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ma demeure voûtée d’angoisse !
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que je me plie à cette tradition dictée par l’usage et la raison. Je remercie donc infiniment
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Résumé

Un système multiple est un ensemble de petits corps du Système solaire en interaction
gravitationnelle et orbitant autour de leur barycentre, lui-même en révolution autour du
Soleil. L’observation astrométrique de ces systèmes permet d’avoir accès à des paramètres
physiques plus difficilement accessibles par d’autres techniques, en premier lieu la masse
des composantes du système. Pour déduire des observations la valeur de ces paramètres,
nous avons créé un modèle numérique à N-corps . Notre modèle intègre les équations varia-
tionnelles associées aux mouvements orbitaux pour permettre un ajustement du modèle
par la méthode des moindres carrés.

Notre modèle a par la suite été appliqué au système de Pluton, le système multiple
pour lequel on dispose de la plus longue période d’observations. Ce système s’apparente
aussi bien aux systèmes planétaires classiques, Pluton étant un objet en équilibre hydro-
statique et Nix, Hydra et S2011(134340)1 ayant des masses négligeables face à lui, qu’à
un système de petits corps, le principal satellite du système, Charon, étant suffisamment
massif pour faire de Pluton/Charon un objet binaire.

De manière à modéliser aussi bien le mouvement héliocentrique de Pluton, fortement
perturbé par ses satellites, que le mouvement des dits-satellites, nous avons intégré les
équations du mouvement dans un repère d’axes fixes centrés sur le barycentre du Système
Solaire, en prenant en compte l’influence des planètes et des aplatissements polaires au
second ordre de Pluton et Charon. Le modèle numérique ainsi obtenu est ajusté par la
méthode des moindres carrés à des observations simulées ou réelles.

Dans un premier temps, en ajustant notre modèle à des observations simulées, nous
avons étudié l’évolution de l’incertitude des masses de Nix et Hydra. Nous avons montré
que leurs masses ne seront probablement réellement contraintes que grâce aux observations
de New Horizons. Nous avons également montré que l’effet de l’aplatissement de Pluton et
Charon sur les mouvements orbitaux n’est pas assez important pour pouvoir être déduit
des observations astrométriques seules. Nous avons également utilisé cette méthode pour
quantifier le futur apport de Gaia à notre connaissance du système.

Par la suite, nous avons ajusté notre modèle aux observations réelles du système de
Pluton. Nous avons obtenu des résidus astrométriques proches de ceux obtenus par de
précédents modèles, malgré des valeurs des masses de Nix et Hydra très différentes de
celles obtenues par ces précédentes études. Néanmoins, les masses de ces derniers étant
très faiblement contraintes actuellement, nos estimations et celles obtenues par d’autres
restent cohérentes. La solution du mouvement des satellites ainsi obtenue a été utilisée
lors de notre ajustement de manière à reproduire de la façon la plus exacte possible le
mouvement de Pluton autour du barycentre de son système.

Finalement, nous avons adapté notre modèle au système d’Eugénia pour lequel nous
avons trouvé des résultats compatibles avec ceux des études précédentes du système.
Néanmoins, notre solution dérivant d’un ajustement sur une plus longue plage d’observa-
tions, notre modélisation du système sera valide sur une plus grande période de temps.

Mots-clés : Modélisation numérique, Pluton, Satellites de Pluton, Dynamique,
systèmes multiples





Abstract

Dynamical study of multiple systems
Application to Pluto’s system

Amultiple system refers to a set of small bodies tied by gravitation and orbiting around
their common center of mass, which orbits around the Sun. Astrometric observations of
those systems grant us access to parameters which would be harder to determine through
other methods, more specifically the masses of the system’s componants. In order to
deduce the value of those parameters from astrometric observations of those objects, we
have created an N-bodies numerical model. Our model includes the integration o orbital
motion’s variationnal equations, a key feature for least-square method fitting.

We applied our model to Pluto’s system, the multiple system with the longest obser-
vationnal timespan. Pluto’s sytem possesses features of both classical planetary system
and multiple system. Indeed, Pluto is in hydrostatic equilibrium and its smallest satellites
have a negligible mass compared to its, a trait which is shared by planetary systems. But
its most massive satellite, Charon, is massive enough to consider Pluto/Charon to be a
binary object.

In order to reproduce both the heliocentric motion of Pluto, disturbed by the influence
of its satellites, and the motion of said satellites, we have integrated the equations of
motions in a reference frame centered on the Solar System barycenter. We have included
the perturbations from the planets and the second order polar oblateness of Pluto and
Charon. The obtained model is then fitted to observations or simulated data thanks to
least-square method.

First, we have fitted our model to simulated data in order to study the evolution of
the uncertainty on Nix’s and Hydra’s mass. We show that their mass will most probably
remain unconstrained until the arrival of New Horizons probe in the system. We also show
that the effect of the polar oblateness on the orbits is negligible considering the uncertainty
of the observations. We used this method to determine the future contribution of GAIA
to our knowledge of the system.

Then, we have fitted our model to astrometric observations of the system. The fitting
of the model to the observations has given post-fit residuals close to those of previous
studies while giving very different masses for Nix and Hydra. Nonetheless, both in our
study and the previous ones, the said masses are unconstrained enough for the results to
remain coherent. The solution for the satellites’ motion we then obtained has been used
during our fitting of Pluto’s heliocentric motion, in order to reproduce as accurately as
possible Pluto’s motion around its system barycenter.

At last, we have adapted our model to (45)Eugenia’s system and have found results
compatible with previous studies. As our results are based on a larger timespan than
before, with new observations, our modelization of the satellites’ motion should remain
accurate on a longer timespan.
Key words : numerical modelisation, Pluto, Pluto’s satellites, multiple systems
dynamics
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Introduction

L’objet de cette thèse est l’étude de la dynamique des systèmes multiples de petits corps
dans le Système solaire. Un système multiple de petits corps est constitué d’au moins deux
objets considérés comme astéröıdes. Ces objets orbitent autour de leur barycentre, qui,
lui-même, est en orbite autour du Soleil. Les systèmes multiples ont été découverts depuis
peu de temps et de nombreux paramètres physiques de base demeurent méconnus pour
la majorité d’entre eux, malgré l’aide des plus puissants télescopes actuels. Toutefois,
l’ajustement d’un modèle dynamique aux observations astrométriques de ces systèmes
permet justement, lorsque l’on dispose de suffisamment d’observations, de déterminer
certains des paramètres inconnus, au premier rang desquels se trouve la masse, essentielle
pour retracer l’évolution dynamique passée et future du système. Pour ce faire, nous avons
développé un modèle numérique permettant de représenter le mouvement des objets de
ces systèmes. Contrairement aux autres modèles dynamiques existants qui modélisent soit
le mouvement de l’objet principal autour du Soleil, soit celui de ses satellites, le modèle
présenté ici permet de représenter les deux mouvements simultanément et surtout de les
ajuster à des observations aussi bien absolues que relatives.

Le premier système multiple de petits corps qui sera présenté et étudié dans cette
thèse est le système de Pluton, intermédiaire entre système planétaire classique (c’est à
dire avec un objet central très massif entouré de satellites de masse négligeable) et système
d’astéröıdes multiple. En effet, son plus grand satellite, Charon, possède une masse non-
négligeable par rapport à celle de Pluton, faisant de Pluton/Charon un objet binaire. Le
système est constitué aussi de trois autres satellites de masse négligeable par rapport à
Pluton, se rapprochant par cet aspect d’un système planétaire. C’est à partir de ce cas
que nous avons élaboré notre modèle numérique qui sera présenté dans le chapitre 2 et
qui consiste en l’intégration des équations du mouvement des quatre principaux objets
du système (le quatrième et plus petit satellite connu n’ayant été découvert que très
récemment) dans le Système solaire, perturbés par l’influence des planètes.

Ensuite, nous nous intéresserons au principe de l’ajustement du modèle aux obser-
vations en expliquant la méthode de l’ajustement par moindres carrés et en explicitant
l’expression des équations variationnelles (équations différentielles fournissant les dérivées
partielles nécessaires à l’ajustement). Pour le système de Pluton, les études précédentes
ont fourni des estimations des masses pour les quatre objets alors connus du système,
mais les barres d’erreurs de ces estimations sont très importantes. Nous avons cherché à
déterminer quels sont les paramètres dynamiques que nous pouvions réellement déterminer
avec notre modèle. En simulant des observations futures que nous obtiendrons à partir de
télescopes au sol, du Hubble Space Telescope et des missions New Horizons et GAIA, nous
avons également étudié l’évolution de la précision que nous obtiendrons sur les masses des
objets du système de Pluton. Puis, nous présentons le résultat de l’ajustement de notre
modèle aux observations astrométriques de Pluton et de ses satellites dont nous disposons.

Enfin, l’étude du système d’Eugenia, un astéröıde multiple ayant deux satellites, pour
lequel nous adaptons notre modèle numérique, occupe le dernier chapitre. En annexe



se trouvent le début de notre travail sur l’ajustement de notre modèle aux observations
astrométriques du système de (87) Sylvia, certaines données utilisées, les articles soumis
en rapport avec ce travail, et des explications sur l’origine des noms des planètes et des
objets du système de Pluton.



7

Première partie

Modélisation d’un système multiple
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Chapitre 1

Présentation du système de Pluton
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Dans ce premier chapitre, nous allons présenter les caractéristiques du système de
Pluton, ainsi que les inconnues qui y sont attachées. Ce système sera exploré en 2015
par la mission New Horizons que nous décrivons brièvement. Pluton n’est pas le seul
petit corps du Système solaire doté de satellites, et nous présenterons également certaines
particularités de ces systèmes.

1.1 Généralités

1.1.1 Pluton

Pluton fut découvert en 1929 par Clyde Tombaugh, au Lowell Observatory. Considérée
lors de sa découverte comme la neuvième planète du Système Solaire, ou ”Planète X”,
Pluton a conservé le statut d’objet le plus lointain orbitant autour du Soleil jusqu’en
1992 et la découverte de (15760) 1992 QB1 (Jewitt et al., 1992). Aujourd’hui, s’il a perdu
son statut de planète et est considéré comme une planète naine, il demeure le premier
objet transneptunien (TNO) jamais découvert et a donné son nom à deux catégories
d’objets : les plutöıdes et les plutinos. Les premiers désignent les objets transneptuniens
pouvant être qualifiés de planètes naines (quatre objets reconnus officiellement : Pluton,
Eris, Haumea et Makemake). Les plutinos sont les objets transneptuniens en résonance
2 : 3 avec Neptune et constituent la plus grande population d’objets résonants dans la
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ceinture de Kuiper.

Situé actuellement à environ 30 unités astronomiques, Pluton effectue une révolution
autour du Soleil en 248 ans. Sa découverte ne datant que de 1929, la planète naine n’a
parcouru qu’un tiers de son orbite depuis lors, d’où une grande incertitude quant à sa
distance héliocentrique. Malgré le fait que sa découverte remonte à plus de 80 ans, elle
demeure largement méconnue d’un point de vue scientifique. En effet, elle n’a jamais
été observée par une sonde et seuls les développements les plus avancés des moyens
d’observations ont permis d’obtenir quelques détails de sa surface. Ce n’est que dans les
années 1950 que l’apparition des photo-multiplicateurs a permis de mettre en évidence
les variations saisonnières de sa surface et sa période de rotation anormalement lente
comparée aux autres planètes, à l’exception de Mercure piégée en résonance spin-orbite
et de Vénus dotée d’une rotation rétrograde. La découverte du satellite le plus massif
de Pluton, Charon, en 1978 (Christy and Harrington, 1978) permit d’élucider ce dernier
point.

L’une des particularités de Pluton, pour un objet de cette taille, est de posséder
une atmosphère. Cette caractéristique fut découverte suite à l’étude des courbes de
lumière issues des occultations stellaires observées. Les variations saisonnières de sa
surface s’expliquent par l’existence d’un cycle du méthane à sa surface, lié à la grande
variation de sa distance héliocentrique au cours de son orbite (entre 29.6 et 49.3 Unités
Astronomiques). Lorsque Pluton est au plus proche du Soleil, le méthane présent à sa
surface se sublime et constitue son atmosphère. Lorsque Pluton s’éloigne de nouveau du
Soleil, sa température baisse également, au point que son atmosphère se met à geler et
se dépose à sa surface.

À ce jour, la carte de Pluton la plus précise qui ait été effectuée est celle reconstituée
à partir des observations du Hubble Space Telescope (Buie et al., 2010). Des mesures
effectuées dans différents filtres ont permis de déterminer que la surface de Pluton est
plus rouge que celle de la plupart des TNOs connus. La figure (1.1) montre la carte
obtenue. La première observation vraiment précise de Pluton n’aura lieu qu’en 2015, avec
l’arrivée de la sonde américaine New Horizons qui traversera le système sans pouvoir se
mettre en orbite autour de Pluton ou de l’un de ses satellites.

1.1.2 Charon

Charon est le plus massif des satellites de Pluton. Il fut découvert en 1978 par
Christy et Harrington (Christy and Harrington, 1978). Ils avaient découvert que des
images de Pluton présentaient un bourrelet évoluant autour de la planète de manière
périodique (cf Figure 1.2), et avec la même période de 6 jours que sa rotation. Les étoiles
du champ d’observations restant parfaitement sphériques, ils en déduisirent l’existence
d’un satellite, nommé par la suite Charon. Charon a un diamètre d’environ la moitié de
celui de Pluton, ce qui en fait le satellite le plus massif par rapport à sa planète. L’une
des conséquences de cette situation est que le centre de masse du système constitué par
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Figure 1.1 – Reconstitution de la surface de Pluton effectuée grâce aux images du Hubble
Space Telescope.

Pluton et Charon se trouve en dehors des deux corps. Pluton et Charon forment donc un
objet binaire, tournant autour de leur barycentre.

La découverte de Charon a permis de déterminer la masse de Pluton de manière
relativement précise, et non plus en se fondant sur la masse qu’elle devrait avoir pour
expliquer les perturbations de Neptune et Uranus, procédé qui ne menait qu’à la
diminution de la masse estimée. Sa période de révolution est égale à celle trouvée pour
la rotation de Pluton, même une fois que des courbes de lumière séparées pour les deux
objets ont pu être effectuées. Ceci a conduit à la conclusion que Pluton et Charon sont
dans une double résonance spin-orbite. Ceci signifie que les périodes de rotation de Pluton
et Charon sont identiques et elles-mêmes égales à la période de révolution de Charon.
Ainsi, un observateur à la surface de Pluton verrait Charon pratiquement immobile dans
le ciel de Pluton, et réciproquement.

Dans le Système Solaire, la plupart des satellites sont bien moins massifs que leur
planète. Le seul couple planète/satellite dont le rapport de masse se rapproche de celui
de Pluton/Charon est le couple Terre/Lune. Ceci a conduit à un scénario de formation
pour la planète naine binaire Pluton/Charon similaire à celui de la Terre et de la Lune
(Canup, 2005). Suivant ce scénario, deux objets de masses comparables de la ceinture de
Kuiper seraient entrés en collision. L’un des corps se serait alors désagrégé et les débris
restants en orbite auraient formé Charon alors que les matériaux les plus lourds auraient
été attirés par Pluton. Ainsi, une densité supérieure à celle de Charon pour l’un des autres
satellites indiquerait une origine extérieure à cet objet (Canup, 2011). Les déterminations
de densités des deux corps semblent corroborer ce scénario, Pluton ayant une densité
supérieure à celle de Charon.
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Figure 1.2 – Images de la découverte de Charon.

Charon ne possède pas d’atmosphère et sa surface aurait une couleur plus neutre
que celle de Pluton. Étant donné qu’il est moins dense que Pluton, cela signifie qu’il est
constitué de davantage de glace que ce dernier.

1.1.3 Nix et Hydra

Ceux qui furent il y a encore peu de temps considérés comme les plus petits satellites
de Pluton, Nix et Hydra, furent découverts en 2005 grâce à des observations de Pluton
par le Hubble Space Telescope pour préparer la mission New Horizons (pour une image
plus récente du système par le Hubble Space Telescope cf Figure 1.3). Ces objets sont bien
plus petits que Pluton et Charon. La différence de magnitude entre Pluton (V=14) et ces
satellites (V ≈ 22), combinée à leur relative proximité avec la planète naine, fait que seuls
des télescopes équipés d’optique adaptative ou le HST sont capables de les observer. Nix
a une magnitude moindre que celle de Hydra, ce qui laisse supposer qu’il est plus petit
que ce dernier si tous les deux ont le même albédo, même si les estimations actuelles de
leurs masses ne vont pas dans ce sens (cf Table 1.1).

Il existe deux scénarios différents quant à leur formation. Ils pourraient être issus
de l’accrétion de résidus de la formation de Charon (Canup, 2011), ou d’un processus
de capture. Leur couleur serait assez proche de celle de Charon, renforçant la première
hypothèse (Stern et al., 2007). Pour discriminer lequel des deux scénarios est le plus
crédible, il faudrait avoir accès à la densité des deux satellites. Si l’on dispose aujourd’hui
d’un ordre de grandeur de leur masse, ce n’est pas le cas pour leur taille, ni, donc, pour
leur densité. Seules des occultations stellaires par Nix ou Hydra pourraient nous fournir
des indications sur leur taille mais aucune tentative n’a été fructueuse jusqu’à maintenant.
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Figure 1.3 – Images de la découverte du satellite S 2011 (134340) 1

1.1.4 S/2011(134340)1

Le plus petit satellite de Pluton connu à ce jour fut annoncé le 21 juillet 2011 (Showal-
ter et al., 2011), il est connu sous les dénominations provisoires S/2011(134340)1 et P4. Il
orbite autour de Pluton sur une orbite équatoriale située entre celles de Nix et Hydra avec
un demi grand-axe d’environ 59000 ± 2000 km et une période d’environ 32 jours. Ayant
une magnitude de seulement 26, sa taille, déduite de cette magnitude en supposant un
albédo similaire à Charon, serait entre 13 et 34 km. Seulement trois observations de ce
satellite ont été effectuées par le Hubble Space Telescope : les 28 juin, 3 et 18 juillet 2011
(cf figure 1.3).

En raison de sa découverte très récente, il n’a pas été inclus dans notre modèle.
Néanmoins, en raison du très faible nombre d’observations déjà disponibles, et de la
difficulté à obtenir des images, il est probable que très peu d’observations de ce satellite
auront été faites d’ici l’arrivée de la sonde New Horizons dans le système de Pluton. La
découverte de ce satellite semble en tout cas indiquer que nous ne connaissons pas encore
tous les corps du système de Pluton, et qu’il existe sans doute d’autres satellites plus
petits.
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Table 1.1 – Élements elliptiques moyens, masses et diamètres de Pluton et de ses satellites,
plan de référence : écliptique et équinoxe moyen J2000.

Pluton Charon Nix Hydra

GM(km3.s−2) 870.3 101.4 0.039 0.021
±3.7 ±2.8 ±0.034 ±0.042

a 39.48168677
(UA)

19570.45 (km) 49242. (km) 65082. (km)

±0.44 ±12. ±9.

e 0.24880766 3.484× 10−3 1.504× 10−2 8.70× 10−3

±0.036× 10−3 ±0.014× 10−2 ±0.27× 10−3

i(deg) 17.14175 96.1680 Charon±0.15
±0.0028

Ω(deg) 110.30347 223.0539 Charon±0.15
±0.0032

ω(deg) 113,76329 157.92 - -
±0.32

P(days) 248.09(years) 6.387206 25.492 38.734
±0.000007

D(km) 2322 1207 23-68 30-84
±3
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Figure 1.4 – Illustration d’un mécanisme de résonance 3 : 2. Par analogie avec le Système
Solaire, le corps central serait le Soleil, l’autre corps unique à droite serait Pluton, et l’orbite
rouge correspond à l’orbite de Neptune autour du Soleil vue dans le repère mobile attaché à
Pluton et dirigé vers le Soleil. (source : cours de Bruno Sicardy)

1.2 Caractéristiques dynamiques du système

1.2.1 Mouvement héliocentrique de Pluton

Contrairement à tous les corps correspondant à la définition de planète donnée par
l’assemblée générale de l’IAU en 2006, Pluton possède une forte inclinaison sur l’écliptique
et une forte excentricité. Cette excentricité a pour conséquence que son périhélie est
situé plus proche du Soleil que celui de Neptune. Ainsi, périodiquement, Pluton est plus
proche du Soleil que ne l’est Neptune, comme ce fut le cas de 1979 à 1999. Néanmoins,
l’inclinaison respective des deux trajectoires et la résonance avec Neptune dans laquelle
est piégé Pluton empêche toute rencontre proche entre les deux objets (Wan et al., 2001;
Cohen and Hubbard, 1965).

