02/02/1991 Ly = 10"06™51.6° - 0.20” —103.9° | —0.20” +0.07”
(5) Astraea - PPM 123009
13/06/1991 lg = 12"34™37.8° | +14.4° | 0.04” —30.5° | —0.04” +o0.08”
(423) Diotima - PPM 551874
08/09/1991 ty, = 12"5246.8° - 0.14” —29.6° | —0.14” +0.03
(198) Ampella - PPM 528212
10/10/1991 by, = 11722m57.7° - 0.13” +1.7° | =0.13” +o.04
(18) Melpomene - PPM 527431
20/03/1992 ty, = 17"5658.2° - 0.88” +458.9° | —0.88” +o0.07
(48) Doris - PPM 157977
05/05/1992 ly, = 11721m57.1° - 0.45” —52.9° | —0.45” +0.05”
(804) Hispania - PPM 547895 | t,, = 11"25™13.6° - 0.47” —51.1° | —0.47” +0.05”
26/05/1995 ty, = 19718™41.5° - 0.54” +50.5° | —0.54” +0.06”
(7) Iris - PPM 143744
10/12/1995 Ly = 00"42721.5° - 0.217 —33.2° | —0.21” +o0.06
(85) Io - PPM 146634 t,, = 00742723.9° - 0.227 —31.9° | —0.22” +o0.06”
t,, = 00744™28.5° - 0.23” —32.4° | —0.23” +0.06”
Ly = 00"44™29.2° - 0.23” —31.4° | —0.23” +o0.06”
t, = 0074622.8° - 0.15” —28.6° | —0.15” +0.06”
24/01/1996 t,, = 16"0210.5° - 0.16” —28.6° | —0.16” +o0.08”
(14) Iréne - PPM 98416 lg = 16"02™13.3° | +10.6° | 0.05” —30.6° | —0.05” +o0.08”

@At est ’écart entre les instants de disparition observés et calculés, ou a défaut 1’écart entre
les instants des minimums de distance observés et calculés. Si ’occultation n’a pas été prédite au
lieu d’observation, At est 1’écart entre I'instant milieu de ’observation et 'instant du minimum de

distance.

YL’erreur affectée & Ad est le rayon apparent a t,, de ’astéroide.

TAB. 5.2 -
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Code | Observateurs Lieux Coordonnées géographiques
r rlot & al. eudon, France = 0" .
[Ar]] | Arlot & al Meudon, F A= 0" 8™ 55.20° F
(observation astrométrique) ¢ =48° 48 18.0" N
h =162.0m
ch arlos Schnabe arcelone, Espagne = 32.
[Sch] | Carlos Schnabel Barcelone, Espag A= 0" 8™ 32.50° E
¢ =41°24 28.0" N
h =140.0 m
ic icar al. ic du midi, France = 0" .
[Sic] | Sicardy & al Pic du midi, F A= 0" 07 34.80° E
¢ =42° 56 12.0" N
h =2877.0 m
ha, habaudie & al. aussol, France = 0" .
[Cha] | Chabaudie & al C 1, F A= 0" 277" 42.40° E
¢ =43°44' 53.0" N
h =1270.0 m
[DTO] | Del Teide Observatory La Orotova, Espagne A= 1" 6™ 1.70° O
¢ =28 17 56.0" N
h =398.0 m
[Luc] | R. Di Luca Bologne, Italie A= 0" 45™ 24.48° E
¢ =44° 29" 52.8" N
h=84.0m
[Smi] | Charlie Smith Woodridge, Queensland | A = 10" 12™ 22.90° £
¢=27°38 18.7 §
h =40.0 m
[Dic] | Ross Dickie Gore, New Zealand A=11" 15" 41.41° E
¢ =46° 6 228" S
h=76.0m
[Byr| | Jeff Byron Sydney, New South Wales | A = 10" 4™ 20.30° E

¢ = 33° 46 56.0" §
h=75.0m

TAB. 5.3 - Observateurs et lieux d’observations.
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Code | Observateurs Lieux Coordonnées géographiques

[Vin] | Keith Vincent Havelock North, New Zealand | A = 11" 47™ 34.45° E
¢ =39°40" 171" §
h =40.0 m

[Aka] | Hidehiko Akazawa Okayama, Japon A= 8F54™ 50.88° E
¢ =34° 34 42.6" N
h=80m

[Oht] | Isao Ohtsuki Marumori, Japon A= 9722m 4393° E
¢ =37° 53 47.0" N
h =190.0 m

[Tom] | Hiroyuki Tomioka Hitachi, Japon A= 9" 29™ 45.40° E
¢ =36°38 220" N
h =190.0 m

[Nas] | Guy Nason Ontario, Canada A= 5F18™ 27.40° W
p=44° 1'27.0° N
h =225.0m

[Dem] | Frank Dempsey Greenwood, Canada A= 5" 16™ 18.30° W
¢ =43° 56 13.8" N
h =160.0 m

[Mar| | Tom Martinez Cleveland, Etats Unis A= 6" 18™ 23.60° W
¢=38°40" 1.8 N
h =298.0m

[San] | Robert Sandy Louisberg, Etats Unis A= 6" 18™ 47.90° W
¢ =38 38 46.0" N
h =325.0m