Résonances

Pluton et de nombreux autres objets transneptuniens sont dans la résonance 3 : 2 avec
Neptune, on les appelle des plutinos. Néanmoins, Pluton est le seul dont l’orbite est
protégée des collisions avec Neptune par trois résonances : la résonance 3 :2 déjà évoquée
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Figure 1.5 – Diagramme inclinaison/demi grand-axe des TNOS connus. Les objets résonants
possédant un demi-grand axe d’environ 39 UA sont les plutinos. Source : David Jewitt http:
//www2.ess.ucla.edu/~jewitt/kb/plutino.html

(cf figure 1.4), la résonance de Kozai et la super résonance 1 :1.
L’angle critique de la résonance 3 : 2 est (Cohen and Hubbard, 1965) 3λP − 2λN − ̟P ,
où λP est la longitude moyenne de Pluton, λN celle de Neptune et ̟P la longitude du
périhélie de Pluton. Cet angle oscille autour de 180˚avec une amplitude de 76˚.
La résonance de Kozai a pour conséquence que l’argument de son périhélie ωP oscille
autour de 90˚(Williams and Benson, 1971), empêchant ainsi son périhélie de se trouver
dans le plan de l’écliptique, et donc limitant encore la distance pendant les rencontres
proches entre Neptune et Pluton.
Enfin, la superrésonance 1 :1 (Milani et al., 1989) indique que la quantité ΩP −ΩN est en
résonance avec l’argument du périhélie de Pluton. Chacune de ces résonances concourt à
augmenter la distance possible lors des rapprochements entre Pluton et Neptune.

Les perturbations que les autres objets transneptuniens exercent sur l’orbite de
Pluton sont négligeables par rapport à celles des planètes externes. Aucun des autres
plutinos connus n’est dans la superrésonance 1 : 1, pour autant que l’on puisse en juger
compte tenu de la précision de leur orbite (Wan et al., 2001). Néanmoins, un certain
nombre d’entre eux partagent avec Pluton une forte excentricité et une forte inclinaison
(cf figure 1.5). L’un des scénarios les plus probables est que ces objets aient acquis ces
caractéristiques lors de leur capture (Malhotra, 1995).

Couplage avec Charon

La présence de Charon a pour conséquence un couplage entre le mouvement
héliocentrique de Pluton et le mouvement orbital de Charon. Ainsi, si le barycentre du

http://www2.ess.ucla.edu/~jewitt/kb/plutino.html
http://www2.ess.ucla.edu/~jewitt/kb/plutino.html
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Figure 1.6 – Modélisation du mouvement apparent de Pluton, Charon et du barycentre du
système.

système a un mouvement héliocentrique ”classique”, perturbé par les planètes et les corps
alentour, Pluton, lui, va osciller autour de cette trajectoire. Cette situation est présente
en fait pour tous les systèmes planétaires, mais les masses de Pluton et Charon étant
proches, le phénomène est accentué (le centre de masse se trouvant en dehors de Pluton).
La représentation schématique de cette situation est présentée dans la figure 1.6.

1.2.2 Caractéristiques des satellites

Comme il a déjà été dit, Pluton et Charon sont en double résonance spin-orbite.
Cette position d’équilibre laisse à penser que le système a fini d’évoluer sous l’influence
des effets de marées. On admet donc que les pôles de rotation de Pluton et Charon sont
alignés, même si cet alignement n’est pas encore observable ; les premières cartes des deux
astres étant assez récentes et peu détaillées pour le cas de Charon. L’orbite de Charon
est assez bien connue par rapport à celles de Nix et Hydra, de même que sa masse.
Malgré tout, il existe une ambigüıté quant à la valeur de son demi-grand axe, deux jeux
d’observations provenant d’instruments différents donnant deux résultats incompatibles
entre eux.

La meilleure estimation à ce jour des masses et des orbites de Nix et Hydra provient
de Tholen et al. (2008). Ces deux satellites n’ayant été découverts qu’en 2005 et les
pré-découvertes les plus anciennes ne datant que de 2002, les masses estimées sont
fortement incertaines. D’après ces premières estimations, leurs inclinaisons sont très
faibles. Dans la table 1.1, l’argument du périapse n’est pas précisé, Charon entrâınant un
mouvement de précession de l’orbite képlérienne (cf 3.2.4) de Nix et Hydra.

Charon, Nix et Hydra sont très proches de la résonance triple 1 : 4 : 6. D’après
Tholen et al. (2008), les satellites ne seraient pas piégés dans la résonance. Seul le cas
où les masses de Nix et Hydra seraient très élevées par rapport aux masses estimées
actuellement permettrait une résonance entre Nix et Hydra (Lee and Peale, 2006). L’une
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Figure 1.7 – Mouvement de Pluton et de ses satellites autour du barycentre du système vu
depuis la Terre au 22/11/2002. Pluton et Charon sont représentés à l’échelle, Nix et Hydra ont
été agrandis, leur diamètre étant au maximum quinze fois moindre que celui de Charon.

des questions qui se pose alors est : comment ces deux satellites ont-ils pû échapper aux
résonances ? Les satellites sont situés très profondément dans le champ gravitationnel de
Pluton, le satellite le plus lointain, Hydra, orbite ainsi à seulement 3% du rayon de Hill de
Pluton, en faisant ainsi le plus compact des systèmes planétaires connus à ce jour (Stern
et al., 2006a). Reste alors à savoir si Nix et Hydra se sont formés à une orbite proche de
celles qu’ils occupent actuellement (Lithwick and Wu, 2008b), ou s’ils se sont formés dans
des sites de résonance (Lithwick and Wu, 2008a). Il est plus difficile de penser qu’une
rencontre proche entre Pluton et un autre objet transneptunien ait pû être l’origine d’une
perturbation suffisante pour agir sur les demi-grands axes des satellites mais pas sur leur
inclinaison.

Des phénomènes mutuels entre Pluton et Charon ont été observés en 1985. Actuelle-
ment, le système s’éloigne de son équinoxe et il nous apparâıt de plus en plus ouvert, au
point qu’aujourd’hui, plus un seul des satellites n’effectue un transit devant Pluton (cf
figure 1.7). En effet, l’obliquité de Pluton est très forte, environ 120˚, c’est-à-dire que sa
rotation et le mouvement de ses satellites sont rétrogrades.

1.3 New Horizons

New Horizons est la première mission du programme New Frontiers de la NASA,
ayant pour but l’exploration des planètes du Système Solaire à l’aide de missions de classe
moyenne. Son but est d’étudier le système de Pluton et d’autres objets, pour l’instant
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non-définis, de la ceinture de Kuiper. Proposée par Alan Stern, elle a été lancée en
janvier 2006, quelques mois avant l’assemblée générale de l’IAU ayant fixé une définition
au terme planète et déclassant Pluton par la même occasion. Elle n’atteindra le système
qu’en juillet 2015 et n’aura pas la puissance nécessaire pour se mettre en orbite autour de
l’un des corps du système, sa vitesse étant trop importante. Elle ne fera que le traverser
avant de se diriger vers d’autres objets de la ceinture de Kuiper.

La mission est dotée des instruments suivants :
– ALICE : un spectromètre ultraviolet
– Ralph : un spectro-imageur infrarouge
– REX : un instrument radio
– LORRI : un imageur panchromatique à longue focale
– SWAP : un instrument capable de mesurer le taux de disparition de l’atmosphère
de Pluton

– PEPSSI : un spectromètre pour les particules de hautes énergies
– VP (Venetia Burney) : un collecteur de poussières
Les principaux objectifs scientifiques de la mission sont de caractériser la géologie et la

morphologie de Pluton et Charon, leur composition de surface et l’atmosphère de Pluton.
Elle devrait également permettre d’étudier Nix et Hydra. Le programme prévisionnel d’ob-
servations du système par l’instrument LORRI est donné dans l’annexe A. Ce planning
sera très certainement modifié en raison de la découverte de P4.

1.4 Autres systèmes multiples

Il n’existe pas actuellement de définition officielle de ce qu’est un astéröıde multiple.
Dans cette thèse, nous appellerons système multiple d’astéröıdes un ensemble d’au moins
deux corps orbitant autour de leur centre de masse, de manière analogue à un système
planétaire. Comme dans le cas d’un système planétaire, la masse du corps central peut
dominer largement celle de ses satellites, mais ce n’est pas le cas de la majorité de ces
systèmes. En effet, il existe des systèmes multiples où les deux objets les plus massifs ont
des masses équivalentes. Le ratio masse du primaire/masse du satellite est ainsi beaucoup
plus proche de 1 que dans le cas planétaire pour la majorité des systèmes.

Le premier satellite d’astéröıde connu, si l’on excepte le cas de Charon, est Dactyl,
orbitant autour de (243)Ida (Belton and Carlson, 1994), et découvert en 1994 sur des
images de la sonde Galileo. Depuis, ce sont presque 200 systèmes multiples qui ont
été découverts. La majorité des satellites (44%) ont été découverts en observant des
anomalies sur la courbe de lumière de l’objet principal du système. Les mesures radar
ont permis de détecter des satellites autour d’astéröıdes géocroiseurs. Ceux qui vont nous
intéresser plus particulièrement seront les systèmes observés en optique adaptative par
de grands télescopes (16%) et le télescope spatial Hubble.

Pour la majorité des systèmes multiples, un seul satellite a actuellement été découvert,
mais il existe aussi des astéröıdes triples comme (45)Eugenia ou (87)Sylvia. À ce jour, on a
découvert des systèmes multiples aussi bien parmi les objets de la ceinture principale que
parmi les objets transneptuniens ou les astéröıdes géocroiseurs. Un tableau récapitulatif
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de la répartition des systèmes multiples suivant leur famille est donnée dans la table 1.2.

Table 1.2 – Petits corps dotés d’un ou plusieurs satellites suivant leur famille, le nombre de
satellites est indiqué entre parenthèses. Source : http://www.johnstonsarchive.net/astro/
asteroidmoons.html

type confirmé probable total
géocroiseur 31 (33) 6 (6) 37 (39)
aréocroiseur 3(3) 11 (11) 14 (14)

ceinture principale 46 (51) 30 (30) 76 (81)
troyen de Jupiter 2 (2) 2 (2) 4 (4)

objet transneptunien 44 (47) 23 (25) 67 (72)
total 127 (136) 72 (74) 198 (210)

À l’exception des planètes naines, ces objets ne sont pas en équilibre hydrostatique.
En conséquence, leur écart à la sphère peut être très important. Il devient donc nécessaire
de prendre en compte ces irrégularités de la forme pour modéliser le mouvement de leurs
satellites. La principale modification qui va intervenir dans le cas d’Eugenia est son fort
aplatissement polaire (cf chapitre 2.2.2). À la différence des planètes, les astéröıdes peuvent
aussi être poreux (structure de ”rubble pile”), c’est à dire qu’ils sont constitués d’un
agglomérat plus ou moins lâche de matériaux autogravitants. Les conséquences sur la
dynamique à long terme des satellites commencent seulement à être étudiées (Goldreich
and Sari, 2009).

La plupart des satellites d’astéröıdes doivent être observés à l’aide de télescopes
munis d’optique adaptative ou du Hubble Space Telescope. Dans ce cas, il est exception-
nellement possible de résoudre la forme de l’objet principal du système, et donc d’avoir
accès à une première valeur approchée de son aplatissement. Pour les astéröıdes de la
ceinture principale, la plupart des satellites orbitent à une distance de seulement quelques
centaines de kilomètres de l’objet primaire du système, ce qui en fait des systèmes assez
compacts et donc peu sensibles aux perturbations, une propriété sans doute garante de
leur stabilité dans le temps.

L’étude dynamique des satellites d’astéröıdes permet de contraindre différentes
propriétés dynamiques. En premier lieu, elle permet de déterminer la masse de l’objet
primaire, mais aussi la direction de son pôle de rotation ou la répartition de sa masse.
Par exemple, si l’on prend le cas d’un astéröıde poreux, il est probable que sa densité ne
soit pas homogène. Si l’astéröıde a un centre plus dense et que ses couches externes sont
poreuses, alors l’essentiel de la masse sera plus concentrée que ce que l’on peut attendre
de sa forme. Par conséquent, les satellites se comporteront comme si l’aplatissement
du satellite était moindre que celui que l’on peut déduire de son aspect. De même, en
effectuant des études sur la stabilité du système, il est possible de déterminer un âge
maximal possible du système.

L’étude de la formation de ces systèmes n’en est encore qu’à ses débuts, la variété
des scénarios reflétant la variété des systèmes eux-mêmes, entrâınant une possibilité de

http://www.johnstonsarchive.net/astro/asteroidmoons.html
http://www.johnstonsarchive.net/astro/asteroidmoons.html
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formation par accrétion des débris d’une collision, par rupture de la cohésion d’un rubble
pile ou encore par capture. La modélisation de tels systèmes permet donc de contraindre
les propriétés physiques des objets du système ainsi que leur trajectoire, et donc à terme,
une fois une trajectoire suffisamment précise obtenue, de prédire des occultations stellaires
permettant de reconstituer la forme de ces corps avec une précision inégalée par les grands
télescopes actuels. Une fois la masse et la forme obtenues, la densité des objets pourra nous
éclairer sur leur ressemblance ou différence avec leur primaire, et donc sur leur origine.
Pour résumer, l’étude dynamique de ces corps nous donne des informations sur leur masse,
leur forme, leur évolution et leur origine.
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Nous présenterons ici les caractéristiques de notre modèle dynamique, c’est-à-dire le
nombre d’objets pris en compte, le repère utilisé . . . Nos équations du mouvement sont
présentées en coordonnées cartésiennes. Les termes les constituant sont explicités dans ce
chapitre.

2.1 Caractéristiques du modèle

Avant de commencer la présentation du modèle dynamique développé, il est nécessaire
de rappeler quelques aspects essentiels qui donnent sa particularité au système constitué
par Pluton et ses satellites. Comme il a été dit dans la section précédente, le couple
Pluton/Charon forme un objet binaire. À partir de là, toutes modélisations considérant
indépendamment le mouvement de Pluton autour du Soleil, et celui de Charon autour de
Pluton, souffrent d’une incohérence plus ou moins grande dans le traitement des mouve-
ments de ces derniers autour du barycentre Pluton/Charon.

Nous avons donc cherché à créer un modèle qui prenne en compte simultanément le
mouvement de Pluton et de ses satellites autour du Soleil.

2.1.1 Repère utilisé

Nous avons ici deux choix pour le centre du repère que nous allons utiliser :
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– le barycentre du système Pluton/Charon : le centre le plus naturel pour décrire le
mouvement des satellites. Le problème sera alors que nous allons être confrontés à
des perturbations indirectes étant donné que notre repère ne sera pas galiléen,

– le barycentre du Système Solaire : le centre le plus naturel pour décrire le mouvement
de Pluton dans le Système Solaire.

De manière à éviter les perturbations indirectes, nous avons pris le barycentre du Système
Solaire comme centre du repère dans lequel nous allons développer le système dynamique.
Dans un même souci de simplicité, nous avons choisi de développer notre modèle dans
un repère d’axes fixes. Seules les interactions dues aux aplatissements des corps n’ont pas
une expression immédiate dans ce repère.

2.1.2 Un modèle double

Comme il sera vu plus loin, nous devons souvent différencier ce qui tient de la
modélisation du mouvement héliocentrique, et ce qui tient du mouvement des satellites.
Cette distinction viendra essentiellement des différences d’échelles à prendre en compte,
notamment pour les tests du modèle numérique. De plus, si les interactions entre les objets
du système de Pluton s’expriment naturellement dans le repère équatorial de ce dernier,
les interactions dues au reste du Système solaire s’expriment plus facilement dans le repère
barycentrique que nous avons choisi.

2.2 Équations du mouvement

2.2.1 Notations

Nous allons utiliser les notations suivantes :

i et l Pluton ou l’un de ses satellites
j le Soleil ou une planète
Mj la masse de l’objet j n’appartenant pas au système de Pluton
mi la masse de l’objet i appartenant au système de Pluton
~rj le vecteur position du corps j par rapport au barycentre du Système Solaire
rij la distance entre les objets i et j
Rl le rayon équatorial du corps l

J
(l)
2 le coefficient zonal d’ordre 2 du corps l

c
(l)
22 le coefficient tesseral d’ordre 2 du corps l, caractérisant le bourrelet statique de

marées
Ul̄ î potentiel que l’aplatissement du corps i exerce sur le centre de masse du corps l

Dans le cas de la représentation des potentiels d’aplatissement, les indices surmontés d’une
barre (par ex : l̄) désigneront un corps considéré à ce moment comme ponctuel. Ceux dont
l’indice sera marqué d’un accent circonflexe seront considérés comme aplatis.

Notons R le repère d’axes fixes, centré sur le barycentre du Système Solaire. On
considère un système de N + 4 corps en interaction gravitationnelle. Le nombre N
désigne les corps qui ne font pas partie du système de Pluton, c’est à dire le Soleil
et les planètes. Les quatre corps restants désignent bien-sûr Pluton, Charon, Nix et Hydra.
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Malgré une précision astrométrique plus faible que pour les systèmes de planètes
géantes, nous prenons en compte les secondes harmoniques du champ de gravité de Pluton
et Charon. Ceci peut se justifier par le fait que le système de Pluton est l’un des plus com-
pacts du Système Solaire, d’où un possible effet important de ces coefficients. L’interaction
entre Pluton et Charon en tant que corps aplatis peut être exprimée comme :

UP̂ Ĉ = UP̄ Ĉ + UP̂ C̄ + termes mixtes d’ordre supérieurs (2.1)

Nous négligeons les termes mixtes qui sont d’ordre égal ou supérieur au produit J
(P )
2 J

(C)
2

(Krivov, 1994).

2.2.2 Les harmoniques sphériques du champ de gravité

Le but de ce paragraphe n’est pas de faire un rappel de toutes les propriétés des
harmoniques sphériques, mais uniquement une brève présentation destinée à expliquer
leur utilisation dans la représentation du champ de gravité d’un objet. Les harmoniques
sphériques permettent de modéliser le champ gravitationnel d’un corps lorsque sa
représentation comme un point doté d’une masse n’est pas suffisante, c’est à dire lorsqu’il
est trop différent d’un corps parfaitement sphérique de densité homogène. Ainsi, ces
fonctions mathématiques permettent de modéliser l’effet d’une déformation géométrique
(aplatissement, bosse . . . ) ou d’une anomalie de densité (cavité, zone à forte densité . . . ),
dans le cadre du problème des deux corps.

La représentation spatiale de ces perturbations est effectuée par des polynômes des
fonctions trigonométriques. Les coefficients affectés à chacun de ces polynômes sont les
coefficients clm et slm. Plus les indices d’un polynôme sont élevés, plus la période associée
à ce polynôme est petite. Si l’on pose (r, φ, λ) les coordonnées sphériques d’un point situé
dans le champ de gravité d’un objet de masse M et de rayon R, avec φ la latitude du
corps et λ sa longitude, le potentiel en ce point sera :

U =
GM

r

∞∑

l=0

l∑

m=0

(
R

r

)l

Pl,m[sin(φ)][clm cos(mλ) + slm sin(mλ)] (2.2)

En toute rigueur, ce qui est écrit à l’équation ci-dessus est la fonction de force,
correspondant à −U . Par abus de langage, nous allons continuer à utiliser le terme
potentiel. On remarque que dans le cas où l = 0, on a bien le potentiel produit par une
masse ponctuelle. Lorsque m = 0, le coefficient cl0 est appelé coefficient zonal, est souvent
noté −Jl et la perturbation qu’il entrâıne sera uniforme pour une latitude donnée. La
figure 2.1 montre la représentation des harmoniques zonales des degrés deux à quatre. Les
harmoniques sectorielles sont les termes pour lesquels l = m. Ces termes ne dépendent
que de la longitude du satellite. La figure 2.2 montre la représentation des harmoniques
sectorielles de 2 à 4. Les harmoniques tesserales sont tous les autres termes, dépendant à
la fois de la latitude et de la longitude.

Pour cette étude, Pluton et Charon sont assez grands et massifs pour être en équilibre
hydrostatique, c’est à dire que leur forme vient de leur potentiel de gravitation. Dans
le système solaire, le plus petit objet suffisament rond pour être supposé en équilibre
hydrostatique est Mimas, avec un diamètre de 400 km. On suppose donc que les objets
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Figure 2.1 – Harmoniques zonales de degré 2 à 4. Les zones claires représentent les valeurs
négatives des harmoniques, les zones foncées les valeurs positives.

Figure 2.2 – Harmoniques sectorielles de degré 2 à 4. Les zones claires représentent les valeurs
négatives des harmoniques, les zones foncées les valeurs positives.

constitués en majorité de glace de diamètre supérieur à 400 km sont généralement
en équilibre hydrostatique (Basri and Brown, 2006). En conséquence, les écarts à la
sphère parfaite sont assez réduits. Nous ne nous intéresserons qu’à deux déformations :
l’aplatissement polaire d’ordre 2 et le bourrelet statique de marées. L’aplatissement
polaire, caractérise la déformation d’un corps en rotation, et sera représenté par le
terme en J2. Le bourrelet statique de marées est, comme son nom l’indique, la partie
de la déformation due aux effets de marées qui accompagne la rotation. Ce terme sera
caractérisé par le terme c22. Les autres perturbations sont généralement beaucoup plus
faibles.

Les effets de marées provoquent une déformation des corps et donc une nouvelle
répartition de leur masse. L’influence de cette nouvelle répartition sur le potentiel gravi-
tationnel généré est aussi représentée sous la forme d’un développement en harmoniques
sphériques, caractérisée par les nombres de Love hn, kn et ln. La différence entre ces coeffi-
cients et ceux décrits au-dessus est qu’ils ne représentent pas simplement une déformation
statique du corps, mais bien une déformation dynamique, évoluant au cours du temps.
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2.2.3 Équations du mouvement non-développées

Au bout du compte, pour un corps i, en interaction gravitationnelle avec le Soleil, les
planètes et le reste du système de Pluton, nous obtenons l’équation du mouvement :

~̈ri = −
N∑

j=1

GMj
~rj − ~ri
r3ij

︸ ︷︷ ︸

interactions avec le reste
du Système Solaire

+
4∑

l=1,l 6=i

[

−Gml
~rl − ~ri
r3il

︸ ︷︷ ︸

interactions entre les centres de
masses dans le système de Pluton

+Gml∇Uîl̄ +Gml∇Uīl̂

]

(2.3)

Nous ne prenons pas en compte des termes de relativité générale. En effet, le seul satellite
dont l’on connaisse la position avec une précision suffisante pour devoir prendre en compte
les effets de relativité générale est Phobos, l’un des satellites de Mars, dont l’on estime la
position à 500m près. En ce qui concerne les objets du système de Pluton, ils sont à la fois
trop loin du Soleil et leur position est trop imprécise. Par conséquent, les effets séculaires
dû à la relativité générale seront très facilement absorbés, et les effets non-séculaires
totalement indétectables dans le bruit des observations.

Il nous faut encore expliciter les deux derniers termes de cette équation.

2.2.4 Expression des forces d’aplatissement

Nous allons nous intéresser au terme ∇lUl̄̂i, représentant l’effet de l’aplatissement de
i sur le centre de masse de l. Les forces d’aplatissement s’expriment naturellement dans
le repère sphérique équatorial (rl,Φl, λl) centré sur le corps i (cf figure 2.3).

Figure 2.3 – repère sphérique centré sur le corps i, et coordonnées sphériques du corps l
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La fonction de force Ul̄̂i s’exprime comme :

Ul̄̂i = −R2
i

r3il

[

J
(i)
2

(
3

2
sin2(Φl)−

1

2

)

− 3c
(i)
22 cos

2(Φl) cos(2λl)

]

(2.4)

Nous allons en premier lieu exprimer les forces d’aplatissement dans le repère cartésien
(x, y, z) centré sur i, donc l’axe portant z est aligné avec le pôle de rotation de i, et
l’axe portant x dirigé vers son méridien de référence, cf figure 2.4. Les quantités sinΦl et
cos(Φl) cos(2λl) peuvent facilement s’exprimer dans le repère (x, y, z) :

sinΦl =
zl
ril

cosΦl cos(2λl) = cosΦl(cos
2 λl − sin2 λl) =

x2
l − y2l
r2il

(2.5)

La fonction de force Ul̄̂i s’écrit alors :

Ul̄̂i = −R2
i

r3il

[

J
(i)
2

(
3

2

z2l
r2il

− 1

2

)

− 3c
(i)
22

x2
l − y2l
r2il

]

(2.6)

Et les composantes, dans le référentiel équatorial de i, des forces d’aplatissements
seront donc :

∂Ul̄̂i

∂xl

= −R2
i

r5il

[

J
(i)
2

(

−15

2

xlz
2
l

r2il
+

3

2
xl

)

− 3c
(i)
22

(

2xl − 5
xl(x

2
l − y2l )

r2il

)]

(2.7)

∂Ul̄̂i

∂yl
= −R2

i

r5il

[

J
(i)
2

(

−15

2

ylz
2
l

r2il
+

3

2
yl

)

− 3c
(i)
22

(

2yl − 5
yl(x

2
l − y2l )

r2il

)]

(2.8)

∂Ul̄̂i

∂zl
= −R2

i

r5il

[

J
(i)
2

(

−15

2

z3l
r2il

+
9

2
zl

)

− 3c
(i)
22

(

−5
zl(x

2
l − y2l )

r2il

)]

(2.9)

Ces forces doivent maintenant être exprimées dans notre repère cartésien d’axes
(X, Y, Z). Suivant les conventions données par l’IAU, posons (αi, δi) la direction du pôle
de rotation du corps i dans le repère J2000 et Wi l’angle repérant son méridien d’origine.
Posons encore Ψi = αi + π/2 et φi = π/2 − δi, la représentation de ces différents angles
est donnée dans la figure 2.4.

Nous allons alors utiliser les matrices de rotation :

R3(Ψi) =





cosΨi sinΨi 0
− sinΨi cosΨi 0

0 0 1



 , R1(φi) =





1 0 0
0 cosφi sinφi

0 − sinφi cosφi



 ,

R3(Wi) =





cosWi sinWi 0
− sinWi cosWi 0

0 0 1





(2.10)

Nous avons alors :

∇X,Y,ZUl̄̂i = R3(−Ψi)R1(−φi)R3(−Wi)∇x,y,zUl̄̂i (2.11)
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Figure 2.4 – Représentation des angles de références de l’orientation du pôle, source : Seidel-
mann et al. (2007).

2.2.5 Cas particulier de Pluton et Charon

Pluton et Charon sont ici supposés être en résonance synchrone. L’axe de rotation de
Charon est parallèle à celui de Pluton. La hauteur de Charon par rapport à l’équateur de
Pluton sera donc l’opposée de la hauteur de Pluton par rapport à l’équateur de Charon,
nous aurons donc l’égalité Φ

(C)
P = −Φ

(P )
C , où Φ

(C)
P est la latitude de Pluton dans le repère

sphérique attaché à Charon, et réciproquement. De plus, le méridien de référence à la
surface de Pluton est défini comme étant toujours suivant la direction de Charon en
raison de la résonance spin-orbite, et réciproquement, d’où, en négligeant la libration due
à l’excentricité : λ

(C)
P = λ

(P )
C = 0.

Si l’on prend le cas de Pluton, la fonction de force qu’il subit sera :

UP̄ Ĉ + UP̂ C̄ =− R2
C

r3PC

[

J
(C)
2

(
3

2
sin2 Φ

(P )
C − 1

2

)

− 3c
(C)
22 cos2 Φ

(P )
C cos(2λ

(P )
C )

]

− R2
P

r3PC

[

J
(P )
2

(
3

2
sin2 Φ

(C)
P − 1

2

)

− 3c
(C)
22 cos2 Φ

(C)
P cos(2λ

(C)
P )

]

(2.12)

En utilisant les propriétés de symétries exposées plus haut, il est possible de regrouper
les interactions d’aplatissement pour finalement obtenir :

UP̄ Ĉ+UP̂ C̄ = −GmCR
2
C

r3PC

[(

J
(C)
2 +

R2
P

R2
C

J
(P )
2

)(
3

2
sin2 Φ

(P )
C

)

+ 3

(

c
(C)
22 +

R2
P

R2
C

c
(P )
22

)

cos2 Φ
(P )
C

]

(2.13)
La fonction de force subie par Charon dû à son propre aplatissement et à celui de

Pluton sera identique à celle développée ci-dessus. Les forces d’aplatissement subies
par ces deux objets seront donc égales à un facteur −mP/mC près. Ce résultat permet
de prendre en compte plus facilement ces forces s’exerçant sur Pluton et Charon.
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Néanmoins, en ce qui concerne Nix et Hydra, il n’existe pas de relation remarquable
entre les expressions de leur position dans l’un ou l’autre repère.

Nous épargnerons au lecteur l’expression complète des équations du mouvement s’ap-
pliquant sur nos quatre objets, chaque terme ayant été développé.
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Intégration numérique

Sommaire
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3.2.2 Conservation de l’énergie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34

3.2.3 Conservation du moment cinétique . . . . . . . . . . . . . . . . 35
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Dans ce chapitre, nous présenterons les conditions initiales que nous avons utilisées
pour représenter le système de Pluton. Nous allons également expliquer l’origine des
valeurs que nous avons utilisées pour les harmoniques du champ de gravité de Pluton
et Charon. Ensuite, nous présenterons les différents contrôles effectués pour nous assurer
de la conformité de notre modèle numérique, comme la conservation d’énergie, ou encore
la vérification des taux de précession des satellites sous l’effet des applatissements.

3.1 Description de l’intégration

3.1.1 Conditions initiales

Étant donné que nous n’intégrons pas le mouvement du Soleil et des planètes, les
positions et vitesses de ces objets seront donnés par l’éphéméride DE406 (Standish, 1998)
à chaque étape de l’intégration 1. Les propriétés de cette éphéméride vont conditionner
notre propre modèle dynamique. Ainsi, cette éphéméride étant exprimée dans le repère
de référence ICRF/J2000, nous avons suivi cette convention, les axes du repère R étant
ceux de l’ICRF. De plus, l’unité de temps utilisée par cette éphéméride est Teph, d’où le
fait que notre propre modèle hérite de cette convention. Teph est un temps dynamique
évoluant pratiquement en même temps que le Temps Dynamique Barycentrique et le
Temps Coordonnée Barycentrique.

1. Le choix de l’éphéméride utilisée n’est pas d’une importance capitale dans le cas du système de
Pluton. En effet, le système est très compact et les perturbations issues du reste du système solaire sont
très faibles.
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Les masses du Soleil et des planètes, la valeur de l’Unité Astronomique, ainsi que les
positions et vitesses initiales de Pluton, proviennent de DE406. La masse de ce dernier est
issue de Tholen et al. (2008), de même que les masses et positions-vitesses de ses satellites.
Les rayons de Pluton et Charon viennent des occultations stellaires (Sicardy et al.,
2006b). L’instant initial de l’intégration est le jour julien 2452600.5, soit le 22 novem-
bre 2002 à minuit, le même jour que les conditions initiales donnés dans Tholen et al.
(2008). Les valeurs des harmoniques du champ de gravité utilisées sont données dans 3.1.2

Nous intégrons les équations du mouvement développées dans le chapitre précédent
(équation 2.3) grâce à l’intégrateur numérique RADAU (Everhart, 1985), basé sur la
méthode de Gauss-Radau. Pour intégrer notre système, nous utilisons un pas constant de
0.1 jour, déduit de la procédure de test décrite dans la partie 3.2. Les unités de distance,
masse et temps utilisées sont respectivement l’Unité Astronomique, la masse solaire et le
jour solaire moyen.

3.1.2 Valeurs numériques des harmoniques du champ de gravité

À ce jour, aucune sonde ou observation n’a permis de déterminer la valeur des
coefficients J2 et c22. Pour notre modèle, nous avons besoin d’une valeur probable de
ces coefficients pour déterminer leur influence sur la dynamique du système. Pluton et
Charon sont constitués en majorité de glace. Néanmoins, en raison de leur éloignement
du Soleil, nous allons utiliser une approche valable pour les planètes telluriques. Cette
approche se justifie par le fait que nous n’avons besoin que d’une valeur approchée de ces
coefficients, une valeur plus précise pouvant être déterminée par l’ajustement.

D’après Turcotte and Schubert (2002), si l’on suppose que Pluton et Charon sont
homogènes et ont une densité constante, l’aplatissement polaire dû à la rotation est donné
par :

J2
(l)
r =

1

2

R3
l ω

2
l

Gml

(3.1)

où ωl est la vitesse angulaire de rotation du corps l désignant Pluton ou Charon. On
comprend bien que plus un objet tournera rapidement sur lui-même, plus il sera aplati, et
qu’au contraire plus un objet sera dense, moins il se déformera sous l’effet de la rotation.
Par exemple, dans le cas des planètes géantes, la densité est moindre que dans le cas
des planètes telluriques, et la rotation plus rapide, d’où un aplatissement plus marqué
que celui des planètes telluriques. L’application numérique de l’équation précédente nous
donne : J2

(P )
r = 9.01× 10−4 et J2

(C)
r = 1.14× 10−3.

Ici, en raison des effets de marées s’exerçant entre Pluton et Charon, ces deux objets
vont être déformés. La déformation due aux effets de marées va se traduire par un terme
supplémentaire J2

(C)
t tel que :

J2
(l)
t =

3

2
J2

(l)
r (3.2)

L’aplatissement polaire total J
(l)
2 sera alors la somme de J2

(C)
r et J2

(C)
t .

Pour la valeur du coefficient de marée statique, nous supposons que Pluton et Charon
sont en équilibre hydrostatique, hypothèse en partie justifiée par le fait que Pluton et
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Charon sont dans une double résonance spin-orbite. Cette configuration ne permet plus
la dissipation d’énergie par effets de marées, on suppose donc que le système a atteint un
équilibre. Nous avons alors la relation (Zharkov et al., 1985) :

c
(l)
22 =

3

10
J
(l)
2 (3.3)

Ceci nous conduit à des valeurs de c
(P )
22 = 6.76 × 10−4 et c

(C)
22 = 8.55 × 10−4. Les valeurs

que l’on obtient ainsi sont comparables à celles des planètes telluriques.

3.2 Contrôles de l’intégration

Pour vérifier la cohérence du modèle numérique, différentes procédures ont été utilisées.
Ces procédures nous permettent d’estimer l’erreur induite par un codage en double
précision où les variables réelles sont codées sur 64 bits.

3.2.1 Aller-retour

En tout premier lieu, il fallait vérifier une utilisation adéquate de l’intégrateur
numérique. Pour ce faire, on effectue un aller-retour de l’intégration numérique (cf figure
3.1). L’écart obtenu entre les conditions initiales et les positions-vitesses obtenues à la fin
de notre aller-retour, nous donne la précision numérique d’une simulation, dégradée par
une possible non-optimisation de la programmation. Ainsi, après une première intégration
vers le futur, lorsque l’on commence à revenir en arrière, l’écart entre nos deux simula-
tions sera très faible, mais l’accumulation des erreurs de calcul au fur et à mesure de
l’intégration vers le passé va augmenter l’écart entre l’intégration aller et l’intégration
retour.

Figure 3.1 – Principe de l’aller-retour : à partir de conditions initiales données, on fait évoluer
le système en intégrant les équation du mouvement, puis on le fait évoluer en sens inverse, à
partir des conditions finales, jusqu’à retrouver les conditions initiales.

L’écart en kilomètres entre un aller et un retour pour la position de Pluton sur un siècle
est représenté sur la figure 3.2. Nous avons donc sur un siècle une précision d’environ 1.5
km sur la position de Pluton, situé en moyenne à plus de 30 Unités Astronomiques.
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Figure 3.2 – Aller-retour sur un siècle pour le mouvement de Pluton autour du Soleil : écart
de position entre l’aller et le retour.

3.2.2 Conservation de l’énergie

Si l’aller-retour permet de tester l’utilisation du RADAU et la précision de
l’intégration, la conservation des invariants du système nous permet de contrôler l’exacti-
tude des équations du mouvement. En effet, nous avons ici un système non-dissipatif, par
conséquent nous pouvons en contrôler la conservation d’énergie. L’expression de l’énergie
d’un système étant généralement plus simple que celle des équations du mouvement, son
calcul a moins de chance d’être entaché d’erreurs. De manière générale, dans le cas d’un
système non-dissipatif :

E = U + T (3.4)

où E désigne l’énergie totale du système, U son énergie potentielle et T son énergie
cinétique. Nous considérons que nos corps ne sont pas ponctuels, mais nous ne prenons
pas en compte leur forme et leur rotation, par conséquent les moments d’inertie de nos
objets n’interviendront pas dans notre énergie cinétique et nous aurons :

T =
1

2

N∑

i=1

mi~ri
2 (3.5)

L’énergie potentielle sera, elle, constituée de deux types de termes : les interactions
entre les centres de masses d’une part, et les interactions des corps étendus d’autre part.
Ainsi, on arrive pour l’énergie potentielle à l’expression :

U =
N+3∑

i=1

N+4∑

k=i+1

−Gmkmi

rik
+ UC̄P̂ + UP̄ Ĉ + UN̄P̂ + UN̄Ĉ + UH̄P̂ + UH̄Ĉ (3.6)

Nous nous trouvons alors confrontés à un problème numérique. Nous ne pouvons pas
évaluer de manière fiable la conservation d’énergie du système avec l’expression ci-dessus.
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En effet, comme il a été dit précédemment, les positions du Soleil et des planètes par
rapport au barycentre du Système Solaire sont données par l’éphéméride DE406. Par
conséquent, l’énergie du système telle qu’elle sera calculée d’après l’expression 3.4 ne sera
pas conservée, notre modèle et celui du JPL ne prenant pas en compte les mêmes effets.

Pour estimer la précision et vérifier l’exactitude des interactions des centres de masses
de notre système, nous en avons donc fait une version intégrant le mouvement du Soleil
et des planètes. Nous sommes alors confrontés à un autre problème : la disparité des
ordres de grandeur des différents termes de l’énergie. Pour s’en rendre compte, effectuons
quelques estimations des ordres de grandeurs des énergies en jeu. Comparons l’énergie
potentielle moyenne de l’interaction entre Jupiter et le Soleil d’une part, et celle entre
Pluton et Hydra d’autre part.

UPH = −G
mPmH

aH
(3.7)

U
X⊙ = −G

M
X
M⊙

a
X

(3.8)

UPH

U
X⊙

=
mPmH

M
X
M⊙

a
X

aH
= 2× 10−14 (3.9)

La précision relative maximale, pour un programme codé en précision double, est de
10−16. Cela signifie que nous ne pourrons pas déterminer d’effet inférieur de deux ordres
de grandeur à l’interaction Pluton/Hydra. Or, des incohérences entre les équations du
mouvement et l’énergie codée peuvent avoir des effets bien plus petits. Il nous faut donc
séparer ce modèle en deux composantes : le Système Solaire en interaction avec Pluton,
et le système de Pluton. La figure 3.3 présente la variation relative sur un siècle de
l’énergie totale. L’ordre de grandeur maximal de cette variation est de 9 × 10−14, soit le
même ordre de grandeur que pour l’aller-retour.

Dans un second temps, on vérifie les interactions dans le système de Pluton. La valeur
des coefficients J

2\
et c

22\
est la valeur obtenue dans la section 3.1.2. Le résultat sur un

siècle est présenté sur la figure 3.4. L’ordre de grandeur du maximum de cette variation
relative est de 1.8× 10−13, confirmant la conservation d’énergie à l’échelle du système de
Pluton.

La variation d’énergie n’est pas nécessairement une garantie de l’exactitude de la
programmation du modèle. L’énergie n’est qu’un invariant du système. De manière à
consolider notre modélisation, nous allons maintenant nous intéresser à la conservation
du moment cinétique dont les trois composantes sont autant d’invariants du système.