[Sta] | Jim Stamm Tucson, Etats Unis A= 7"23™ 51.50° W

¢ =32°25 134" N
h = 842.0 m

TAB. 5.4 - Observateurs et lieux d’observations, sute.
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astéroide 1) Vv Tapp. P Vapp. | RMS
(km) ™ (wa.) | ("/h) ™

(146) Lucina 136.8 | 12.1 | 0.057 | 1.664 | 27.45 | 1.0
(93) Minerva 145.9 | 12.0 | 0.049 | 2.051 | 34.06 | 0.9
(19) Fortuna 226.0 | 11.6 | 0.076 | 2.038 | 62.78 | 0.7
(444) Gyptis 169.9 | 13.1 | 0.046 | 2.530 | 14.75 | 1.1
(83) Béatrix 84.3 | 11.4 | 0.046 | 1.257 | 34.13 | 1.0
(5) Astraea 124.7 | 9.7 | 0.071 | 1.208 | 21.47 | 0.7
(423) Diotima 217.1 | 11.2 | 0.077 | 1.949 | 31.89 | 0.8
(198) Ampella 58.8 | 11.9 | 0.028 | 1.443 | 25.61 | -0.9
(18) Melpomene | 147.8 | 11.0 | 0.044 | 2.319 | 60.38 | 0.5
(48) Doris 2254 | 11.2 | 0.074 | 2.103 | 30.67 | -0.6
(804) Hispania | 160.6 | 12.4 | 0.054 | 2.063 | 28.05 | 1.0
(7) Iris 202.6 | 10.1 | 0.057 | 2.450 | 81.32 | 0.6
(85) Io 156.9 | 11.5 | 0.064 | 1.698 | 26.28 | 1.0
(14) Iréne 155.0 | 9.2 0.079 | 1.352 | 38.38 | 0.6
Etoile Erreurs PPM Photométrie
(époque du phénoméne)

PPM SAO HIP | Aa () Aéb () A% Sp
129230° - | 61774 | 0.125 0.126 9.39 | G5
92651 | 76017 | 16795 | 0.140 0.136 7.62 | A0
117940 - - 0.123 0.116 10.80 | F8
123026 | 96103 | 32506 | 0.054 0.063 7.88 | A0
158867 | 119415 - 0.090 0.090 10.50 | KO
123009 | 96089 | 32451 | 0.085 0.095 7.07 | B9
551874 1852 - 0.087 0.087 8.10 | A3
528212 | 161512 - 0.088 0.087 9.00 | B8
527431 | 160736 - 0.089 0.086 9.00 | F8
157977 - - 0.107 0.107 10.60 | KO
547895 | 181281 - 0.086 0.086 8.80 | Kb
143744 | 109352 - 0.093 0.103 10.70 | KO
146634 | 111235 | 16380 | 0.051 0.061 7.61 | KO
98416 | 79988 | 39985 | 0.112 0.101 7.49 |1 K5

%la magnitude V est issue du HIP ou a défaut du PPM. C’est alors
une magnitude V ou P sans distinction.
bcette étoile a une parallaxe connue et égale a 07.0432.

TAB. 5.5 - Données générales sur les astéroides et les étoiles.
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F1G. 5.1 - Différences entre observation et prédiction des occultations (cf. tableaux
5.1 et 5.2) exprimées en terme de différences sur les instants des phéno-
menes (At = Al x vy, ), et de différences entre les distances mutuelles
au moment des phénomenes (Ad). num. est le numéro d’ordre des ob-
servations. Les numéros entre parentheses désignent les astéroides.

des phénomenes impliquant (444) Gyptis, (48) Doris et (7) Iris pour lesquels
les écarts sur les instants des phénomenes sont respectivement 3.3, 3".9 et 1.1.
Ces écarts importants traduisent certainement, a 'instar des cas précédents,
le cumul des incertitudes sur les positions des étoiles et des astéroides qui, ici,
tend a augmenter les incertitudes sur les positions relatives.

5.2 Améliorations et nouvelles comparaisons
aux observations

5.2.1 Cas des étoiles

Parmi les 14 étoiles des phénomenes étudiés, 6 sont répertoriées dans le
catalogue Hipparcos. Cela implique que les données concernant ces 6 étoiles
sont précises a l'ordre de 0.6 mas en position a I’époque J1991.25, et a 'ordre de
0.25 mas/an en mouvement propre [Hip96]. On dispose de plus de la parallaxe
et de la vitesse radiale des étoiles. Nous sommes donc en mesure de calculer
les éphémérides de ces astres avec une précision de l'ordre de quelques mas.
Le tableau 5.6 présente les corrections que cela impose sur les données du
PPM en terme de différences de positions a 1’époque J2000, de différences de
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mouvements propres et de différences de parallaxes. Ne pouvant disposer de

Etoile HIP - PPM
Aa Ad AT Aps AT
PPM | HIP ) ) (mas/an) | (mas/an) | (mas)
129230 | 61774 | -0.300 | -0.18 -6.5 1.3 -29.7
92651 | 16795 | -0.315 | -0.31 -0.7 -6.6 9.1
123026 | 32506 | -0.120 | 0.42 -5.4 2.6 4.7
123009 | 32451 | 0.060 | -0.32 3.3 -9.2 3.3
146634 | 16380 | 0.195 | 0.06 0.1 -0.9 2.9
98416 | 39985 | 0.615 | 0.42 6.4 1.6 2.5

TAB. 5.6 - Différences entre les données Hipparcos et PPM pour les
coordonnées équatoriales a 1’époque J2000, les mouve-
ments propres p, et us, et la parallaxe 7 des étoiles.

données plus précises pour les autres étoiles, nous ne travaillerons désormais
que sur ces 6 phénomenes.