3.2.3 Conservation du moment cinétique

Toutes les forces de notre système sont conservatives, d’où notre possibilité d’exploiter
le moment cinétique. Néanmoins, les rotations de Pluton et Charon sont forcées pour
reproduire la résonance spin-orbite, de même que la direction du pôle de rotation. Ce
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Figure 3.3 – Variation relative d’énergie pour l’ensemble du système solaire sur un siècle pour
un aller-retour de l’intégration

Figure 3.4 – Variation relative d’énergie pour le système de Pluton sur un siècle pour un
aller-retour de l’intégration.
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forçage a pour conséquence de ne pas conserver le moment cinétique. En effet, les effets
de précession et nutation des pôles sont impossibles ici. Pour tester la conservation du
moment cinétique, il nous faudrait alors libérer la direction des pôles de rotation de Pluton
et Charon, et modéliser leur rotation en intégrant les équations d’Euler. Comme il existe
un autre moyen pour évaluer l’exactitude de nos termes d’aplatissement, nous allons pour
cette partie, fixer les secondes harmoniques des champs de gravité à une valeur nulle.

Nous allons être obligés de recourir à la même démarche que pour la conservation
d’énergie à cause des différents ordres de grandeurs en jeu, soit un modèle intégrant le
mouvement du Soleil, des planètes et de Pluton, et un autre intégrant uniquement le
mouvement de Charon, Nix et Hydra autour de Pluton.

Le moment cinétique de la première version de notre modèle sera :

~L =
N∑

i=1

Mi~ri ∧ ~vi +mP ~rP ∧ ~vP (3.10)

et celui de la seconde version :

~L =
4∑

l=1

ml~rl ∧ ~vl (3.11)

La conservation des composantes du moment cinétique du Système Solaire est
présentée à la figure 3.5, et à la figure 3.6 pour le système de Pluton. Tout comme pour
la conservation de l’énergie cinétique, la conservation du moment cinétique n’est pas une
garantie absolue de l’exactitude de notre représentation, mais l’évaluation de la conserva-
tion de ces intégrales premières du mouvement réduit fortement les possibilités d’erreur.
Ces tests ne peuvent vérifier que la validité des interactions entre les centres de masse de
notre système, pour vérifier la validité des forces d’aplatissement, nous allons utiliser une
autre méthode.

3.2.4 Précession des orbites des satellites

Pour décrire des orbites, nous utilisons des variables appelées éléments osculateurs.
Sous l’influence de l’aplatissement de Pluton et Charon, les éléments osculateurs des
satellites du système vont varier. Pour vérifier l’expression de nos forces d’aplatissement,
nous allons donc comparer leur variation théorique et celle que nous obtenons lors de nos
simulations.

Description des orbites

L’un des systèmes de variables dont nous disposons pour décrire le mouvement des
satellites est celui des éléments osculateurs. Dans le cas du problème à deux corps, la
trajectoire de l’un des objets par rapport à l’autre est une conique. Dans le cas où la
trajectoire est elliptique, cette conique peut être décrite par un ensemble de variables
appelées éléments képlériens (cf figure 3.7) :

– a : le demi-grand axe
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Figure 3.5 – Variation relative des composantes du moment cinétique pour le Système Solaire
sur un siècle.

Figure 3.6 – Variation relative des composantes du moment cinétique pour le système de
Pluton sur un siècle.
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– e : l’excentricité
– i : l’inclinaison
– Ω : la longitude du noeud ascendant
– ω : l’argument du périastre
– v : l’anomalie vraie, ou M : l’anomalie moyenne

Les deux premiers décrivent la forme de la trajectoire, les trois suivants son orientation
dans l’espace, le dernier, à tout instant, la position du corps parcourant la trajectoire. Dans
le cas du problème à deux corps, les cinq premiers éléments sont constants et le dernier
varie de manière périodique. Ces six éléments sont équivalents aux positions-vitesses de
l’objet. Dans le cas particulier d’une trajectoire circulaire, l’argument du périastre n’est
pas défini, de même pour la longitude du noeud ascendant lorsque la trajectoire est dans
le plan de référence 2. Dans ce cas, on peut utiliser d’autres éléments, résultant de la
combinaison des précédents, et ne souffrant pas d’indétermination.

Dans le cas du problème à deux corps perturbé, ces éléments vont varier dans le temps
en fonction de la perturbation. Malgré tout, le changement de variables des positions-
vitesses aux éléments képlériens reste applicable. Nous ne sommes bien-sûr pas dans le
cas d’un problème des deux corps, mais le mouvement de chaque satellite peut être con-
sidéré avantageusement comme un mouvement képlérien perturbé lorsque les perturba-
tions restent faibles face au terme képlérien du problème des deux corps. Il existe ainsi
à chaque instant une orbite képlérienne tangente à la trajectoire réelle. Cette trajectoire
képlerienne est celle que suivrait le corps si les perturbations devenaient soudain nulles.
Ainsi, les éléments, appelés alors osculateurs, définissent de manière instantanée la po-
sition et la vitesse de l’objet. La variation des éléments osculateurs dépend du potentiel
perturbateur suivant des lois d’évolution appelées équations planétaires de Lagrange. No-
tons R la fonction perturbatrice subie par le corps, les équations planétaires de Lagrange
gouvernant l’évolution des éléments osculateurs seront alors :







da

dt
=

2
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∂M

de

dt
= −

√
1− e2
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∂R
∂a

− 1− e2

na2e

∂R
∂e

(3.12)

2. Le plan de référence n’est pas nécessairement le plan équatorial du corps central, ainsi, pour les
systèmes multiples, il est courant de donner les inclinaisons par rapport à l’écliptique J2000, le pôle de
rotation du primaire n’étant pas forcément connu.
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Figure 3.7 – Description de la trajectoire dans l’espace à l’aide des éléments képlériens.

Taux de précession des orbites

Dans notre cas, le potentiel perturbateur R est le potentiel d’aplatissement des deux
corps et les interactions gravitationnelles avec les autres corps. Chacun de ces deux termes
va avoir un effet sur la variation des éléments osculateurs. Notre but est de vérifier que
nous avons effectué correctement le codage des forces d’aplatissement, et pour cela, nous
avons comparé l’expression analytique de la variation des éléments elliptiques de Charon
sous l’effet de l’aplatissement de Pluton et la valeur de cette même variation obtenue
dans notre modèle. Nix et Hydra sont, quant à eux, fortement perturbés par Charon,
et de ce fait, ne nous permettent pas de les utiliser pour vérifier l’expression des forces
d’aplatissement. Nous allons dans un premier temps expliciter les perturbations de Charon
sur les éléments elliptiques de Nix et Hydra, puis vérifier les forces d’aplatissement subies
par Charon.

Perturbations dues à un satellite intérieur Nous allons tout d’abord estimer quelle
est la perturbation que subit un satellite perturbé par un autre satellite situé plus proche
que lui de Pluton. Pour ce faire, considérons le cas général de deux satellites S1 et S2 en
orbite autour d’une planète P dans un repère galiléen centré sur O. Notons m0 la masse
de la planète, m1 et m2 les masses des satellites, ~R0, ~R1 et ~R2 les vecteurs position de la
planète et des satellites par rapport à O, ~r1 et ~r2 les vecteurs position des satellites par
rapport à la planète (cf figure 3.8). Nous allons supposer en première approximation que
les deux satellites ont des trajectoires circulaires et sont coplanaires.
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Figure 3.8 – Satellite perturbé par un satellite intérieur

L’accélération subie par ces trois corps par rapport à O est donnée par :

m0
~̈RO = Gm0

(
m1~r1
r31

+
m2~r2
r32

)

m1
~̈R1 = Gm1

(

−m0~r1
r31

+
m2(~r2 − ~r1)

|~r2 − ~r1|3
)

m2
~̈R2 = Gm2

(

−m0~r2
r32

− m1(~r2 − ~r1)

|~r2 − ~r1|3
)

(3.13)

Or, ~r2 = ~R2 − ~R0, la même composition appliquée aux accélérations nous donne :

~̈r2 = ~̈R2 − ~̈R0 = −G(m0 +m2)~r2
r32

− m1(~r2 − ~r1)

|~r2 − ~r1|3
− m1~r1

r31
(3.14)

L’accélération subie par le corps S2 dérive d’un potentiel central que nous allons noter
U2, et d’un potentiel perturbateur R2 tels que :

U2 =
G(m0 +m2)

r2
(3.15)

R2 =
Gm1

|~r2 − ~r1|3
− Gm1~r2.~r1

r31
(3.16)

Posons β l’angle entre les vecteurs ~r1 et ~r2 (cf figure 3.8). Comme les deux satellites
sont coplanaires et possèdent une orbite circulaire, nous avons β = M1 − M2, où M1 et
M2 désignent les anomalies moyennes des deux satellites. Nous avons alors :

1

|~r1 − ~r2|
=

1

r1

[

1− 2
r2
r1

cos(ω2t) +

(
r2
r1

)2
]−1/2

(3.17)
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Cette quantité peut être exprimée en fonction des polynômes de Legendre (Murray
and Dermott, 2000), ce qui nous donne :

1

|~r1 − ~r2|
=

1

r1

∞∑

l=0

(
r2
r1

)l

Pl(cos β) (3.18)

Le potentiel perturbateur R2 peut alors s’exprimer comme :

R2 =
Gm1

r2

∞∑

l=0

(
r2
r1

)l

Pl(cos β)−
Gm1r2
r21

cos β (3.19)

Or P0(cos β) = 1, par conséquent, le terme correspondant à l = 0 est Gm1/r2. Ce
terme correspond à la situation où la masse m1 est ajoutée à la masse de la planète
centrale, nous allons donc le rattacher à notre potentiel central U2 qui deviendra alors :

U2 =
G(m0 +m2 +m1)

r2
(3.20)

En ce qui concerne notre potentiel perturbé R2, nous allons le développer en nous limi-

tant à l’ordre deux en (r1/r2). Sachant que P1(cos β) = cos β et P2(cos β) =
1

2
(3 cos2 β−1),

on obtient :

R2 =
Gm1

r2

[

r1
r2

cos β +
1

2

(
r1
r2

)2
(
3 cos2 β − 1

)

]

− Gm1r2
r21

cos β (3.21)

Une fois moyennée sur la période synodique de S2 par rapport à S1, l’équation
précédente devient :

R̄2 =
1

4
Gm1

r21
r32

(3.22)

Le potentiel total moyen subi par le satellite S2 sera donc :

Utot = U2 + R̄2 =
G(mo +m1 +m2)

r2
+

Gm1

4

r21
r32

(3.23)

Notre potentiel moyen est une quantité strictement radiale, par conséquent∇θUtot = 0.
Ainsi, notre accélération radiale n2

2r2 sera égale au gradient du potentiel moyenné.

n2
2r2 = −∇rUtot

=
G(mo +m1 +m2)

r22
+

9

4
Gm1

r21
r42

(3.24)

Rappelons que nous considérons que l’effet de S1 à l’ordre 0 peut être considéré comme
une simple masse supplémentaire ajoutée à m0. Pour trouver l’équivalence entre la per-
turbation par un satellite intérieur et un aplatissement du corps central, nous considérons
donc que notre planète a une masse m0 +m1. Si notre satellite S2 avait été perturbé par
l’aplatissement polaire J2 de la planète P de rayon R et de masse m0 +m1, l’expression
de son accélération radiale serait égale à (Greenberg, 1981) :

n2
2r2 =

G(m0 +m1 +m2)

r22

(

1 +
1

2
J2

(
R

r2

)2
)

(3.25)
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L’effet d’un satellite intérieur de masse m1 est donc comparable à une masse
supplémentaire m1 pour le corps central, et à un aplatissement polaire du second ordre
égal à :

J2 =
m1

m0 +m1 +m2

1

2

(r1
R

)2

(3.26)

Comme on peut le voir, cet ’aplatissement équivalent’ va dépendre du rapport de
masse entre le perturbateur et le corps central, et le rapport entre le rayon du corps
central et la distance du perturbateur. Ce J2 équivalent à l’influence d’un satellite n’a
pas véritablement de sens physique lorsque la distance à laquelle le satellite orbite est
grande par rapport au rayon de la planète. En effet, l’effet de l’aplatissement d’un corps
est fonction de J2 et de son rayon équatorial. Dans le cas d’une orbite éloignée, on cherche
alors à représenter une masse éloignée comme une déformation du corps central. Par
conséquent, il est possible d’avoir des valeurs aberrantes physiquement ; ainsi dans le cas
du système de Pluton, la présence de Charon agit comme un J2 valant environ 15. Comme
dit précédemment, cette valeur n’a pas de sens physique, mais tout va se passer comme si
les satellites agissaient sous l’influence d’un aplatissement de cette valeur. Par conséquent,
lorsque l’on modélise le système, la précession due à la présence de Charon va largement
dominer le terme dû à l’aplatissement des deux plus grands corps. Ceci nous pousse à ne
pas considérer le mouvement de Nix et Hydra pour vérifier l’expression correcte des forces
d’aplatissement.

Perturbations dues à l’aplatissement de Pluton Les raisons exposées à la fin du
précédent paragraphe nous incitent à utiliser le mouvement de Charon pour tester l’
expression des forces d’aplatissement. Considérons la fonction perturbatrice que subit
Charon RC̄P̂ à cause de l’aplatissement de Pluton :

RC̄P̂ = −GmP
R2

P

r3PC

[

J
(P )
2

(
3

2
sin2 ΦC − 1

2

)

− 3c
(P )
22 cos2(ΦC) cos(2λC)

]

(3.27)

Comme nous considérons le cas du mouvement de Charon, nous utilisons le fait que
dans le cas de la résonance spin-orbite exacte : λC = 0. Le potentiel devient alors :

RCP̂ = −GmP
R2

P

a3PC

(
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r3PC

)[

J
(P )
2

(
3

2
sin2 ΦC − 1

2

)

− 3c
(P )
22 cos2(ΦC)

]

(3.28)

Considérons alors le triangle sphérique constitué par le noeud ascendant de l’orbite de
Charon, Charon lui-même, et l’intersection entre l’équateur de Pluton et le grand cercle
méridien (cf figure 3.9). En utilisant la relation de Neper dans ce triangle, on obtient :

sin2 ΦC = sin2 iC
1− cos(2ωC + 2vC)

2
(3.29)

L’expression du potentiel moyenné obtenu peut être trouvée dans Morando (1974), p.
119. Le potentiel moyenné associé RCP̂ que l’on obtient est alors :

RCP̂ = −GmP
R2

P

aC
3 (1− eC

2)−3/2
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2
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2

) ]

(3.30)
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Figure 3.9 – Triangle sphérique liant l’inclinaison, la position sur l’orbite et la hauteur de
Charon sur l’équateur de Pluton

On peut voir que le potentiel moyenné ne dépend plus des variables angulaires à
l’exception de l’inclinaison. Les équations planétaires de Lagrange deviennent donc :







daC
dt

= 0

deC
dt

= 0

diC
dt

= 0

dΩC

dt
=

1

naC
2 sin iC

√

1− eC
2

∂RCP̂

∂iC

dωC

dt
=

√

1− eC
2

naC
2eC

∂RCP̂

∂eC
− cos iC

naC
2 sin iC

√

1− eC
2

∂RCP̂

∂iC

dMC

dt
= n− 2

nCaC

∂RCP̂

∂aC
− 1− eC

2

naC
2eC

∂RCP̂

∂eC

(3.31)

Dans les équations de Lagrange, la variable M joue implicitement le rôle du temps,
moyenner permet de faire disparâıtre cette variable périodique. En moyennant ces
équations, on peut voir que le demi-grand axe, l’excentricité et l’inclinaison sont con-
stants et sont les seules variables intervenant dans les équations gouvernant l’évolution
des autres variables angulaires, ces dernières devenant alors intégrables. La résolution du
système d’équation nous donnera une solution de la forme
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aC = aC0

eC = eC0

iC = iC0

ΩC = ΩC0 +∆ΩCt
ωC = ωC0 +∆ωCt
MC = MC0 +∆MCt

(3.32)

Pour expliciter les coefficients ∆ΩC , ∆ωC and ∆MC , il nous faut les dérivées partielles
du potentiel moyenné :

∂RCP̂

∂aC
= 3GmP

R2
P

al
4 (1− eC

2)−3/2

[

J
(P )
2

(
3

4
sin2 iC − 1

2

)

− 3c
(P )
22

(

1− sin2 iC
2

) ]

∂RlP̂

∂eC
= −3GmP

R2
P

al
3 (1− eC

2)−5/2eC

[

J
(P )
2

(
3

4
sin2 iC − 1

2

)

− 3c
(P )
22

(

1− sin2 iC
2

) ]

∂RlP̂

∂iC
= −GmP

R2
P

al
3 (1− eC

2)−3/2

[

J
(P )
2

(
3

2
sin iC cos iC

)

+ 3c
(P )
22 sin iC cos iC

]

(3.33)
En utilisant l’approximation n2

Ca
3
C ≈ GmP , il vient naturellement :

∆ΩC = − nCR
2
P

a2C(1− e2)2

[

J
(P )
2

(
3

2
cos iC

)

+ 3c
(P )
22 cos iC

]

∆ωC =
nCR

2
P

a2C(1− e2)2

[

J
(P )
2

(

3− 15

4
sin2 iC

)

+ 3c
(P )
22

(

4− 5

2
sin2 iC

) ]

∆MC = nC − 3nCR
2(1− e2C)

−3/2

a2C

[

J
(P )
2

(
3

4
sin2 iC − 1

2

)

− 3c
(P )
22

(

1− sin2 iC
2

) ]

(3.34)
Il suffit alors, pour vérifier l’expression des forces d’aplatissement dans le modèle

numérique, de comparer la valeur de la précession théorique et celle obtenue par
l’intégration. La figure 3.10 illustre cette situation pour la longitude du noeud ascendant
et l’argument du périastre de Charon. D’après les formules ci-dessus, on s’attendrait à
avoir des sens de variations différents pour Ω et ω, ceci vient du fait que les satellites
sont rétrogrades par rapport au mouvement héliocentrique direct de Pluton, ce qui a
pour effet d’inverser le sens de variation de Ω. Dans cette simulation, les masses de
Nix et Hydra ne sont pas prises en compte de manière à ne pas avoir l’effet que ces
deux satellites auraient sur la trajectoire. En effet, si l’on compare cette simulation avec
celle de la figure 3.11 où les masses de Nix et Hydra ne sont pas nulles, on peut voir,
essentiellement sur l’argument du périhélie, que la pente de la variation ne correspond
plus. Ceci vient de l’influence de ces deux petits satellites.



3. Intégration numérique 46

Figure 3.10 – Comparaison entre valeur théorique et obtenue par intégration de la longitude
du noeud ascendant et de l’argument du périastre de Charon. Les masses de Nix et Hydra sont
fixées nulles.

Figure 3.11 – Comparaison entre valeur théorique et obtenue par intégration de la longitude
du noeud ascendant et de l’argument du périastre de Charon. Les masses de Nix et Hydra sont
non-nulles.
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Une fois notre modèle numérique élaboré et vérifié, il nous faut développer les
procédures permettant de l’ajuster. En effet, c’est l’ajustement du système à des données
simulées et réelles qui nous permettra d’étudier la pertinence de l’ajustement de certaines
variables et de déterminer leur valeur.
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Deuxième partie

Ajustement et simulations de
données
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Chapitre 4

Ajustement par moindres carrés
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4.1 Théorie des moindres carrés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51

4.1.1 Méthode . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51
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Dans ce chapitre, nous allons nous intéresser à la façon d’utiliser les moindres carrés
qui nous permettra d’ajuster notre modèle aux observations. Les coefficients nécessaires
sont obtenus en intégrant des équations différentielles appelées équations variationnelles.
Nous présenterons ensuite les modifications effectuées pour ajuster les éléments elliptiques
initiaux de nos corps à des observations en coordonnées équatoriales de ces mêmes corps.

4.1 Théorie des moindres carrés

Nous allons présenter ici le principe sur lequel repose les moindres carrés et les
équations variationnelles.

4.1.1 Méthode

Préliminaire

Considérons un modèle dynamique à N -corps, dépendant d’un jeu de constantes

c = (−→r0i, −̇→r0i, pk)i=1,N ;k=1,N ′ . Les paramètres (−→r0i, −̇→r0i)i=1,N désignent les positions et vitesses
initiales des N corps du système. Les paramètres (pk)k=1,N ′ désignent les autres constantes
dont peuvent dépendre le modèle, comme les masses, les coefficients d’aplatissement, les
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directions des pôles de rotation . . . On dispose d’un nombre L d’observations du système,

que nous allons noter (
−→
roli)l=1,L;i=1,N). De même, (

−→
rcli)l=1,L;i=1,N) désignera l’ensemble des

positions données par le modèle pour ces mêmes instants.
Ces L observations nous permettent d’évaluer 3L différences entre notre modèle et les

observations. Ces différences, que l’on désigne aussi sous le nom ’O-C’ (positions observées-

positions calculées), seront notées ∆−→rli et sont égales par définition à : ∆−→rli =
−→
roli −

−→
rcli.

Il nous faut alors faire l’hypothèse très importante que notre modèle décrit parfaite-
ment le système. Les positions calculées dépendent des conditions initiales et paramètres
estimés à tout instant tl par l’intermédiaire d’une fonction f i telle que

−→
rcli = f i(tl, c) (4.1)

En raison de l’hypothèse faite juste avant, on considère que les positions observées
dépendent des conditions initiales réelles et de la valeur réelle des paramètres par l’in-

termédiaire de la même fonction f . En notant c′ = (−→r0i′, −̇→r0i′, p′k)i=1,N ;k=1,N ′ les conditions
initiales et paramètres réels, on obtient :

−→
roli = f i(tl, c

′) (4.2)

Si l’on est proche de la solution réelle du système, c’est à dire que les constantes
estimées sont proches de leur valeur réelle, on peut se contenter d’un développement de

Taylor à l’ordre 1 de
−→
rcli au voisinage de cette solution réelle :

−→
roli = f i(tl, c) +

6N+N ′

∑

k=1

∂f i

∂c′k

∣
∣
∣
∣
tl,ck

(c′k − ck) +O(c′k − ck)
2 (4.3)

On obtient alors une expression liant les O-C du systèmes aux écarts entre les valeurs
estimées des constantes et leurs valeurs réelles que nous allons noter ∆ck = ck − c′k, que
l’on appelle équation de condition :

∆−→rli ≈
6N+N ′

∑

k=1

∂f i

∂ck

∣
∣
∣
∣
tl,ck

(c′k − ck) =
6N+N ′

∑

k=1

∂f i

∂ck

∣
∣
∣
∣
tl,ck

∆ck (4.4)

Ceci correspond à un système de 3N ∗ L équations à 6N + N ′ inconnues. Le but de
la méthode des moindres carrés est d’estimer la valeur des paramètres qui permet de
minimiser les O-C du système. Il est évident que dans le cas général, la dépendance entre
∆ck et les O-C n’est pas linéaire. L’une des conditions essentielles à la validité de cette
approximation est de se trouver dans un voisinage de la solution réelle.

Notation matricielle

Nous pouvons reformuler l’équation 4.4 sous forme matricielle, pour cela, nous allons
utiliser les notations suivantes :

Y i =






∆−→r1i
...

∆−→rLi




 , X i =











∂f i

∂c1

∣
∣
∣
∣
t1,c1

. . .
∂f i

∂c6N+N ′

∣
∣
∣
∣
t1,c6N+N′

...
. . .

...
∂f i

∂c1

∣
∣
∣
∣
tL,c1

. . .
∂f i

∂c6N+N ′

∣
∣
∣
∣
tL,c6N+N′











, A =






∆c1
...

∆c6N+N ′






(4.5)
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Pour chaque corps i du système, nous allons alors avoir une équation matricielle du
type Y i = X iA. Nous cherchons alors les composantes de la matrice A qui permettent de
minimiser celle de la matrice globale Y regroupant toutes les matrices Y i.

Résolution

Dans le cas idéal :
– le développement présenté dans l’équation 4.3 est exact à l’ordre 1,
– la fonction f i représente exactement le comportement du système,
– les résidus Y ne sont pas entâchés d’erreurs de mesures,

il est alors possible de trouver des composantes de A qui rendent nuls les résidus Y .
En raison du fait que les hypothèses présentées ci-dessus ne sont pas vérifiées, le système
d’équations Y = XA n’admet pas de solution exacte. La résolution approchée de Y = XA
nous donnera donc une première solution approchée. Il faudra donc itérer le processus
jusqu’à la convergence vers une valeur la plus petite possible des résidus. En particulier,
les observations sont des mesures dont l’on ne connâıt pas a priori la loi des erreurs.
Néanmoins, comme les observations sont a priori indépendantes entre elles, nous allons
supposer que leur loi des erreurs est gaussienne. Pour trouver la valeur de A qui permet
de minimiser les résidus, considérons l’application

F : A 7→ ‖Y −XA‖2 (4.6)

On cherche un minimum de cette application F , donc une matrice A telle que dF = 0.
C’est de ce principe que vient le nom moindres carrés, puisque l’on cherche à minimiser
l’écart quadratique entre les résidus et la matrice XA. La méthode des moindres carrés
est l’estimateur le plus efficace dans le cas d’une loi des erreurs gaussienne.

Si les colonnes de la matrice X sont linéairement indépendantes, alors le système
dF = 0 admet une unique solution.

Par définition :

‖Y − AX‖2 =
L∑

l=1

(

∆−→rli −
6N+N ′

∑

k=1

∂f i

∂ck

∣
∣
∣
∣
tl,ck

∆ck

)2

=
L∑

l=1

(

Yl −
6N+N ′

∑

k=1

XlkAl

)2
(4.7)

Il nous faut alors calculer le gradient de cette expression par rapport aux variables Al

∂

∂Am

‖Y − AX‖2 =
L∑

l=1

∂

∂Am

(

Yl −
6N+N ′

∑

k=1

XlkAl

)2

= 2
L∑

l=1

(

Yl −
6N+N ′

∑

k=1

XlkAl

)

(−Xlm)

= 2
L∑

l=1

(

−XlmYl +
6N+N ′

∑

k=1

XlmXlkAl

)

(4.8)
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Un gradient nul peut donc se réécrire comme un système de 6N +N ′ équations de la
forme :

L∑

l=1

(

XlmYl −
6N+N ′

∑

k=1

XlmXlkAl

)

= 0 (4.9)

Ou encore sous la forme matricielle :

tXY = tXXA (4.10)

La matrice A permettant de minimiser les résidus sera donc la matrice A =
(tXX)−1 tXY . La principale difficulté viendra de l’inversion de la matrice tXX qui peut
se révéler impossible, ou du moins numériquement difficile lorsque des observations sont
non-indépendantes. Par exemple, des observations obtenues au cours d’une même nuit,
pour un objet lointain dont le mouvement est faiblement ou non décelable sur une nuit
pour une précision donnée de l’observation, correspondront à des équations de condition
presque identiques. Dans ce cas, même si notre programme parvient à inverser la matrice
tXX, les équations de condition n’étant pas linéairement indépendantes, la correction des
paramètres n’aura pas de signification réelle. Une autre source possible d’erreur sur la cor-
rection obtenue par les moindres carrés est la corrélation trop forte entre deux paramètres.
Dans ce cas, il est impossible de séparer l’influence des deux paramètres et les corrections
proposées peuvent ne pas avoir de signification physique. Par exemple, si l’on considère
le cas d’un satellite en orbite et doté d’une inclinaison nulle autour d’une planète aplatie.
Dans ce cas, il est impossible de séparer l’influence de l’aplatissement dynamique et la
masse du corps central.

Un autre problème qui risque de survenir est la commensurabilité des différents
paramètres à ajuster. En effet, dans le cas où les paramètres à ajuster ont des valeurs
trop dissemblables (par exemple, le demi-grand axe de Pluton a une valeur d’environ
39 UA, alors que la masse de Nix est au maximum de 10−12 masse solaire), l’inversion
de A peut alors poser problème en raison de l’incapacité de l’ordinateur à comparer des
nombres si différents en double précision.

4.1.2 Équations variationnelles

Dans cette partie, nous allons nous intéresser plus particulièrement à la manière dont
on peut obtenir la valeur des coefficients de la matrice X. En effet, il est nécessaire
de pouvoir obtenir, pour tout instant tl et pour tout corps i du système la valeur des

coefficients
∂f i

∂ck

∣
∣
∣
∣
tl,ck

. Pour cela, rappelons que nous avons :

d2−→rli
dt2

(tl) =

−→
F

mi

(tl,
−→rl1, −̇→rl1, . . . ,−→rlN , −̇→rlN ,p) (4.11)

La dérivée de l’équation précédente par rapport à une constante quelconque ck don-
nera :

∂

∂ck

d2−→rli
dt2

(tl) =
∂

∂ck

−→
F

mi

(tl,
−→rl1, −̇→rl1, . . . ,−→rlN , −̇→rlN ,p)

=
1

mi

[
N∑

j=1

(

∂
−→
F

∂−→rlj
∂−→rlj
∂ck

+
∂
−→
F

∂−̇→rlj
∂−̇→rlj
∂ck

)

+
∂
−→
F

∂p

∂p

∂ck

] (4.12)
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La constante ck étant indépendante du temps, il est possible d’inverser la dérivation
par rapport à ck et par rapport au temps, on aboutit alors à

d2

dt2

(
∂−→rli
∂ck

)

=
1

mi

[
N∑

j=1

(

∂
−→
F

∂−→rlj
∂−→rlj
∂ck

+
∂
−→
F

∂−̇→rlj
∂−̇→rlj
∂ck

)

+
∂
−→
F

∂p

∂p

∂ck

]

(4.13)

Qui peut aussi s’écrire sous la forme :

d2

dt2

(

∂f i

∂ck

∣
∣
∣
∣
tl,ck

)

=
1

mi

[
N∑

j=1

(

∂
−→
F

∂−→rlj
∂f j(tl)

∂ck
+

∂
−→
F

∂−̇→rlj
∂−̇→rlj
∂ck

)

+
∂
−→
F

∂p

∂p

∂ck

]

(4.14)

Nous nous retrouvons alors à intégrer 6N + N ′ systèmes différentiels d’ordre deux (un
pour chaque constante du modèle), de 3N équations chacun. Ces équations seront intégrées
numériquement en même temps que les équations du mouvement. Les conditions initiales
de ces systèmes seront sous la forme (0, . . ., 0, 1, 0, . . ., 0), où le 1 sera au rang k. Dans
le cas de notre système, les forces modélisées ne tiennent pas compte de la vitesse. Par
conséquent, l’avant dernier terme de nos équations variationnelles est nul.

4.2 Calcul des équations variationnelles

Dans cette partie, nous allons présenter les équations variationnelles qui nous ont
été nécessaires pendant notre ajustement. Nous allons décomposer ces équations suiv-
ant les paramètres qui nous intéressent et suivant l’interaction qu’elles représentent. Par
la suite, nous allons devoir modifier ces équations pour qu’elles puissent être utilisées
dans l’ajustement de notre modèle. En effet, notre modèle est exprimé en coordonnées
cartésiennes, et les constantes dont il dépend sont les positions-vitesses initiales et les
paramètres physiques des corps. Or, nos observations sont en coordonnées équatoriales et
nous allons devoir ajuster en éléments elliptiques.

4.2.1 Interactions entre les centres de masses

Dans un premier temps, nous allons nous intéresser à la partie la plus simple des
interactions du système : les interactions entre les centres de masses et leurs dérivées par
rapport aux positions et vitesses initiales et aux masses. Ainsi, dans l’équation 4.14, les

termes de la forme ∂f j(tl)/∂ck, ∂
−̇→rlj/∂ck et ∂p/∂ck sont donnés par l’intégration de ces

équations au cours du temps dont les conditions initiales seront de la forme (0, . . ., 0, 1,
0, . . ., 0), où le 1 sera au rang k, il ne nous reste donc plus qu’à expliciter les termes de

la forme ∂
−→
F /∂−̇→rlj, ∂

−→
F /∂−̇→rlj et ∂

−→
F /∂p.

Dérivées par rapport aux vitesses

Les forces prises en compte ne dépendent pas des vitesses des corps, par conséquent,

tous les termes de la forme ∂
−→
F /∂−̇→rlj seront nuls.
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Dérivées par rapport aux positions

Explicitons maintenant les termes de la forme ∂
−→
F /∂−→rlj. Considérons les interactions

subies par le corps i sous l’influence des autres objets du système :

~Fi

mi

=
N∑

j=1

−GMj
~rj − ~ri
r3ij

+
4∑

l=1,i 6=l

−Gml
~rl − ~ri
r3il

(4.15)

Une fois projeté sur un axe γ, on obtient :

Fiγ

mi

=
N∑

j=1

−GMj
γj − γi
r3ij

+
4∑

l=1,i 6=l

−Gml
γl − γi
r3il

(4.16)

Nous allons alors nous trouver face à quatre cas de figures lorsque l’on dérive :

1. on dérive Fiγ par rapport à la position initiale du même corps i, située sur le même
axe γ

2. on dérive Fiγ par rapport à la position initiale d’un autre corps j, située sur le même
axe γ

3. on dérive Fiγ par rapport à la position initiale du même corps i, située sur un autre
axe ζ

4. on dérive Fiγ par rapport à la position initiale d’un autre corps j, située sur un
autre axe ζ

Dans le premier cas, nous aurons alors :

1

mi

∂Fiγ

∂γi
=

N∑

k=1

GMk

r3ik

(

1− 3(γk − γi)
2

r2ik

)

+
4∑

l=1,i 6=l

Gml

r3il

(

1− 3(γl − γi)
2

r2il

)

(4.17)

Dans le deuxième cas :

1

mi

∂Fiγ

∂γj
=

Gmj

r3ij

(

1− 3(γj − γi)
2

r2ij

)

(4.18)

Dans le troisième cas :

1

mi

∂Fiγ

∂ζi
=

N∑

k=1

GMk

r3ik

3(γk − γi)(ζk − ζi)

r2ik
+

4∑

l=1,i 6=l

Gml

r3il

3(γl − γi)(ζl − ζi)

r2il
(4.19)

Dans le quatrième cas :

1

mi

∂Fiγ

∂ζj
= −Gmj

r3ij

3(γj − γi)(ζj − ζi)

r2ij
(4.20)
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Dérivées par rapport aux masses

En ce qui concerne les dérivées par rapport aux masses du système, la dérivée de ~Fi

est bien sûr indépendante de mi. Nous aurons donc, pour la masse mj :

1

mi

∂ ~Fi

∂mj

∣
∣
∣
∣
∣
γ

= −G
γj − γi
r3ij

(4.21)

4.2.2 Dérivées des forces d’aplatissement

Nous ne prendrons ici en compte que l’effet de l’aplatissement polaire J2 pour des
raisons expliquées dans le chapitre suivant. L’expression de cette force ne dépendant
pas de la vitesse, nous ne considérerons les dérivées que par rapport aux masses, aux
coefficients d’aplatissement, aux positions des corps, et aux coordonnées des pôles de

rotation, les termes de la forme ∂
−→
F /∂−̇→rlj étant, comme pour les interactions entre les

centres de masse, nuls.

Dérivées par rapport à la masse

De manière générale, les forces subies par le corps i sous l’effet de l’aplatissement du
corps l sont sous la forme (cf chapitre 2) :

1

mi

~Fīl̂ = −GmlR
2
l∇X,Y,Z

(

J
(l)
2

r3il

(
3

2

z2i
r2il

− 1

2

))

(4.22)

où (xi, yi, zi) désigne les coordonnées de i dans le repère équatorial de l et (X, Y, Z) le
repère inertiel dans lequel a été développé le modèle. La seule masse qui intervient dans
l’expression de la force d’aplatissement présentée ci-dessus estml, et il vient naturellement
que :

1

mi

∂ ~Fīl̂

∂ml

= −GR2
l∇X,Y,Z

(

J
(l)
2

r3il

(
3

2

z2i
r2il

− 1

2

))

(4.23)

Le corps i subit également l’influence que le centre de masse du corps l exerce sur son
aplatissement, et cette interaction est :

1

mi

~Fîl̄ = −GmlR
2
i∇X,Y,Z

(

J
(i)
2

r3il

(
3

2

z2i
r2il

− 1

2

))

(4.24)

Tout comme dans le cas précédent, la seule masse qui intervient dans la force d’aplatisse-
ment est la masse ml, et par conséquent :

1

mi

∂ ~Fīl̂

∂ml

= −GR2
i∇X,Y,Z

(

J
(i)
2

r3il

(
3

2

z2i
r2il

− 1

2

))

(4.25)

Dérivées par rapport au coefficient d’aplatissement

De la même manière que précédemment, nous aurons :

1

mi

∂ ~Fīl̂

∂J
(l)
2

= −GmlR
2
l∇X,Y,Z

(
1

r3il

(
3

2

z2i
r2il

− 1

2

))

(4.26)
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Dérivées par rapport à une position

Comme vu dans le chapitre 2, les forces d’aplatissement s’expriment naturellement
dans le repère équatorial des corps. En utilisant les mêmes notations que dans ce chapitre,
le changement de variables exprimant les coordonnées équatoriales (x, y, z) en fonction
des coordonnées inertielles (X, Y, Z) est donné par :





x
y
z



 = R3(W )R1(φ)R3(Ψ)





X
Y
Z



 (4.27)

Posons alors : R = R3(Wi)R1(φi)R3(Ψi) qui permet de passer des coordonnées inertielles
à équatoriales pour le corps i. Cette matrice R peut dépendre des coordonnées des corps
par la matrice R3(W ). Par exemple, dans le cas de Pluton, cette matrice R3(W ) pour
exprimer les coordonnées des objets dans le repère équatorial de Pluton va dépendre des
coordonnées de Charon et de Pluton. Néanmoins, cette matrice ne sert qu’à exprimer le
décalage en longitude entre le méridien de référence et la direction de ”X” obtenue après
le produit par les deux autres matrices. Par conséquent, elle est inutile pour l’expression
de l’effet de l’aplatissement polaire, indépendant de la longitude. Pour économiser le calcul
de la dérivée de cette matrice par rapport aux positions, nous redéfinirons la matrice R
comme R = R1(φi)R3(Ψi). Les forces subies par le corps i sous l’effet de l’aplatissement
du corps l peuvent donc être exprimées comme :

1

mi

~Fīl̂ = −GmlR
2
l J

(l)
2 R−1 ~f(R(X, Y, Z)) (4.28)

où, P2 étant le polynôme de Legendre d’ordre 2

~f = ∇x,y,z

(
1

r3il
P2

(
zl
ril

))

(4.29)

et

R = R1(φi)R3(Ψi) =





cosΨi sinΨi 0
− cosφi sinΨi cosφi cosΨi sinφi

sinφi sinΨi − sinφi cosΨi cosφi



 (4.30)

Par conséquent, la dérivée de la force d’aplatissement par l’une des positions-vitesses dans
le repère inertiel sera :

1

mi

∂ ~Fīl̂

∂γl
= −GmlR

2
l J

(l)
2 R−1

3(N−1)
∑

j=1

∂ ~f

∂ζj

∂ζj
∂γl

(4.31)

où ζ désigne l’ensemble des coordonnées dans le repère équatorial lié à i. Les coefficients
∂ζj/∂γl ne sont pas simplement les éléments de la matrice R. En effet, les coordonnées
(X, Y, Z) utilisées ci-dessus sont des coordonnées cartésiennes relatives données dans un
système d’axes inertiels, quand nous avons besoin des coordonnées inertielles absolues.
Un coefficient ∂ζj/∂γl peut donc être égal à un élément de la matrice R, à son opposé, ou
être nul suivant le cas considéré.