5.2.2 Cas des astéroides

Pour rechercher des observations astrométriques des astéroides en vue d’amé-
liorer leurs éphémeérides, nous nous sommes adressés au Minor Planet Center
(MPC), qui collecte, controle et diffuse les observations astrométriques des
astéroides et des cometes sous la forme de circulaires mensuelles (Minor Pla-
net Circulars) ou électroniques (Minor Planet Electronic Circulars) [MPC97].
Cela nous a permis de trouver des observations a des époques proches de celles
des phénomenes pour les 6 astéroides concernés. Pour la plupart de ces asté-
roides, nous pouvons aussi disposer de longues périodes d’observations pouvant
remonter au XIX®. Dans la mesure du possible nous choisirons d’étudier les ob-
servations réalisées dans le mois ou les mois précédents de peu les phénomenes.
Toutes les corrections sur les coordonnées des astéroides seront exprimées dans
le repere équatorial géocentrique astrométrique a 1I’époque J2000.

(146) Lucina Nous disposons pour cet astéroide de 4 positions mesurées
entre 3" et 4" du matin le 15 avril 1982, soit 3 jours avant I'occultation. L’étude
de ces 4 mesures a 'aide des normes L et L, nous fournit les corrections
sulvantes sur les coordonnées de ’astéroide:
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Li: Aa = 0.093 =+ 0.429

A = —0.560 =+ 0.257
Ly Aa = 0275 +£07.170
As = —0.592 +07.131

Si nous appliquons aux éphémérides de 'astéroide les corrections obtenues
avec la norme L5, et si nous utilisons les coordonnées HIP de I'étoile, une
nouvelle prédiction des circonstances de 1'occultation montre que la ligne de
centralité est décalée de plusieurs centaines de kilometres vers le sud. Les
minimums de distance relative et les instants de ces minimums calculés pour
les observateurs [Arl] et [Sch] sont alors respectivement 1°.44 et 0°.89, —91%6
et —93°9. Ces corrections ne sont donc pas valables puisque nous devrions
retrouver des valeurs proches de la premiere prédiction. Par contre, en tenant
compte des marges d’erreurs nous pouvons trouver un jeu de corrections qui
permette de prédire le phénomene dans les circonstances dans lesquelles il
a été observé. Néanmoins, ne disposant que de ces 4 mesures a 1’époque du
phénomene - les autres observations sont antérieures a décembre 1980 - nous
ne pouvons pas choisir a priori un des jeux de correction. Cela signifie que
nous n’aurions pas pu prédire cette occultation de maniere satisfaisante.

(93) Minerva Nous trouvons pour cet astéroide 7 observations réalisées les
11 octobre 1982 et 16 novembre 1982. Leur étude statistique a 1’aide des normes
L1 et Ly fournit les corrections suivantes pour les coordonnées de 'astéroide :

Li: Aa = —0.171 =+ 07.850
A = 0250 + 07335
Ly Aa = —0.163 +0.193
A6 = 0226 =+ 0.096

I’application de ces corrections aux éphémérides de 'astéroide et 1'utilisation
des coordonnées HIP de I’étoile nous conduisent alors a une prédiction pour
'observateur [Sic] de 1'ordre de 0°.28 pour le minimum de distance entre les
deux corps, et At = 2°.2 pour I'instant de ce minimum par rapport a ’observa-
tion. Cette nouvelle prédiction est plus proche de la réalité que la précédente,
mais 1’écart en minimum de distance par rapport a l’observation reste grand.
De méme que pour (146) Lucina, nous pouvons trouver un autre jeu de correc-
tion en prenant en compte les marges d’erreurs et retrouver ainsi les circons-
tances de cette occultation. Encore une fois, il aurait été difficile de prédire
avec certitude ce phénomene.

(444) Gyptis 1l existe pour cet astéroide 16 observations réparties entre
aott 1988 et décembre 1989, puis 2 observations en avril 1991. L’étude visuelle
des O—-C obtenus a partir de ces 18 observations suggere tres fortement une
déviation linéaire dans le temps des coordonnées équatoriales de 1’astéroide a
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cette époque. En ajustant a l'aide de la norme L; un polynéme de degré 1 en
fonction du temps sur les O-C' des 16 premieres observations, nous trouvons
comme corrections sur les éphémeérides :