En ce qui concerne les coefficients
∂f

∂ζ
, leurs expressions sont données par les équations

suivantes :
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∂fx
∂x

= −5
x

r7

(

−15

2

xz2

r2
+

3

2
x

)

+
1

r5

(
15x2z2

r4
− 15

2

z2

r2

)

(4.32)

∂fy
∂x

= −5
x

r7

(

−15

2

yz2

r2
+

3

2
y

)

+
1

r5

(
15xyz2

r4

)

(4.33)

∂fz
∂x

= −5
x

r7

(

−15

2

z3

r2
+

9

2
z

)

+
1

r5

(
15xz3

r4

)

(4.34)

∂fx
∂y

= −5
y

r7

(

−15

2

xz2

r2
+

3

2
x

)

+
1

r5

(
15xyz2

r4

)

(4.35)

∂fy
∂y

= −5
y

r7

(

−15

2

yz2

r2
+

3

2
y

)

+
1

r5

(
15y2z2

r4
− 15

2

z2

r2

)

(4.36)

∂fz
∂y

= −5
y

r7

(

−15

2

z3

r2
+

9

2
z

)

+
1

r5

(
15yz3

r4

)

(4.37)

∂fx
∂z

= −5
z

r7

(

−15

2

xz2

r2
+

3

2
x

)

+
1

r5

(
15xz3

r4
− 15

xz

r2

)

(4.38)

∂fy
∂z

= −5
z

r7

(

−15

2

yz2

r2
+

3

2
y

)

+
1

r5

(
15yz3

r4
− 15

yz

r2

)

(4.39)

∂fz
∂z

= −5
z

r7

(

−15

2

z3

r2
+

9

2
z

)

+
1

r5

(
15z4

r4
− 45

2

z2

r2
+

9

2

)

(4.40)

Dérivées par rapport aux coordonnées du pôle

Nous allons réutiliser les notations développées au paragraphe précédent. Soit Φi l’une
quelconque des coordonnées du pôle du corps i. La dérivée de la force ~Fīl̂ sera donc donnée
par :

∂

∂Φi

(
1

mi

~Fīl̂

)

= −GR2
imiJ

(i)
2

[
∂R−1

∂Φi

~f(R(X, Y, Z)) +R−1 ∂

∂Φi

(

~f(R(X, Y, Z))
)]

(4.41)

Le second terme peut être explicité par la même démarche que précédemment, on
obtient alors :

∂

∂Φi

(

~f(R(X, Y, Z))
)

=
∑ ∂f

∂ζ

∂ζ

∂Φi

(4.42)

Les termes ∂f/∂ζ ont déjà été développés au paragraphe précédent. Le second terme
de l’expression précédente peut s’écrire comme

∂ζ

∂Φi

=
∂R

∂Φi

−−−−−−→
(X, Y, Z)

∣
∣
∣
∣
ζ

(4.43)
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Il nous reste donc à expliciter les matrices
∂R

∂Φi

et
∂R−1

∂Φi

(cf équation 4.41) :

∂R

∂φi

=





0 0 0
sinφi sinΨi − sinφi cosΨi − cosφi

− cosφi sinΨi − cosφi cosΨi sinφi



 (4.44)

∂R

∂Ψi

=





− sinΨi cosΨi 0
− cosφi cosΨi − cosφi sinΨi 0
sinφi cosΨi sinφi sinΨi 0



 (4.45)

∂R−1

∂φi

=





0 sinφi sinΨi cosφi sinΨi

0 − sinφi cosΨi − cosφi cosΨi

0 cosφi sinφi



 (4.46)

∂R−1

∂Ψi

=





− sinΨi − cosφi cosΨi sinφi cosΨi

cosΨi − cosφi sinΨi − sinφi sinΨi

0 0 0



 (4.47)

4.3 Changement d’observables et de paramètres

ajustables

Le modèle présenté jusqu’ici décrit les positions cartésiennes des objets du système
de Pluton. Tel quel, il peut ajuster les paramètres inconnus du système à partir des
observations en positions cartésiennes de ces mêmes corps. Or, les observations dont nous
allons disposer sont données en coordonnées équatoriales (α, δ) absolues ou relatives à
l’un des corps du système. Il nous faut donc effectuer un changement de variables pour
exprimer les positions calculées de Pluton et ses satellites en coordonnées équatoriales,
absolues ou relatives selon l’observation, et pour exprimer les équations variationnelles
dans ce même jeu de coordonnées.

Par la suite, nous allons également modifier le type de conditions initiales que nous
allons utiliser. En effet, des conditions initiales cartésiennes peuvent poser problème lors
de l’ajustement des satellites, la linéarité de l’équation 4.3 n’étant pas exacte. Dans le
cas de l’ajustement des éléments képlériens initiaux, cette linéarité est mieux conservée
(Taylor, 1998). Nous utiliserons donc les éléments elliptiques initiaux de Pluton autour
du Soleil, et les éléments elliptiques des satellites autour de Pluton. Tout comme dans le
cas des changements de variable, les équations variationnelles vont devoir être modifiées.

4.3.1 Changement d’observables : coordonnées équatoriales

coordonnées équatoriales absolues

Considérons le corps i du système, ses coordonnées cartésiennes par rapport à la Terre
dans l’ICRF sont notées (Xi, Yi, Zi), ses coordonnées équatoriales (αi, δi) et ri sa distance
à la Terre. Nous avons alors :







Xi = ri cos δi cosαi

Yi = ri cos δi sinαi

Zi = ri sin δi

(4.48)
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L’inversion de ce système nous permet alors de calculer nos coordonnées équatoriales.
En ce qui concerne les équations variationnelles, l’utilisation des coordonnées équatoriales
revient à modifier l’équation 4.4 comme suit :







∆αi =
6N+N ′

∑

k=1

∂αi

∂ck

∣
∣
∣
∣
c′
k

∆ck =
3∑

j=1

∂αi

∂γj

(
6N+N ′

∑

k=1

∂γj
∂ck

∣
∣
∣
∣
c′
k

∆ck

)

∆δi =
6N+N ′

∑

k=1

∂δi
∂ck

∣
∣
∣
∣
c′
k

∆ck =
3∑

j=1

∂δi
∂γj

(
6N+N ′

∑

k=1

∂γj
∂ck

∣
∣
∣
∣
c′
k

∆ck

)
(4.49)

En utilisant la notation matricielle et en posant H = (∂αi/∂γj, ∂δi/∂γj) et Z =
(∆αi,∆δi), on obtient Z = HXA, ou, pour un instant tl donné :

(
∆αi(tl)
∆δi(tl)

)

=








∂αi

∂Xi

,
∂αi

∂Yi

,
∂αi

∂Zi

∂δi
∂Xi

,
∂δi
∂Yi

,
∂δi
∂Zi





















∂Xi

∂c1
. . .

∂Xi

∂c6N+N ′

∂Yi

∂c1
. . .

∂Yi

∂c6N+N ′

∂Zi

∂c1
. . .

∂Zi

∂c6N+N ′



















∆c1
...

∆c6N+N ′






(4.50)
La matrice H, pour un instant tl et pour le corps i sera :

H =








− sinαi

ri cos δi
,

cosαi

ri cos δi
, 0

−sin δi cosαi

ri
, −sin δi sinαi

ri
,

cos δi
ri








(4.51)

Cette transformation est valable pour les coordonnées équatoriales absolues, mais nous
allons également devoir ajuster des observations des satellites relatives au centre de Pluton.

Coordonnées équatoriales relatives

Considérons un satellite i en orbite autour de Pluton. Ses coordonnées équatoriales
relatives à Pluton (αr

i , δ
r
i ) seront alors :

{
αr
i = αi − αP

δri = δi − δP
(4.52)

Ce qui revient en notation vectorielle à utiliser une matrice M telle que Z ′ =
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M(HX)A, avec :





∆αr
i (tl)

∆δri (tl)



 =





−1 0 . . . 1 0 . . .

0 −1 . . . 0 1 . . .



























∂αP

∂c1
. . .

∂αP

∂c6N+N ′

∂δP
∂c1

. . .
∂δP

∂c6N+N ′

... . . .
...

∂αi

∂c1
. . .

∂αi

∂c6N+N ′

∂δi
∂c1

. . .
∂δi

∂c6N+N ′

... . . .
...




























∆c1
...

∆c6N+N ′






(4.53)
où, dans la matrice M , le 1 de la première ligne est à la colonne 2i − 1, et celui de la
seconde à la colonne 2i, tous les coefficients non-représentés de la matrice étant nuls.

4.3.2 Changement de paramètres ajustables : éléments ellip-
tiques

Comme évoqué avant, le comportement de l’équation 4.3 devient rapidement non
linéaire dans le cas d’un développement en fonction des positions et vitesses initiales,
situation résolue lorsque l’on développe en fonction des éléments elliptiques initiaux. Il
nous faut donc faire intervenir la transformation qui permet de passer des positions-
vitesses initiales en coordonnées cartésiennes aux éléments osculateurs initiaux. Tout
comme précédemment, nous pouvons utiliser la notation matricielle pour décrire la trans-
formation effectuée. Nous allons maintenant chercher à exprimer l’équation 4.50 non plus
en fonction d’un jeu de variables (cl)j=1,6N+N ′ , mais d’un jeu de variables (ql)j=1,6N+N ′ où
les 6N premiers paramètres sont les éléments elliptiques initiaux des corps du système.
Ceci revient à une équation de la forme Z = HXTA′ où Z, H et X ont la même signifi-
cation que précédemment et

T =









∂c1
∂q1

. . .
∂c1

∂q6N+N ′

... . . .
...

∂c6N+N ′

∂q1
. . .

∂c6N+N ′

∂q6N+N ′









, A′ =






∆q1
...

∆q6N+N ′




 (4.54)

La matrice T est donc la matrice de passage entre les coordonnées cartésiennes et
les éléments elliptiques considérée au temps initial de notre système. Par la suite, pour
expliciter les termes de cette matrice, nous noterons les éléments osculateurs initiaux
du corps i : (ai, ei, Ii,Ωi, ωi, vi). Deux cas vont alors se présenter : celui du primaire
du système, dont la relation entre éléments elliptiques autour du soleil et coordonnées
cartésiennes dans un repère barycentrique est simple, et celui de ses satellites, pour
lesquels les éléments elliptiques s’expriment en fonction de leurs coordonnées cartésiennes
relatives au centre du premier corps.
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Dans le cas du primaire, la partie de la matrice T concernée, c’est à dire les six
premières lignes, sera tout simplement de la forme :









∂X1

∂a1
. . .

∂X1

∂v1
0 . . . 0 0 . . . 0

...
...

...
...

...
...

∂VZ1

∂a1
. . .

∂VZ1

∂v1
0 . . . 0

∂VZ1

∂m1

. . .
∂VZ1

∂mN









(4.55)

dont les différents coefficients seront explicités plus loin et pour laquelle les 0 des colonnes
7 à 6N correspondent aux dérivées des coordonnées cartésiennes de Pluton par rapport
aux éléments elliptiques de ses satellites. Dans la transformation qui lie les coordonnées
cartésiennes et les éléments elliptiques, la masse des objets va intervenir dans l’expression
des vitesses, d’où le fait que, même si les coefficients ∂Xi/∂mj sont nuls, ce n’est pas le
cas des coefficients de la forme ∂Vi/∂mj

Posons alors, dans le cas d’un satellite j : Xj = Xp+xj et VXj = VXp+vxj où xj est la
coordonnée cartésienne du satellite j par rapport au primaire et vxj sa vitesse initiale par
rapport au primaire, sur l’axe x. Le mouvement héliocentrique des satellites est en réalité
celui du primaire, ce mouvement ne va dépendre que de ses éléments elliptiques et ne
contiendra donc que les coefficients de la matrice précédente. Au contraire, les coordonnées
cartésiennes relatives au primaire ne dépendront que des éléments des satellites eux-
mêmes.

Par exemple, la partie de la matrice T transformant les coordonnées du premier satel-
lite sera de la forme :









∂X1

∂a1
. . .

∂X1

∂v1

∂x2

∂a2
. . .

∂x2

∂v2
0 . . . 0 0 . . . 0

...
...

...
...

...
...

...
...

∂VX1

∂a1
. . .

∂VX1

∂v1

∂vx2

∂a2
. . .

∂vx2

∂v2
0 . . . 0

∂VX2

∂m1

. . .
∂VX2

∂mN
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où les 0 des colonnes 13 à 6N correspondent aux dérivées des coordonnées cartésiennes
du premier satellite par rapport aux éléments elliptiques des autres satellites.

Enfin, les N ′ paramètres restants, parmi lesquels les masses, les aplatissements, . . .
resteront inchangés par le changement de coordonnées.

Nous allons maintenant détailler les termes ∂ci/∂c
′
j de la matrice T . Qu’il s’agisse

des dérivées des coordonnées absolues du primaire par rapport à ses éléments elliptiques
héliocentrique, ou des dérivées des coordonnées relatives des satellites par rapport à leurs
éléments elliptiques relatifs au primaire, nous aurons les mêmes expressions. Intéressons
nous d’abord aux dérivées des positions initiales. Considérons les coordonnées cartésiennes

initiales du corps i, notées ( ~γ0
i ,

~̇γ0
i ). Nous avons alors :

~γ0
i =

ai(1− e2i )

1 + ei cos vi





cosΩi cos(ωi + vi)− sinΩi sin(ωi + vi) cos Ii
sinΩi cos(ωi + vi) + cosΩi sin(ωi + vi) cos Ii

sin(ωi + vi) sin Ii



 (4.57)
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Ce qui nous donne :

∂ ~γ0
i

∂ai
=

1− e2i
1 + ei cos vi





cosΩi cos(ωi + vi)− sinΩi sin(ωi + vi) cos Ii
sinΩi cos(ωi + vi) + cosΩi sin(ωi + vi) cos Ii
sin(ωi + vi) sin Ii



 (4.58)

∂ ~γ0
i

∂ei
=
ai(−2ei − cos vi − e2 cos vi)

(1 + ei cos vi)2





cosΩi cos(ωi + vi)− sinΩi sin(ωi + vi) cos Ii
sinΩi cos(ωi + vi) + cosΩi sin(ωi + vi) cos Ii
sin(ωi + vi) sin Ii





(4.59)

∂ ~γ0
i

∂Ii
=

ai(1− e2i )

1 + ei cos vi





sinΩi sin(ωi + vi) sin Ii
− cosΩi sin(ωi + vi) sin Ii
sin(ωi + vi) cos Ii



 (4.60)

∂ ~γ0
i

∂Ωi

=
ai(1− e2i )

1 + ei cos vi





− sinΩi cos(ωi + vi)− cosΩi sin(ωi + vi) cos Ii
cosΩi cos(ωi + vi)− sinΩi sin(ωi + vi) cos Ii
0



 (4.61)

∂ ~γ0
i

∂ωi

=
ai(1− e2i )

1 + ei cos vi





− cosΩi sin(ωi + vi)− sinΩi cos(ωi + vi) cos Ii
− sinΩi sin(ωi + vi) + cosΩi cos(ωi + vi) cos Ii
cos(ωi + vi) sin Ii



 (4.62)

∂ ~γ0
i

∂vi
=
aiei(1− e2i ) sin vi
(1 + ei cos vi)2





cosΩi cos(ωi + vi)− sinΩi sin(ωi + vi) cos Ii
sinΩi cos(ωi + vi) + cosΩi sin(ωi + vi) cos Ii
sin(ωi + vi) sin Ii



 (4.63)

+
ai(1− e2i )

1 + ei cos vi





− cosΩi sin(ωi + vi)− sinΩi cos(ωi + vi) cos Ii
− sinΩi sin(ωi + vi) + cosΩi cos(ωi + vi) cos Ii
cos(ωi + vi) sin Ii





Si l’on considère maintenant la vitesse initiale :

~̇γ0
i =





cosΩi [Vr cos(ωi + vi)− V⊥ sin(ωi + vi)]− sinΩi cos Ii [Vr sin(ωi + vi) + V⊥ cos(ωi + vi)]
sinΩi [Vr cos(ωi + vi)− V⊥ sin(ωi + vi)]− cosΩi cos Ii [Vr sin(ωi + vi) + V⊥ cos(ωi + vi)]
sin Ii [Vr sin(ωi + vi) + V⊥ cos(ωi + vi)]





(4.64)
où :

Vr =
µ√
ai

ei sin vi
√

1− e2i
, V⊥ =

µ√
ai

1 + ei cos vi
√

1− e2i
, µ =

√

G(M +mi)

On peut remarquer que l’expression de la vitesse en éléments elliptiques va dépendre de
la masse des corps, contrairement au cas de la position. Il nous faudra donc calculer aussi
la dérivée de la vitesse en fonction de la masse du corps considéré mi et de la masse M
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du corps central. Posons les notations suivantes :

dvra =
∂Vr

∂ai
=− µ

2a
3/2
i

ei sin vi
√

1− e2i
(4.65)

dvoa =
∂V⊥

∂ai
=− µ

2a
3/2
i

1 + ei cos vi
√

1− e2i
(4.66)

dvre =
∂Vr

∂ei
=

µ√
ai

(

cos vi
√

1− e2i
+ ei

1 + ei cos vi
(1− e2i )

3/2

)

(4.67)

dvoe =
∂V⊥

∂ei
=

µ√
ai

sin vi
√

1− e2i + (1− e2i )
−1/2e2i sin vi

1− e2i
(4.68)

dvrv =
∂Vr

∂vi
=

µ√
ai

(1− e2i )
3/2 + ei sin vi

(1 + ei cos vi)2
(4.69)

dvov =
∂V⊥

∂vi
=

µ√
ai

−ei sin vi
√

1− e2i
(4.70)

dvrm =
∂Vr

∂mi

=
∂µ

∂mi

ei sin vi
√

ai(1− e2)
(4.71)

dvom =
∂V⊥

∂mi

=
∂µ

∂mi

(1 + ei cos vi)
√

ai(1− e2)
(4.72)

dvrM =
∂Vr

∂M
=

∂µ

∂M

ei sin vi
√

ai(1− e2)
(4.73)

dvoM =
∂V⊥

∂M
=

∂µ

∂M

(1 + ei cos vi)
√

ai(1− e2)
(4.74)

θi =ωi + vi (4.75)

où
∂µ

∂mi

=
∂µ

∂M
=

G

2
√

G(M +mi)
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On obtient alors :

∂ ~̇γi
∂ai

=





cosΩi [dvra cos θi − dvoa sin θi]− sinΩi cos Ii [dvra sin θi + dvoa cos θi]
sinΩi [dvra cos θi − dvoa sin θi]− cosΩi cos Ii [dvra sin θi + dvoa cos θi]
sin Ii [dvra sin θi + dvoa cos θi]



 (4.76)

∂ ~̇γi
∂ei

=





cosΩi [dvre cos θi − dvoe sin θi]− sinΩi cos Ii [dvre sin θi + dvoe cos θi]
sinΩi [dvre cos θi − dvoe sin θi]− cosΩi cos Ii [dvre sin θi + dvoe cos θi]
sin Ii [dvre sin θi + dvoe cos θi]



 (4.77)

∂ ~̇γi
∂Ii

=





− sinΩi sin Ii [Vr sin θi + V⊥ cos θi]
− cosΩi sin Ii [Vr sin θi + V⊥ cos θi]
cos Ii [Vr sin θi + V⊥ cos θi]



 (4.78)

∂ ~̇γi
∂Ωi

=





− sinΩi [Vr cos θi − V⊥ sin θi]− cosΩi cos Ii [Vr sin θi + V⊥ cos θi]
cos Ωi [Vr cos θi − V⊥ sin θi]− sinΩi cos Ii [Vr sin θi + V⊥ cos θi]
0



 (4.79)

∂ ~̇γi
∂ωi

=





cosΩi [−Vr sin θi − V⊥ cos θi]− sinΩi cos Ii [Vr cos θi − V⊥ sin θi]
sinΩi [−Vr sin θi − V⊥ cos θi]− cosΩi cos Ii [Vr cos θi − V⊥ sin θi]
sin Ii [Vr cos θi + V⊥ sin θi]



 (4.80)

∂ ~̇γi
∂vi

=









cosΩi [dvrv cos θi − Vr sin θi − dvov sin θi − V⊥ cos θi]
− sinΩi cos Ii [dvrv sin θi + Vr cos θi + dvov cos θi − V⊥ sin θi]

sinΩi [dvrv cos θi − Vr sin θi − dvov sin θi − V⊥ cos θi]
+ cosΩi cos Ii [dvrv sin θi + Vr cos θi + dvov cos θi − V⊥ sin θi]

sin Ii [dvrv sin θi + Vr cos θi + dvov cos θi − V⊥ sin θi]









(4.81)

∂ ~̇γi
∂mi

=





cosΩi [dvrm cos θi − dvom sin θi]− sinΩi cos Ii [dvrm sin θi + dvom cos θi]
sinΩi [dvrm cos θi − dvom sin θi]− cosΩi cos Ii [dvrm sin θi + dvom cos θi]
sin Ii [dvrm sin θi + dvom cos θi]





(4.82)

∂ ~̇γi
∂Mi

=





cosΩi [dvrM cos θi − dvoM sin θi]− sinΩi cos Ii [dvrM sin θi + dvoM cos θi]
sinΩi [dvrM cos θi − dvoM sin θi]− cosΩi cos Ii [dvrM sin θi + dvoM cos θi]
sin Ii [dvrM sin θi + dvoM cos θi]





(4.83)
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Il ne nous reste alors plus qu’à reconstituer la matrice T de la forme :
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(4.84)
Nous venons d’écrire explicitement l’ensemble des termes de nos équations variation-

nelles et des transformations effectuées. Pour obtenir les coefficients nécessaires à l’inver-
sion par moindres carrés, nous devons maintenant intégrer les équations variationnelles
obtenues (équation 4.14).