Li: Aa = 0.2925-3.2110"T (£0.6125; £2".6107%)
A§ = 01564 — 09710727 (£07.9837; £4".21073)

avecT' = JD—2447633.0. Le calcul de ces corrections a I’époque du phénomene
fournit: Aa = —0.762 +0".613, Aé = 0.476 +0.984. Si nous appliquons ces
corrections aux coordonnées de ’astéroide et si nous utilisons les coordonnées
HIP de I’étoile, nous sommes en mesure de prédire 'occultation pour 1’obser-
vateur [DTO], en trouvant un minimum de distance égale a 0".04 et 'instant de
disparition de I’étoile a 21" 52™ 3154 soit 723°.8 avant la disparition observée.
La durée prédite du phénomene est 11.3 s. Bien que les lieux d’observation
de l'occultation soient correctement prédits, ’erreur sur l'instant de dispari-
tion de I’étoile est importante. Exprimée en distance angulaire, elle correspond
approximativement & 3. Cette erreur suggere soit une erreur de datation de
I’observation - nous ne pouvons pas vérifier - soit une erreur sur un ou plu-
sieurs parametres de l'orbite osculatrice de I'astéroide, notamment parmi ceux
qui définissent la vitesse de 'astéroide (la durée prédite du phénomene est
4.7x plus grande que celle observée). Cette hypothese pourra étre confirmée en
étudiant I'influence des O—C sur la détermination des éléments osculateurs.

(5) Astraea Nous disposons pour cet astéroide de 2 observations les 11
et 30 janvier 1991, soit quelques jours avant 'occultation. L’étude a l'aide
de la norme L; des O-C' correspondant fournit comme corrections sur les
coordonnées de 'astéroide :

Li: Aa = —0.280 =+ 0.048
A = 0050 + 07270

En utilisant ces valeurs et les données HIP de I’étoile, nous prédisons le phéno-
meéne pour l'observateur [Smi], avec 0.04 de distance minimum entre les deux
corps, et —12°5 de différence sur I'instant de disparition de I’étoile. Il est a noter
que la seule utilisation des données HIP permet aussi de prédire 'occultation,
mais avec des erreurs plus importantes. Cela signifie que les éphémérides de
cet astéroide sont bien calculées en déclinaison (O—-C' de l'ordre de quelques
dizaines de mas), mais que par contre des incertitudes importantes existent
sur 1’ascension droite du corps. L’occultation est cependant bien prédite.

(85) Io  Nous avons trouvé pour cet astéroide 32 observations astrométriques
réparties entre le 11 novembre et le 9 décembre 1995. 1’étude statistique en
normes L4 et Ly des O—C correspondant nous permet d’estimer les corrections
sur les coordonnées de I’astéroide tel que:
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Li: Aa = —0.246 4 0.191

AS = 0.170 +0.207
Ly Aa = —0"256 =+ 07.038
As = 0.173 +07.041

L’application de ces corrections et 'utilisation des données HIP ne permettent
pas de prédire I'observation de I'occultation pour les observateurs [Dem], [Nas],
[Mar], [San] et [Sta] tel que cela s’est produit. Nous trouvons pour chacun
d’entre eux un minimum de distance entre les corps célestes compris entre
0".44 et 0°.51, et des différences sur l'instant du phénomeéne comprises entre
—50° et —60°. Une nouvelle fois, en prenant en compte les marges d’erreurs,
il est possible de trouver une solution proche de l’observation, comme par
exemple en considérant les corrections: Aa = —0.055, A§ = 0.132. Dans
ce cas, nous trouvons des distances mutuelles comprises entre 0.00 et 0°.07,
prédisant I’observation de 'occultation pour 4 des 5 lieux d’ou il a été observé.
Les erreurs temporelles correspondantes sont de l'ordre de —20° a —30° par
rapport a l'observation.

(14) Iréne Nous disposons pour cet astéroide de 13 observations comprises
entre le 6 et le 24 janvier 1996. [.’analyse statistique de ces observations nous
fournit pour les deux normes les corrections suivantes :

Li: Aa = 0.099 +£0.337
A§ = 0.080 +£0.207

Ly Aa = 0.065 =+ 0.063
A§ = 0.088 £0.035

Ces corrections appliquées aux éphémérides de 1’astéroide et combinées aux
données HIP de 1’étoile conduisent a prédire 'occultation pour les 2 observa-
teurs [Tom] et [Oht]. Les minimums de distance trouvés sont respectivement
0°.04 et 0°.07, et les différences entre les instants de disparition de 1’étoile sont
de I'ordre de quelques secondes (a partir des corrections obtenues avec la norme
L1). On remarque cependant que la durée du phénomene en chaque lieu n’est
pas tres bien prédite (Adurée = —10° et +5°). De méme, le temps écoulé
entre les instants de disparition de ’étoile pour [Tom] et pour [Oht] passe de
0%8 (observation) a 10%2 (prédiction). Cela signifie que la géométrie réelle du
phénomene n’est pas tout a fait celle prédite. En revanche, la réussite de la
prédiction implique que les erreurs commises sur les positions de I’étoile est de
’astéroide sont inférieures au rayon apparent de ’astéroide , soit 80 mas.

5.2.3 Conclusion

Le tableau 5.7 résume les résultats précédents. Nous voyons que dans trois
cas de figure les corrections apportées au modele ont permis la prédiction des
occultations de maniere satisfaisante (figures 5.2, 5.3, 5.4). Dans les trois

92



Phénomenes Prédictions Différences
heure TT durée | distance At? Ad®
18/04/1982 ty, = 20723m54.1° - 1.44” —-91.6° | —1.44” +o0.03
(146) Lucina - PPM 129230 | ¢,, = 20723™54.1° - 0.89” —93.9° | —0.89” +0.06”
22/11/1982 t, = 03"32727.2° - 0.28” —2.2% | —=0.28” +o0.05”
(93) Minerva - PPM 92651
11/03/1990 tg = 21"52m31.4° | +11.3° | 0.04” +723.8° | —=0.04” +o0.05
(444) Gyptis - PPM 123026
02/02/1991 tg = 10%05™20.2° | +11.5° | 0.04” —12.5° | =0.04” +o0.07
(5) Astraea - PPM 123009
10/12/1995 ty = 007427m42.4° - 0.50” —54.1° | —0.50” +0.06”
(85) Io - PPM 146634 ty, = 007427m44.7° - 0.51” —52.7° | —=0.51” +0.06”
ty = 00744495 - 0.51” —63.4° | —=0.51” +0.06”
Ly = 00744™50.1° - 0.51” —52.3° | —=0.51” +0.06”
t = 00"46™43.9° - 0.44” | —49.7% | —0.44” +0.06”
24/01/1996 tg = 16"01™40.2° | +12.0° | 0.04” 1.7% —0.04” +o.08”
(14) Iréne - PPM 98416 ty = 16"01™50.4° | +7.9° 0.07” =7.7 | —=0.07" +o0.08”

2 At est ’écart entre les instants de disparition observés et calculés, ou a défaut 1’écart entre
les instants des minimums de distance observés et calculés. Si ’occultation n’a pas été prédite au
lieu d’observation, At est 1’écart entre I'instant milieu de ’observation et I'instant du minimum de

distance.

PL’erreur affectée & Ad est le rayon apparent de I'astéroide a I’époque .

TAB. 5.7 - Nouvelles prédictions et différences.

autres cas, nous n’avons pas pu prédire les phénomenes pour les observateurs
en question, mais nous avons vu qu’a chaque fois I’'observation des phénomenes
se produisait dans les marges d’erreurs des prédictions. Ces résultats mettent
en évidence I'importance de disposer de corrections astrométriques précises
pour pouvoir étre sir des nouvelles prédictions. D’autre part, il faut que ces
observations soient réparties sur les quelques jours voire les quelques semaines
précédant de peu ’époque des phénomenes (observations dites de derniére mi-
nute). Dans le cas contraire, une approche différente de ’étude des O-C' doit
étre envisagée pour pouvoir prendre en compte toute forme de déviation systé-
matique (dérive séculaire ou périodique) inhérente a ce type d’étude lorsqu’elle
est réalisée sur de longues périodes de temps. Cela souleve aussi le probleme
de l'interprétation des vieilles observations par rapport aux calculs modernes
quant a la nature des échelles de temps et des systemes de références utili-
sés lors de leur réduction. Enfin, 'estimation des erreurs observationnelles et
de réduction des observations apporteraient leur contribution en facilitant ou
indiquant le choix des corrections a apporter aux éphémérides.
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Fig. 5.2 -

Occ. PPM123026 / 444 Gyptis

11-3—1990
21h 31™ 185 — 21" 59™ 6% ; inter. = +20.10 sec.
Am = +54 ; Max. dur. = +22.6sec.

Occ. HIP32506 / 444 Gyptis

11-3—1990
21P 32™ 36%5 — 22" 0™ 53% . inter. = +20.19 sec.
Am = +54 ; Max. dur. = +22.6sec.
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FiG. 5.3 -

Occ. PPM123009 / 5 Astraea
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2—2—1991
ol 56™ 475 — 10" 20™ 21° : inter. = +20.19 sec.
Am = +3.2 ; Max. dur. = +23.8sec.

Occ. HIP32451 / 5 Astraea

2—2—1991
ol 54™ 465 — 10" 19™ 21° : inter. = +20.19 sec.
Am = +3.2 ; Max. dur. = +23.8sec.
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FiG. 5.4 -

Occ. PPM98416 / 14 Irene

24—1—1996
15" 54™ 285 — 16" 13™ 54° . inter. = +20.10 sec.
Am = +0.9 ; Max. dur. = +14.8sec.

Occ. HIP39985 / 14 Irene

24—1—1996
151 54™ 0% — 16" 13™ 31° : inter. = +20.19 sec.
Am = +0.9 ; Max. dur.