4.3.3 Intégration des équations variationnelles

Nous avons conçu notre programme pour qu’il intègre simultanément les équations
variationnelles et les équations du mouvement. Dans le cas du système de Pluton, où
nous nous limitons dans un premier temps à l’ajustement des éléments elliptiques initiaux
et des masses, cela représente 336 équations supplémentaires. De manière à s’assurer de
la validité de ces équations, nous allons utiliser une valeur approchée de leur solution et
la comparer à notre valeur calculée.

En réutilisant les notations du chapitre précédent, par définition, pour un réel ǫ, pour
la fonction f i décrivant le mouvement du corps i, et pour une constante ck dont dépend
ce mouvement :

∂f i

∂ck
= lim

ǫ→0

f i(tl, c1, . . . ck + ǫ, . . . , c6N+N ′)− f i(tl, c1, . . . ck, . . . , c6N+N ′)

ǫ
(4.85)

Nous allons utiliser cette relation que l’on considérera valable pour une valeur de ǫ
faible devant la valeur de la constante par rapport à laquelle on dérive. Avec une valeur
finie de ǫ, les termes d’ordre 2 peuvent ne pas vraiment être négligeables. Pour éliminer les
termes d’ordre 2, et donc obtenir une meilleure approximation de la dérivée, nous allons
utiliser la relation :

f i(. . . , ck + ǫ, . . . )− f i(. . . , ck − ǫ, . . . ) = 2ǫ
∂f i

∂ck
+O(ǫ3) (4.86)
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Figure 4.1 – Écart relatif en pourcentage pour ∂XC/∂mP , entre une approximation à l’ordre
1 (équation 4.85) et l’intégration des équations variationnelles, puis entre une approximation à
l’ordre 2 (équation 4.86) et l’intégration des équations variationnelles pour ∆mP /mP = 10−7.

Il nous suffit alors, pour vérifier les dérivées par rapport à une constante, d’effectuer
deux intégrations numériques, où l’une présente une variation −ǫ et l’autre +ǫ sur le
paramètre ck, et de vérifier l’écart entre la valeur que l’on obtient et celle donnée par
l’intégration des équations variationnelles. La figure 4.1 montre cet écart en pourcentage
pour la dérivée de la coordonnée suivant l’axe X de Charon par rapport à la masse de
Pluton. Cette figure montre également la valeur approchée de cette dérivée obtenue avec
l’équation 4.85. Les différences entre les deux proviennent des termes d’ordre 2 en ǫ.

Cette méthode a été appliquée pour vérifier la validité des équations partielles pour
chacun des paramètres à ajuster de notre modèle. Nous retrouvons toujours des écarts
de l’ordre du pourcentage entre la valeur des dérivées partielles obtenues par différences
centrées et celle des dérivées obtenues par intégration.
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Chapitre 5

Observations simulées et paramètres
estimables
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Avant d’ajuster notre modèle aux observations du système de Pluton proprement dites,
nous devons en premier lieu déterminer les paramètres que nous allons pouvoir ajuster.
Cette étape nous permet d’économiser du temps de calcul, les équations variationnelles
étant moins nombreuses, mais aussi d’avoir une meilleure précision statistique sur les
paramètres estimables comme il sera montré plus tard. Cette partie a été reprise dans
l’article Beauvalet et al. (2012b). L’apport de la mission spatiale Gaia est abordé dans
l’article Beauvalet et al. (2012a).

5.1 Principe

Notre but est de déterminer les paramètres du système que nous pouvons évaluer
avec confiance avec notre modèle. Le doute porte ici sur les coefficients des secondes har-
moniques sphériques de Pluton et Charon qui n’ont encore jamais été estimées, et sur
les masses de Nix et Hydra, dont l’incertitude dans Tholen et al. (2008) est suffisam-
ment importante par rapport aux masses elles-mêmes pour que l’on redoute qu’il s’agisse
d’artefacts numériques plus que d’une détection effective.

Avant de poursuivre plus avant, rappelons quelques notions. Considérons des observa-
tions d’un objet prises à des intervalles de temps courts par rapport au déplacement
de notre cible sur le CCD. La mesure des positions de notre cible aura une cer-
taine dispersion autour d’une valeur moyenne. Cette dispersion sera la valeur de notre
précision/incertitude. Cette notion est liée aux erreurs aléatoires qui entachent nos
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mesures. Supposons que le catalogue astrométrique utilisé pour la réduction des images
présente des erreurs dans la zone du ciel qui nous intéresse. Alors la valeur moyenne de
nos observations sera éloignée de la valeur qu’elle devrait avoir si notre catalogue était
exact. Cet écart entre la valeur moyenne des observations et la valeur réelle que l’on
devrait obtenir est l’exactitude de notre mesure, l’exactitude sera affectée par les erreurs
systématiques. Ainsi, il est possible d’avoir une idée de la précision des observations as-
trométriques si l’on dispose d’un nombre suffisant d’entre elles, mais l’exactitude est bien
plus difficile à déterminer étant donné que nous ignorons tout de la valeur réelle que nous
devrions avoir a priori .

En raison de la grande distance entre Pluton et la Terre, l’incertitude des observations
rapportée en kilomètres est très grande (10 mas est équivalent à environ 200 km). Cette
incertitude va nous empêcher de détecter des effets ayant une influence trop faible sur
la dynamique du système. De plus, des causes physiques différentes peuvent avoir des
effets en partie similaires. Par exemple, l’aplatissement polaire au second ordre, J2, va
provoquer une avance sur la longitude du corps influencé, un effet qui peut aussi être
causé par une masse plus importante du corps aplati. Dans le cas où l’orbite de l’autre
corps a une inclinaison et une excentricité nulles, il est impossible de distinguer les deux
cas. Les deux paramètres, J2 et la masse du primaire, vont alors se retrouver corrélés.
Dans le cas du système de Pluton, les satellites ont une inclinaison très faible sur son
équateur, d’où le doute sur la détermination des J2 de Pluton et Charon (puisque l’on
suppose que leurs pôles de rotation ont la même orientation). À cause de cette situation, il
nous faut déterminer la part de l’influence de ces paramètres qui ne peut pas être absorbée
en changeant les autres paramètres du système.

Pour ce faire, nous allons travailler avec des observations simulées par notre modèle.
Considérons un paramètre dont l’on souhaite savoir s’il peut être déterminé. Nous allons
créer un jeu d’observations simulées prenant en compte cet effet. Nous ajusterons ensuite,
sur ces données simulées, une version de notre modèle qui ne prend pas en compte l’effet
en question et que nous n’ajusterons pas. Nous obtiendrons une solution qui nous donne
un écart minimum par rapport aux simulations. Il nous restera alors à comparer cet écart
avec la précision des observations (cf figure 5.1). Notre but étant d’essayer de savoir si nous
devons prendre en compte certains effets dans notre modèle dans le cas où ils seraient les
plus faciles à détecter, nous n’avons donc pas pris en compte les paramètres qui allaient
présenter les plus fortes corrélations avec les paramètres à tester. Les aplatissements dy-
namiques étant corrélés aux masses, de même que les masses des deux plus petits satellites
sont certainement corrélées entre elles et avec celle de Pluton et Charon, nous n’ajusterons
que les positions-vitesses initiales de Pluton et de ses satellites, mais pas leurs masses.

5.2 Discrimination des paramètres estimables

5.2.1 Secondes harmoniques du champ de gravité

Nous allons appliquer la démarche présentée ci-dessus aux coefficients J2 et c22 de Plu-
ton et Charon. L’influence de ces coefficients sera essentiellement visible dans la précession
de l’orbite des satellites (cf 3.2.4). D’après l’équation 3.34, on peut voir que l’effet sera
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Figure 5.1 – Principe de la détermination de l’influence d’un paramètre

d’autant plus important que la distance entre les corps sera faible et leur trajectoire ex-
centrique. La précession étant un effet séculaire, elle sera d’autant plus détectable que
la période d’observation sera grande. Cet effet devrait donc se voir principalement sur la
trajectoire de Charon, le satellite qui est le plus proche de Pluton.

En ce qui concerne Nix et Hydra, rappelons que Charon lui-même agit comme une sorte
d’aplatissement supplémentaire. Par conséquent, il est possible que l’effet de l’aplatisse-
ment de Pluton et Charon puisse ne pas être visible, étant largement dominé par la masse
de Charon, un paramètre généralement libéré lors de l’ajustement.

La découverte de Charon date de 1978, mais les premières observations résolues du
système sont des observations speckle en 1985 (Baier and Weigelt, 1987). Malgré tout,
nous avons simulé des données sur trente ans, ce qui correspond à la durée qui sépare
les observations speckle des futures observations faites par New Horizons. Nous avons
simulé les positions cartésiennes des quatre corps du système de Pluton considérés, avec
un pas de dix jours entre chaque observation. Cet échantillonnage est très dense même si
sa période est supérieure à celle de la révolution orbitale de Charon. Il n’est pas nécessaire
d’avoir un pas d’échantillonnage encore inférieur dans notre cas, l’aplatissement agissant
principalement comme une avance en longitude des satellites. Son effet se verra donc
principalement sur le long terme, et non sur une période. Les valeurs des coefficients J2
et c22 pour Pluton et Charon sont celles données dans la partie 3.1.2.

À ces observations simulées, nous avons ajusté une version de notre modèle qui ne
prend pas en compte les harmoniques du champ de gravité. Les seuls paramètres ajustés
sont les positions et vitesses initiales en coordonnées cartésiennes, nous n’ajustons ni les
masses, ni les aplatissements. Les résidus post-ajustement en distance sont représentés en
kilomètres sur la figure 5.2

Les résidus sont au plus de 17 km pour Pluton, 14 km pour Charon et Hydra, et
10 km pour Nix. Une fois ramené à la distance entre Pluton et la Terre, cela signifie
un écart de 0.6 mas sur le ciel pour les satellites, et 0.75 mas pour Pluton. Les résidus
ont un comportement globalement linéaire à l’exception d’Hydra. Pour Nix et Hydra,
on ne dispose pas de trente années d’observations. Une fois ramené à un intervalle de 8
ans (les observations de prédécouverte datent de 2002-2003 (Buie et al., 2006)), on peut
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Figure 5.2 – Résidus post-ajustement d’un modèle sans les J2 et c22 de Pluton et Charon
ajusté à des observations simulées prenant en compte une valeur non-nulle de ces paramètres.
Seules les positions et vitesses initiales ont été ajustées.

voir que l’effet n’atteint au plus que quatre kilomètres, soit 0.2 mas, un effet totalement
indétectable lorsque l’on considère que les incertitudes sur la position atteignent environ
une dizaine de mas pour ces satellites.

Pour une présentation détaillée des différentes observations de Pluton et ses satellites,
on pourra se référer au chapitre 6.

Si l’on considère les plus anciennes observations de Charon de 1985, leur précision est
estimée à environ 80 mas. En ce qui concerne les observations du Hubble Space Telescope,
la précision atteint 3 mas. Les toutes dernières observations de Charon obtenues à l’aide
du Hubble Space Telescope sont sans doute plus précises, mais cette précision ne devrait
pas se trouver fortement modifiée. La mauvaise précision des observations anciennes nous
empêcherait de détecter cet effet de 0.3 mas sur 30 ans, surtout si l’on prend en compte
le fait qu’il n’y a aucune autre observation de Charon avant les observations de 1992 par
Hubble (Tholen and Buie, 1997). Il est donc impossible à l’heure actuelle de déterminer
les aplatissements dynamiques de Pluton et Charon par l’astrométrie.

Apport de New Horizons

En ce qui concerne la mission New Horizons, la précision des observations as-
trométriques prises par la sonde ne sera équivalente à celles du Hubble Space Telescope
que quelques jours avant la traversée du système. Nous n’aurons donc des observations
avec une précision supérieure à celle de Hubble que sur une très courte période. On peut
ajouter à cela le fait que la détermination du centre de masse de Charon et Pluton ne
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sera pas précise au pixel près. Or, l’effet de l’aplatissement est essentiellement un effet à
longue période, il nous faudrait donc une précision de cet ordre sur un intervalle de temps
plus grand. On peut en déduire que l’étude astrométrique des images de New Horizons ne
nous permettra pas de déterminer les harmoniques du second ordre des champs de gravité
de Pluton et Charon.

5.2.2 Masses de Nix et Hydra

Les masses de Pluton et Charon sont connues à quelques pour cent près, ce qui est
très loin d’être le cas pour Nix et Hydra (cf Table 1.1). L’incertitude sur les masses étant
pratiquement égale aux masses pour ces deux petits satellites, nous nous sommes intéressé
aux perturbations mutuelles qu’ils exercent l’un sur l’autre.

Hydra

Pour ce faire, nous avons utilisé la même méthode que précédemment et avons simulé
des observations du système où Nix et Hydra ont les masses obtenues dans Tholen et al.
(2008). Les observations de pré-découverte de Nix et Hydra datent de 2002-2003 (Buie
et al., 2006), par conséquent, nous avons simulé huit ans de données de manière à savoir
si nous pouvions détecter les masses à partir des données actuelles. Nous avons alors
ajusté une version de notre modèle où la masse d’Hydra est nulle en ne corrigeant que les
positions et vitesses initiales cartésiennes des quatre corps. Cette méthode nous permet de
savoir si l’effet d’Hydra sur Nix peut être absorbé en jouant simplement avec les positions
des corps. Les résidus post-ajustement sont donnés dans la figure 5.3

Les résidus faibles pour Pluton et Charon sont dus à la faible influence qu’Hydra exerce
sur leurs trajectoires. Les faibles résidus d’Hydra s’expliquent par le fait que le champ
de gravité qu’il subit reste largement ”inchangé” (Pluton+Charon+Nix). La principale
influence s’exerçant sur Hydra étant celle de Pluton et Charon, le faible changement de la
trajectoire de ces derniers n’affecte que faiblement son orbite. De plus, même si la position
de Nix est légèrement modifiée, la force qu’il exerce sur Hydra reste proche de celle qu’il
exerçait avant. Les résidus obtenus pour Nix sont beaucoup plus importants, avec une
valeur moyenne de 40 km, ce qui équivaut à 2 mas (dus justement à la disparition de
l’influence d’Hydra). Les positions astrométriques obtenues des images de pré-découverte
en 2002-2003 ont une précision astrométrique estimée à 15 et 9 mas respectivement pour
Nix et Hydra (Buie et al., 2006).

Nous aurons donc dans les résidus un effet de 2 mas sur 8 ans de données qu’il faut
distinguer d’un bruit de 9 mas. Un tel effet devrait être détectable. Néanmoins, notre
simulation utilise un grand nombre d’observations simulées réparties régulièrement. Dans
la réalité, on ne dispose que d’un nombre très limité d’observations. Si l’on dispose de
trop peu d’observations, l’incertitude dont elles sont dotées peut empêcher la détection
de la masse d’Hydra.

Deux facteurs peuvent alors favoriser une possible détection de la masse : l’augmenta-
tion du nombre d’observations et l’amélioration de la précision astrométrique. En ce qui
concerne l’augmentation du nombre de données disponibles, de nouvelles observations du
système sont attendues pour préparer l’arrivée de New Horizons. Par contre, la précision
des observations astrométriques des satellites ne devrait pas s’améliorer significativement,
les observations actuelles utilisant déjà les meilleurs moyens technologiques disponibles
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Figure 5.3 – Résidus de l’ajustement d’un modèle où la masse d’Hydra est nulle sur des
observations simulées où GM4 = 0.021 ± 0.042km3s−2. Seules les positions et vitesses initiales
des quatre corps ont été ajustées.
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(Hubble Space Telescope et grands télescopes munis d’optique adaptative). La détection
de la masse de l’objet estimé comme étant actuellement le moins massif du système semble
donc assez difficile.

Nix

Penchons-nous alors sur le cas de Nix. Aux observations simulées utilisées
précédemment, nous avons ajusté une version de notre modèle pour lequel la masse de
Nix est nulle, et pour lequel nous n’ajustons que les positions et vitesses initiales. Les
résidus obtenus après ajustements sont présentés dans la figure 5.4.

Figure 5.4 – Résidus de l’ajustement d’un modèle où la masse de Nix est nulle sur des obser-
vations simulées où GM3 = 0.039± 0.034km3s−2. Seules les positions et vitesses initiales ont été
ajustées.

Tout comme précédemment, les résidus pour Pluton, Charon et l’objet de masse nulle
sont très faibles. Les résidus obtenus sur Hydra sont par contre en moyenne plus élevés
que ceux obtenus dans le cas précédent. On peut remarquer que l’estimation de la masse
de Nix est environ deux fois plus grande que l’estimation de celle d’Hydra, et qu’il en
est de même des résidus occasionnés. La précision des positions astrométriques de Nix
est légèrement meilleure que celle d’Hydra et les résidus post-ajustement plus importants
pour la figure 5.4 que pour la figure 5.3. Nous avons donc une incertitude plus faible et
un effet plus fort. On peut donc penser ici que l’influence de la masse de Nix peut être
plus facilement détectée que celle d’Hydra.
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Figure 5.5 – Résidus de l’ajustement d’un modèle où la masse de Nix est nulle sur des obser-
vations simulées où GM3 = 0.107± 0.034km3s−2. Seules les positions et vitesses initiales ont été
ajustées.

Influence des incertitudes des masses sur les résidus

Comme le montrent les figures 5.3 et 5.4, la masse des satellites va avoir une certaine
influence sur la taille des résidus. Le problème dans notre cas est que les masses de Nix
et Hydra ne sont que faiblement contraintes. À cause de cela, les masses pourraient être
largement supérieures à leurs estimations actuelles, sans toutefois atteindre l’ordre de
grandeur de Charon, auquel cas leur influence aurait été assez forte pour qu’on les détecte
effectivement et que l’incertitude relative les concernant soit raisonnable.

De manière à quantifier l’influence de la masse sur les résidus dans le cas où les masses
ont des valeurs extrémales, nous avons utilisé la même méthode que précédemment, mais
en simulant des observations pour lesquelles on considère que la masse de Nix est 2-σ plus
élevée que son estimation, ce qui revient à la multiplier environ par trois. Par la suite, nous
avons ajusté une version du modèle où la masse de Nix est nulle et pour laquelle nous
n’ajustons que que les positions et vitesses initiales. Les résidus post-fit sont présentés
dans la figure 5.5.

On peut voir que les résidus obtenus sont trois fois plus grands que précédemment,
tout comme la masse de Nix utilisée. En considérant les incertitudes à 2-σ des masses,
on obtient donc un effet de 12 mas pour la masse de Nix, et de 10 mas pour la masse
de Hydra. Dans ces cas extrêmes, le nombre d’observations serait une difficulté moins
importante. Mais, au contraire, si les masses devaient être plus faibles que celles déjà
obtenues, l’effet des masses deviendrait encore plus difficile à obtenir, et le nombre
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d’observations disponibles deviendrait le principal problème pour détecter les masses.
Malheureusement, les estimations actuelles des masses donnent des effets qui sont à la
limite de ce que l’on peut détecter avec la précision actuelle des positions astrométriques
des objets du système, et que les observations ne sont pas du tout aussi nombreuses et
régulières que ne le sont nos simulations. Néanmoins, l’effet des masses sera de plus en
plus visible avec le temps, d’où une détection plus facile à l’avenir.

Les corrélations entre les masses seront probablement une difficulté supplémentaire à
la détection effective des masses du système, mais pour résoudre ce point, il nous faut
ajuster l’ensemble des paramètres à des observations simulées à des dates réalistes. Avant
de traiter ce problème plus en détails, nous allons tenter de déterminer s’il existe des con-
figurations particulières du système pour lesquelles le modèle est très sensible aux masses,
configurations qui pourraient alors être utiles pour déterminer des instants privilégiés
d’observations.

5.3 Fonction de sensibilité

Il existe dans certains systèmes de satellites des rencontres proches entre satellites,
phénomènes qui permettent de déterminer les masses avec une plus grande précision
(Emelyanov, 2005). Il n’existe pas de rencontres proches dans le cas du système de Pluton,
mais il peut exister des instants où les interactions entre satellites sont suffisantes pour
améliorer la précision des masses. Pour déterminer si de tels instants existent, nous allons
utiliser la même approche que dans Emelyanov (2005) pour Himalia, un satellite irrégulier
de Jupiter, et utiliser la fonction de sensibilité. La fonction de sensibilité est en fait la
dérivée de la position d’un objet par rapport à un paramètre donné. Dans le cas d’une
rencontre proche, la position d’un objet sera davantage modifiée par la masse de celui
avec lequel a lieu la rencontre, la dérivée de la position par rapport à la masse sera alors
plus importante à cet instant, et donc la détermination de la masse sera plus précise.