= +14 8sec.
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CONCLUSION

Au cours de cette étude nous avons présenté une méthode de recherche et
de calcul des occultations d’étoiles par les astéroides, et nous avons exposé
un nouveau modele de calcul des circonstances générales relatives a ces phé-
nomenes. Nous avons montré qu’a l'ordre de quelques milliemes de seconde
d’arc nous pouvions prédire tout phénomene, et sous quelles conditions la pro-
babilité d’observer une occultation est supérieure a 90%. L’étude des sources
d’erreurs nous a révélé que la cause principale d’incertitude pour les prédic-
tions est I'imprécision des calculs d’éphémérides des étoiles et des astéroides.
Nous avons également vu l'importance de disposer d’un modele géodésique
précis de la Terre pour garantir ces prédictions. Enfin, nous avons montré que
I’influence de ’atmosphere terrestre sur le calcul des lieux de visibilité des oc-
cultations était négligeable. La comparaison entre prédictions et observations
a mis en évidence que, pour améliorer les prédictions, des données astromé-
triques précises et réparties dans le temps s’averent indispensables. A défaut,
nous avons constaté que le choix d’une nouvelle prédiction n’est pas possible
a priori, mais que l’étude des marges d’erreurs de ces prédictions permet de
définir les lieux probables d’observation des occultations. Cette comparaison a
aussi révélé l'intérét que présentent les données Hipparcos dans la prédiction
des phénomenes célestes. Combinées aux observations astrométriques des as-
téroides diffusées par le MPC, elles nous ont permis de prédire 3 occultations
sur 6 étudiées en particulier.

Une amélioration des résultats obtenus passe maintenant par I’étude d’al-
gorithmes plus précis de calcul d’éphémérides des astéroides. En particulier,
une estimation plus rigoureuse des erreurs dues a 'intégration numérique peut
étre envisagée. Les perturbations mutuelles entre astéroides devront étre prises
en compte, et 1'utilisation des nouvelles échelles de temps et de systemes de
référence étre étudiée. Le modele de prédiction des circonstances générales des
occultations pourra étre étendu en tenant compte des parametres physiques
des astéroides. Il sera alors intéressant de développer la réduction des appli-
cations liées a I'observation des occultations stellaires, et de reconstituer ainsi
la géométrie des phénomenes. Ceci permettra d’estimer la distance a la Terre
des astéroides et conduira a fournir des mesures précises de leurs positions
et de leurs vitesses dans le systeme solaire. La confrontation de ces mesures
astrométriques avec les solutions du mouvement des petites planetes ou les

\

positions cataloguées des étoiles permettra de contribuer a mieux connaitre
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les orbites des astéroides ou a corriger, pour les étoiles, les positions des cata-
logues. Pour atteindre cet objectif, il apparait nécessaire d’inclure de maniere
plus rigoureuse les liens entre systemes de références terrestres et célestes lors
de la réduction des observations astrométriques. Aussi, le développement de
nouveaux protocoles de réduction de ces observations contribuerait a ’amélio-
ration de la précision des données observationnelles.
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Sigles et Acronymes

ACRS
BRS
DExxx
EAON
EMP-96
FK5
HIP
ICRS
IERS
ILOC
I0TA
ITRF
IRAS
JPL
LExxx
MPC
PPM
RMS
SAO
UAI
VSOPxx

Astrographic Catalogue Reference Stars.
Barycentric Reference System.

Solutions du mouvement des planetes du JPL.
European Asteroidal Occultation Network.
Ephemeride of Minor Planets, 1996.
Fundamental Katalog 5.

Hipparcos star catalog.

International Celestial Reference System.
International Earth Rotation Service.
International Lunar Occultation Centre.
International Occultation Timing Association.
International Terrestrial Reference Frame.
Infrared Astronomical Satellite.

Jet Propulsion Laboratory.

Solutions du mouvement de la Lune du JPL.
Minor Planet Center.

Position and Proper Motion.

Root Mean Square.

Smithsonian Astrophysical Observatory star catalog.
Union Astronomique Internationale.

Solutions du mouvement des planetes du Bureau des longitudes.
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Annexe A

Algorithme de Borkowski

Les coordonnées cartésiennes géocentriques d’un point quelconque de 1’el-
lipsoide de référence terrestre s’expriment en fonction des coordonnées géodé-
siques (A, ¢, h) a l’aide des relations suivantes :

z, = (Ngy+h) cosgcosA
Yo = (Nyp+h) cos¢sinA (A.1)
zo = (Ny(1 — €*)+h) sing

ou e est 'excentricité de 'ellipsoide

a* — b
et = ——=f(2-F) (A.2)
a
avec a le rayon équatorial de la Terre, b le rayon polaire, f le coefficient d’apla-
tissement et Ny est le rayon de courbure de 'ellipsoide dans le méridien local,
défini par:

Ny=——9% (A.3)

Le passage inverse des coordonnées géocentriques aux coordonnées géodé-
siques se fait d’une maniere précise en appliquant I’algorithme de Borkowski.
Nous ne rappellons ici que les relations majeures de cet algorithme, sans ren-
trer dans les détails de la méthode. Un point de vue plus complet pourra étre
obtenu en consultant [Bor89]. Les coordonnées géodésiques d’un point quel-
conque de 'ellipsoide s’expriment en fonction des coordonnées géocentriques
(2o, Yo, 2o) au moyen des relations:

A = arctan 22
T,
a(l—1t?) (A.4)
= tan — 7
0] arctan ——-
h = (r—at) cos¢+ (z—0b) sing

ou les quantités r et ¢ sont données par les relations:

ro= ety
F—vdG

NQ|m|Q

t = /G?+
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avec

bZ — (a* — b?)
ar
bZ + (a* — b*)

ar

m
I

= %Eﬁ:

2 (E* — F?)

= P°+Q’

(VD = Q)5 = (VD + Q)3
G = 5 (VEFU+E)

Pour des distances au centre de la Terre inférieures a 45 km (D < 0), il est
recommandé d’utiliser ’expression équivalente pour v:

S O
I

<
I

1
v =2v—P cos Aw @wnnOﬂ%d

Pour que cet algorithme puisse étre étendu aux latitudes négatives (z, < 0)
la valeur de b est remplacée par sgn(z,) b.
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Annexe B

Les échelles de temps

Le temps est, et a toujours été, une donnée essentielle de I"astronomie car
il est un parametre incontournable de toute observation et de toute étude des
corps célestes. Or de nos jours, sa définition et sa réalisation posent encore des
difficultés. Ce n’est que depuis une cinquantaine d’années que les physiciens
et les astronomes mesurent le temps avec précision et qu’ils ont développé
diverses échelles de temps utilisées simultanément. Jusque dans les années
1950, la rotation diurne de la Terre autour de son axe semblait suffisamment
uniforme pour qu’on ne définisse pas d’autres systemes métrologiques. L.’unique
échelle de temps était alors le Temps universel, abrégé UT ou TU. En 1952,
les astronomes mirent en évidence diverses irrégularités dans la rotation de
la Terre et introduisirent alors, pour le calcul des éphémérides des corps du
systeme solaire, une nouvelle échelle basée sur la théorie du mouvement de la
Terre autour du Soleil de Newcomb, le Temps des éphémeérides, abrégé TE ou
ET. C’est alors que les progres technologiques permirent en juin 1955 a L. Essen
et J.V.L. Parry du National Physical Laboratory (NPL, Grande Bretagne) de
réaliser, sur une idée originale de Rabi!, le premier étalon de fréquence au
césium digne de ce nom et d’une précision remarquable (quelques 107'°). Ces
progres conduisirent, en 1967, les membres de la treizieme conférence générale
des poids et mesures a adopter une nouvelle définition de la seconde du Systeme
International d’Unités:

La seconde est la durée de 9192631 770 périodes de la radiation corres-
pondant a la transition entre les deux niveaur hyperfins de U'état fonda-
mental de 'atome de césium 133.

On proposa alors en 1970 la construction d’une échelle de temps basée sur 1’ob-
servation continue et simultanée d’un certain nombre d’étalons de fréquence.
Finalement, en octobre 1971, la quatorzieme conférence générale des poids et
mesures définit la référence temporelle, le temps atomique international, en ces

1Rabi suggéra en janvier 1945 d’utiliser les résonances atomiques pour mesurer le temps
au cours d’une lecture de I’American Physical Society.
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termes:

Le Temps atomique international est la coordonnée de repérage temporel
établie par le Bureau International de ’Heure sur la base des indications
d’horloges atomiques fonctionnant dans divers établissements conformé-
ment a la définition de la seconde, unité de temps du Systeme Interna-
tional d’Unités.

Pour construire un systeme temporel, on doit définir deux quantités: une unité
(la seconde, le jour, ...) et une époque d’origine. D’une maniere générale, on
distingue quatre systemes majeurs de matérialisation du temps accessibles aux
observations astronomiques et a la conception théorique du mouvement des
corps célestes:

le temps atomique, dont 1'unité de durée correspond a un nombre fini de
transitions atomiques d’un isotope choisi;

le temps universel, dont I'unité de durée est représentée par le jour solaire
défini le plus uniformément possible ;

le temps sidéral, dont I'unité de durée est basée sur la période de rotation
de la Terre par rapport a un point fixe relativement aux étoiles ;

le temps dynamique, dont 1'unité de durée est donnée par le mouvement
orbital de la Terre, de la Lune et des planetes.

Depuis son assemblée générale de Buenos Aires en 1991, 'UAI a redéfini les
échelles de temps sur de nouvelles bases issues de la théorie de la relativité
générale. Le temps newtonien se voit alors substitué par les notions de temps-
coordonnée et temps propre, sous une forme que ’on peut ainsi exprimer :

A tout systeme de masses dans ["univers peut étre associ€ un systéme de
coordonnées spatio-temporelles centré au barycentre des masses considé-
rées et ne présentant pas de rotations globales par rapport aux galaxies
lointaines. La coordonnée du genre temps de ce systeme est le temps-
coordonnée correspondant (TC-), ou le tiret figure a la place d’une lettre
caracterisant le systeme considére.

Les principales de ces nouvelles échelles de temps sont le temps-coordonnée
barycentrique (TCB) 1ié au barycentre du systeme solaire, le temps-coordonnée
géocentrique (TCG) lié au barycentre de la Terre, et le temps-coordonnée topo-
centrique (TCT) 1ié aux systemes de référence topocentriques (TRS). L’aspect
théorique de ces échelles de temps pourra étre étudié en consultant [SF92],
[Gui9l], [Bru9l]. Les différences entre les principales échelles de temps sont
présentées a la figure B.1. Elles couvrent la période 1950 a 2050. Les termes
périodiques des échelles TCB et TDB sont amplifiés 100 fois pour les rendre
visibles. L’échelle de temps de référence est le TAIL
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Fi1G. B.1 - Différences entre les échelles de temps TT, TCG, TDB, TCB,
UTC, UT1 et I’échelle TAIL. La figure en haut & droite présente
en détail 'intersection des échelles TT, TCG, TDB et TCB. Les
termes périodiques de TDB et TCB sont amplifiés 100x pour le

tracé dans les deux figures. La figure en bas a droite montre en

détail les échelles UT1 et UTC.
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Annexe C

La norme L1

Définition

Soit d de dimension m le vecteur de 'ensemble des observations servant de
base a I’étude. La modélisation des résultats d’observations est un probleme
pouvant s’écrire sous la forme:

Az=d (C.1)

ou A la matrice des équations aux conditions est de dimension m x n (m > n)
et ou x est le vecteur des solutions recherchées de dimension n. A cause des
erreurs systématiques et aléatoires inhérentes aux observations, ce systeme
d’équation n’est pas consistant et aucun vecteur x peut satisfaire toutes les
équations. En pratique, on recherche alors le vecteur r, de dimension m, qui
minimise les résidus tel que:

r=A.-xz—d (C.2)
Le critere L, consiste alors a minimiser les normes L, € IR™ des résidus:
[r[l, = [[A.z — d|| = min

pour lesquelles, si p = 1, le vecteur norme [L; minimise la somme des valeurs
absolues des écarts a la solution:

min AMU |A.x — &_v (C.3)
Pour calculer les solutions de ce critere il existe de nombreux algorithmes parmi
lesquels un des plus performant est celui de 1. Barrodale et F.D.K. Roberts
(1974) [Bra86b], connu aussi sous le nom de méthode du simplexe.

Estimation des erreurs

Cet estimateur L; possede I'avantage d’étre robuste mais a l'inconvénient
de ne pas fournir facilement une estimation des erreurs faites sur les inconnues
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du modele. C’est F.Y. Edgeworth [Edg88] qui a résolu le probleme en montrant
que la loi de distribution des erreurs pour une variable z correspondant aux
solutions de l’estimateur L; prend la forme:

f(z) = W\N exp (C.A4)
ou h est le module de la précision. R.L.. Branham propose alors différents
algorithmes pour estimer les erreurs du critere L; [Bra86b], parmi lesquels
on trouve une méthode basée sur des considérations similaires aux moindres
carrés, et utilisant comme mesure de la dispersion la déviation moyenne absolue
des résidus:

J

e = EEUWU (AT A)7t AT (C.5)

=1
ou MAD (mean absolute deviation) est donné par la relation :
il

MAD =Y
=1

m— 1

Un des seuls inconvénients de cet estimateur des erreurs est qu’il est sen-
sible aux observations atypiques. Mais ceci est une conséquence inséparable
de l'utilisation d’une mesure de dispersion : les résidus importants augmentent
la dispersion. Il s’ensuit que malgré la robustesse du critere Ly, il est néces-
saire de sélectionner les résidus pour obtenir une estimation des erreurs. A
titre d’exemple, R.L. Branham a utilisé cette méthode pour améliorer 'or-
bite de la cométe Wilson-Hubbard [Bra86b]. Les erreurs sur les corrections
de 6 parametres orbitaux sont présentées dans le tableau C.1. Les corrections
de l'orientation de 'orbite Av,, Ay, et A, correspondent a 3 rotations se-
lon les axes (x, y, z) du repere équatorial. AT représente une correction sur
I’époque de passage au périhélie et Ag/q est celle sur la distance du périhélie.
Ae représente la correction sur 'excentricité de l'orbite. Cette étude permet de
comparer les erreurs obtenues sur chaque parametre a partir de 'estimateur de
la norme L et de celui des moindres carrés. Les erreurs obtenues en utilisant
une méthode de Monte Carlo sont aussi présentées a titre de comparaison avec
les résultats obtenus par ’estimateur L. L’échantillon utilisé pour cet ajuste-
ment est composé de 84 observations de la comete dont 3 ont été éliminées a
partir de la mesure de leurs déviations moyennes absolues (MAD). Il ressort de
cette étude que les corrections faites a partir de ’estimateur L, ont des erreurs
toujours plus grandes que celles des moindres carrés. Cela provient de la loi de
distribution (C.4) qui croit depuis zéro plus lentement que la loi normale des
moindres carrés (méme pour des mesures de dispersion h identiques). C’est
de la que provient la robustesse du critere L : un résidu important, rejeté par
Iestimateur des moindres carrés, est considéré comme normal (ou presque) par
la loi de distribution (C.4) associée a la norme L;.
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Critere L; Monte Carlo Moindres carrés

A, 0.00738 0.01468 0.00146
A, 0.00456 0.00986 0.00084
A, 0.00842 0.01895 0.00155
AT 0.00262 0.00569 0.00049
Ag/q  0.00169 0.00374 0.00032
Ae  1.653107°  3.454 1075 0.336 10~
MAD  1.027 1.027 -
o(1) - - 1.412

TAB. C.1 - Exemple d’erreurs obtenues a I'issu d’un ajustement
de lorbite de la cométe Wilson-Hubbard réalisé par
R.L. Branham [Bra86b]. Les variables angulaires sont
en degré, AT est exprimé en jour, MAD et o(1) sont
en seconde de degré.
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