De manière générale, pour un objet i et une masse mj dont on cherche à déterminer
l’influence, la fonction de sensibilité sera de la forme :

Φ(i)
mj
(t) = mj

√
(
∂Xi

∂mj

)2

+

(
∂Yi

∂mj

)2

+

(
∂Zi

∂mj

)2

(5.1)

où t est l’instant d’observation et (Xi, Yi, Zi) les coordonnées cartésiennes de l’objet i.
Nous avons calculé la valeur de cette fonction toutes les cinq heures. La figure 5.6 montre
l’évolution de la fonction de sensibilité associée aux positions de Charon et Hydra en
fonction de la masse de Nix, et la figure 5.7 montre la fonction de sensibilité associée aux
positions de Charon et Nix en fonction de la masse d’Hydra. Aucune de ces fonctions ne
présente de comportement remarquable, si ce n’est des oscillations autour d’une valeur
moyenne qui crôıt au cours du temps qui s’explique tout simplement comme l’effet de la
masse de plus en plus marqué au cours du temps. On peut remarquer que l’amplitude des
oscillations est cohérente avec les valeurs des masses de Nix et Hydra (c’est-à-dire que les
oscillations de la fonction de sensibilité de Hydra sont environ deux fois plus grandes que
celles de la fonction de sensibilité de Nix). Ces figures sont comparables aux résidus pré-
ajustement que l’on obtient lors de la méthode développée en 5.2.2, les faibles différences
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entre les deux cas de figure venant du fait que l’équation 5.1 ne prend en compte que le
premier terme du développement.

Il n’y a donc pas exactement de moment fortement privilégié comme un rapproche-
ment significatif entre Nix et Hydra. Toutefois, il est possible d’utiliser ces fonctions pour
étudier quand a lieu le maximum des oscillations dès que notre modèle aura été ajusté
aux observations. Par ailleurs, une première analyse en fréquence ne nous a pas montré
de relation simple entre la période de ces oscillations et l’une des périodes du système.

Figure 5.6 – Fonction de sensibilité des positions de Charon et Hydra par rapport à la masse
de Nix.

Enfin, la fonction de sensibilité ne permet pas de prendre en compte les corrélations
existant entre paramètres. Par conséquent, nous ne pouvons utiliser telles quelles ces
fonctions pour quantifier l’effet que les masses de Nix et Hydra auront sur la dynamique
des autres objets du système au cours du temps. Pour cela, il nous faut faire un ajustement
complet de tous les paramètres que l’on cherche à déterminer (pour le système de Pluton :
les masses et les positions-vitesses initiales de tous les corps du système).

5.4 Évolution de la précision des masses

Comme dit précédemment, les masses actuellement données par Tholen et al. (2008)
peuvent être quantifiées avec certitude si le nombre d’observations est suffisant. Mais il
nous faut maintenant déterminer si nous pouvons effectuer cette quantification à partir
des observations actuelles, c’est-à-dire comparer la valeur de l’incertitude que l’on obtient
et celle des masses. Nous nous intéresserons également à la manière dont ces incertitudes
vont évoluer grâce à l’augmentation des observations du système à l’avenir.

Pour cela, nous allons utiliser des observations simulées, comme précédemment, mais
nous allons ici simuler des observations aux instants des observations existantes et/ou des
observations futures du système. Nous ajusterons ensuite notre modèle à ces simulations
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Figure 5.7 – Fonction de sensibilité des positions de Charon et Nix par rapport à la masse de
Hydra.

en ajustant les masses et les positions et vitesses initiales, et obtiendrons de cet ajustement
l’incertitude statistique à 1-σ donnée par les moindres carrés.

En ajustant tous les paramètres ensemble, les incertitudes liées aux corrélations et à la
précision des observations vont apparâıtre. Comme nous étudions les masses du systèmes,
nous ne simulerons des données que pour les observations des satellites, pas pour les ob-
servations absolues du système. Les observations simulées sont à présent en coordonnées
équatoriales relatives à Pluton (∆α,∆δ), de manière à se rapprocher davantage d’un
ajustement à des données réelles avec la perte d’une dimension et donc de nombreuses
informations. Le but de notre démarche est uniquement d’étudier la précision des masses
que l’on peut espérer obtenir à l’aide de notre modèle et des observations actuelles et
futures, c’est la raison pour laquelle nous travaillons ici avec des observations simulées.
En effet, l’incertitude donnée par les moindres carrés ne dépend que de la précision des
observations, des corrélations entre les paramètres, et des dérivées partielles. Elle n’est
donc que faiblement dépendante de la solution donnée par les moindres carrés. L’avan-
tage principal de l’utilisation d’observations simulées est que nous n’avons pas à nous
soucier d’éventuels soucis de convergence des moindres carrés associés à des observations
aberrantes.

5.4.1 Dates des simulations

Observations au sol et HST

Nous avons utilisé les dates des observations de pré-découverte de Nix et Hydra (Buie
et al., 2006), qui regroupent aussi des observations de Charon aux mêmes instants. Nous
avons utilisé aussi les dates des images de la découverte de Nix et Hydra (Weaver et al.,
2005), de l’observation de Charon et Hydra effectuée au VLT (Sicardy et al., 2006a), et
enfin celles des premières observations de Charon effectuées par le Hubble Space Telescope



5. Observations simulées et paramètres estimables 80

(Tholen and Buie, 1997). En ce qui concerne les futures observations du système que l’on
espère, nous avons supposé que le système serait observé une dizaine de fois tous les ans
aux alentours de l’opposition de Pluton, jusqu’à l’arrivée de la sonde New Horizons. Nous
avons attribué à ces observations les mêmes incertitudes que celles de Buie et al. (2006),
c’est à dire 3 mas pour Charon, 9 mas pour Nix, et 15 mas pour Hydra.

Normalement, les incertitudes astrométriques liées à un objet diminuent avec le temps,
essentiellement en raison de l’ajustement des temps de pose, surtout si l’on considère que
les futures observations auront été faites spécifiquement pour observer Nix et Hydra.
Néanmoins, les incertitudes liées aux positions des satellites ont augmenté dans Tholen
et al. (2008), alors qu’il s’agissait des mêmes observations. De plus, la taille du pixel des
observations non-publiées est plus grande que celle issue des observations publiées.

Notons que les données du cycle 15 du Hubble Space Telescope n’ont pas été simulées.
La raison première est que ces données n’ont toujours pas été publiées. Toutefois un jeu
d’observations supplémentaire ne devrait pas modifier nos conclusions. Enfin, à la place des
observations du cycle 17 effectué en 2010, nous avons simulé une dizaine d’observations,
quand en réalité une douzaine ont été effectuées (Tholen et al., 2010). Pour information,
l’ensemble des dates considérées dans cette partie est donné en Annexe A.

New Horizons

Les données de New Horizons ont été simulées à partir du planning prévisionnel provi-
soire donné par R. P. Binzel (Young et al., 2008, 2010) fournissant également la précision
des observations. Nous avons simulé une possible extension de la mission en effectuant
le symétrique de la fin de la phase d’approche de manière à connâıtre l’apport d’une
possible extension. Seuls Nix et Hydra sont observés pendant cette partie de la mission.
Une des difficultés qui se pose alors est la précision de la détermination des centres de
masses des satellites. En effet, au moment où la sonde sera la plus proche du système, les
satellites occuperont une grande part du champ, le centre de masse ne sera probablement
pas connu au pixel près. Le diamètre estimé de Nix et Hydra est d’au plus 80 km, il est
donc fortement probable que ces deux objets ne soient pas de forme ellipsöıdale. De plus,
la présence possible de cratères aux limbes peut encore perturber la détermination du
centre des objets.

En prenant le cas de l’observation des satellites de Mars par la sonde Mars Express
comme référence (Oberst et al., 2006), l’incertitude sur le centre de figure de Deimos est
un sixième de rayon, et 500 mètres sur Phobos (environ un vingtième). Pour la sonde New
Horizons, les satellites seront plus sombres que dans le cas martien, d’où des temps de pose
plus longs et peut-être quelques étoiles de champ à côté des satellites, tout ceci améliorerait
ainsi la précision astrométrique des images par rapport à Mars Express. Malgré tout, par
précaution, nous avons utilisé la valeur, sans doute légèrement pessimiste, de un huitième
de diamètre, ne connaissant rien de la géométrie de ces corps.

Gaia

Le satellite Gaia devrait commencer sa mission en 2013, et la poursuivre pendant cinq
ans. En conséquence, le système de Pluton sera observé à la fois par New Horizons et par
Gaia en 2015. Gaia ne détectera que Pluton et Charon, Nix et Hydra étant trop faibles,
mais il observera le système pendant cinq ans alors que New Horizons ne commencera
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vraiment sa mission que six mois avant sa traversée du système. Un possible calendrier
d’observations de Pluton par Gaia nous a été fourni par David Bancelin grâce au logiciel
Rendez-Vous. Ce logiciel a été développé par C. Ordenovic et F. Mignard (OCA) pour
Gaia DPAC. Nous avons attribué à ces observations une précision de 1 mas.

Gaia étant lancée deux ans avant l’arrivée de New Horizons dans le système de
Pluton, le satellite sera pendant deux ans à l’origine des données les plus précises que
l’on peut attendre du système. Nous avons donc cherché à savoir si Gaia pourrait nous
permettre en seulement deux ans d’améliorer la précision des masses et des trajectoires
des objets du système. Nous avons donc restreint notre dernier jeu d’observations aux
observations effectuées avant l’arrivée de New Horizons.

En conséquence, nous avons différents jeux d’observations :
– 1992-2006 : reproduit les observations actuellement publiées
– 1992-2014 : reproduit les observations actuellement publiées et les futures obser-
vations avant l’arrivée de New Horizons

– 1992-2006+NH : reproduit les observations actuellement publiées et les observa-
tions de New Horizons

– 1992-2014+NH : reproduit les observations actuellement publiées, les futures ob-
servations et les observations de New Horizons

– 1992-2014+NH étendue : reproduit les observations actuellement publiées, les
futures observations et les observations de New Horizons si la mission est prolongée

– 1992-2014+NH+Gaia : reproduit les observations actuellement publiées, les fu-
tures observations, les observations de New Horizons et celles de Gaia

– 1992-2015 : reproduit les observations actuellement publiées, les futures observa-
tions et les observations de Gaia jusqu’en 2015

5.4.2 Résultats

Évolution des incertitudes absolues

Les erreurs statistiques à 1-σ obtenues pour les différents jeux de simulations sont
données dans la Table 5.1, de même que le nombre d’observations simulées pour chaque
corps. Les barres d’erreurs trouvées pour le jeu 1992-2006 sont en accord avec celles de
Tholen et al. (2008), avec notamment des barres d’erreurs sur les masses de Nix et Hydra
du même ordre de grandeur que les estimations des masses. Lorsque l’on compare les
jeux 1992-2006 et 1992-2014, on peut voir que l’incertitude sur les masses de Pluton et
Charon diminue de manière moins significative que celle sur les masses des deux autres
satellites, même si l’incertitude relative demeure très forte.

Lorsque l’on compare les différents jeux d’observations, on peut se rendre compte que
l’amélioration majeure de la précision des masses viendra de New Horizons. L’observation
du système avant l’arrivée de la sonde sera essentiellement de permettre de déterminer
plus précisément l’orbite des satellites et contraindre la masse de Nix. Malgré cela, seule
New Horizons nous permettra d’avoir des barres d’erreurs sur Nix et Hydra inférieures
à l’ordre de grandeur de l’estimation actuelle des masses. La masse plus précise d’Hydra
par rapport à celle de Nix après la mission New Horizons, alors que la situation est
inversée aujourd’hui, provient de la différence dans le nombre total d’observations qui
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auront été faites des deux satellites.

La précision que nous avons attribuée aux observations de New Horizons pourrait sans
doute être améliorée. En effet, les satellites de Mars utilisés comme référence, Phobos et
Deimos, sont loin d’être sphériques. Or, Nix et Hydra sont sans doute plus grands que
ces satellites et donc probablement plus proches d’ellipsöıdes, d’où une détermination
peut-être plus précise de leurs positions. Néanmoins, cette modification n’interviendrait
que pour quelques observations, et donc la précision attendue sur les masses ne devrait
pas se trouver fortement modifiée. La phase d’extension de la mission présentée ici
étant proche de la traversée du système, la précision astrométrique de ses observations
n’aura pas non plus la précision du pixel de LORRI 1. C’est cette incertitude restant
relativement forte malgré la distance qui fait que cette phase d’extension n’apporterait
pas grand chose en ce qui concerne la précision des masses.

En ce qui concerne l’apport de Gaia, on peut voir que Gaia permettra d’améliorer les
masses de Pluton et Charon. Les incertitudes sur les masses de Nix et Hydra vont, elles, se
trouver légèrement modifiées. C’est-à-dire que contraindre les masses de Pluton et Charon
va entrâıner une décorrélation des masses entre elles. Autrement dit, si l’on contraint un
paramètre, l’ajustement ne peut plus modifier autant ce paramètre pour tenter de réduire
les résidus. Par conséquent, les autres paramètres seront davantage modifiés qu’ils ne
l’auraient été, et leur influence ne sera plus ”parasitée” par celle du paramètre contraint.
Le fait que les masses de Pluton et Charon soient davantage contraintes par Gaia entrâıne
que nous nous attendions à avoir également une diminution des incertitudes sur les masses
de Nix et Hydra. Or, ici seule l’incertitude sur la masse d’Hydra diminue. Ceci est dû au
fait que les corrélations entre les paramètres ne décroissent pas linéairement avec le nombre
d’observations disponibles.

En ce qui concerne l’apport de Gaia avant l’arrivée de New Horizons, les masses de
Pluton et Charon se trouveraient fortement améliorées par ces observations, mais aussi
celles de Nix et Hydra. Par conséquent, même si Nix et Hydra ne sont pas détectés,
ces observations permettraient de poser des contraintes sur le système. Néanmoins, il est
probable que ces données ne seront pas disponibles avant l’arrivée de New Horizons. Par
conséquent, nous n’utiliserons plus ce résultat par la suite.

Évolution de l’incertitude relative

Considérons maintenant le problème que pose la valeur de la masse des objets eux-
mêmes. L’incertitude statistique issue de la méthode des moindres carrés ne dépend
que de la précision des observations, des dérivées partielles et des corrélations entre les
paramètres. Lorsque l’on considère l’incertitude attachée à une masse fournie par les moin-
dres carrés, cette incertitude ne dépend pas explicitement de la valeur de cette masse.
Ainsi, dans le cas où les satellites sont plus massifs, l’erreur absolue n’est pas modifiée
mais l’erreur relative diminuera.

Si l’on suppose que les satellites sont 2-σ plus massifs que leur estimation, et en
utilisant l’estimation de la Table 5.1, on obtient : mN = 0.087 km3.s−2 et mH = 0.093
km3.s−2. Cela signifie que les masses seraient connues à respectivement 11% et 20% en
2014 sans prendre en compte la contribution de Gaia. Si New Horizons ne diminuera pas

1. l’imageur panchromatique de New Horizons, cf 1.3.
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Table 5.1 – Barres d’erreur à 1-σ sur les masses données par la méthode des moindres

carrés à partir de différents jeux d’observations, avec m1 = 870.3 km3 s−2, m2 = 101.4
km3 s−2, m3 = 0.039 km3 s−2 et m4 = 0.021 km3 s−2. Aucune nouvelle observation de

Charon n’est faite pendant la phase étendue de New horizons.

jeux d’observations simulées Barre d’erreur à 1-σ sur les masses (km3s−2)
nombre d’observations simulées

Pluto Charon Nix Hydra
1992-2006 1.28 0.51 0.024 0.036

72 16 17
1992-2014 0.82 0.28 0.010 0.019

125 68 69
1992-2006+NH 0.27 0.072 0.012 0.0028

129 106 124
1992-2014+NH 0.25 0.045 0.0076 0.0026

181 158 176
1992-2014+NH étendue 0.19 0.039 0.0070 0.0024

181 186 233
1992-2014+NH+Gaia 0.17 0.014 0.0078 0.0024

66 247 158 176
1992-2015 0.45 0.035 0.0086 0.016

41 166 68 69

beaucoup cette incertitude relative pour Nix, ce ne sera pas le cas pour Hydra dont la
masse serait alors connue à 3% près.

Établissons comme critère de référence que l’on considère que la masse du satellite est
connue si l’incertitude à 2-σ est inférieure à la moitié de la masse. En 2014, l’incertitude
sur la masse de Nix est de 0.010 km3.s−2. Lorsqu’on la compare avec la valeur de la masse
estimée de Nix dans Tholen et al. (2008), on peut voir que notre critère de référence est
rempli. Cela signifie que si la masse de Nix est environ égale ou supérieure à son estimation
actuelle, nous pourrons la considérer comme connue avant l’arrivée de New Horizons. Si
Nix est moins massif, il est toujours possible de déterminer quelle valeur de la masse il
nous sera possible de détecter effectivement. L’incertitude sur la masse que nous donnera
New Horizons devrait être 0.0076 km3.s−2, la masse minimale que l’on estimera connue
sera donc 0.030 km3.s−2. Lorsque l’on effectue la même étude pour Hydra, on trouve
que la masse en 2014 devrait être supérieure à 0.075 km3.s−2 pour être estimée comme
étant connue en 2014, et que la valeur la plus basse que New Horizons nous permettra de
connâıtre sera 0.010 km3.s−2.

En définitive, si les masses de Nix et Hydra sont supérieures à leurs estimations
actuelles, la précision de la masse de Nix obtenue grâce à New Horizons ne devrait pas
être fortement améliorée par rapport aux observations effectuées au sol. En revanche, la
mission devrait permettre de contraindre fortement la masse d’Hydra. Si les satellites
sont moins massifs que dans l’estimation de Tholen et al. (2008), seule New Horizons
permettra de les déterminer, ou du moins d’en donner une borne supérieure.
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Troisième partie

Ajustement aux observations réelles
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Chapitre 6

Pluton
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6.3.1 Incompatibilité entre les jeux d’observations . . . . . . . . . . . 97

6.3.2 Pondération des observations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99

6.3.3 Résidus . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99

6.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111

Dans ce chapitre, nous présentons le résultat de l’ajustement de notre modèle au
système de Pluton. En premier lieu, nous allons présenter les différents jeux d’observations
utilisées. Ces observations ne peuvent être utilisées telles quelles pour notre ajustement
et nous allons donc devoir effectuer certaines corrections pour que notre modèle puisse
s’y adapter. Enfin, nous donnerons les conditions initiales et paramètres obtenus lors de
notre ajustement.

6.1 Présentation des observations

6.1.1 Observations de Pluton

De manière générale, les observations que nous allons présenter ici sont en réalité
des images de l’ensemble du système de Pluton non-résolu, obtenues à partir d’obser-
vations au sol. Comme il a été dit précédemment, Pluton n’a parcouru qu’un peu plus
d’un tiers de son orbite autour du Soleil depuis sa découverte. Les plus anciennes plaques
photographiques sur lesquelles Pluton a été identifié sont de l’année 1914. Ainsi, nous
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disposons d’un peu moins d’un siècle d’observations. Au cours de cette période, les ob-
servations ont connu de profonds bouleversements avec l’arrivée des caméras CCD, l’aug-
mentation de la taille des télescopes et l’optique adaptative. En conséquence, la précision
des observations a énormément varié au cours de cette période. D’une précision sur Pluton
d’une seconde de degré au début du siècle, nous en sommes maintenant au centième de
seconde de degré pour la position des satellites.

observations anciennes sur plaques photographiques

La plupart de ces observations se trouvent sur le site de la commission 4 de l’Union
Astronomique Internationale : http://iau-comm4.jpl.nasa.gov/plan-eph-data/ .

Les observations les plus anciennes, jusqu’en 1965, ont toutes été publiées dans Cohen
et al. (1967). Ces observations ont été réalisées entre autre aux Lowell Observatory, Yerkes
(Chicago) Observatory et McDonald Observatory. Elles sont utilisées par le Jet Propulsion
Laboratory dans leur ajustement de l’orbite de Pluton.

– nombre d’observations : 552
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– source : Cohen et al. (1967)

De 1971 à 1997, on dispose d’observations réalisées à l’Observatoire d’Asiago (Italie).
– nombre d’observations : 175
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– sources : Barbieri et al. (1972, 1975, 1979, 1988)

De 1965 à 1981, des observations du A. J. Dyer Observatory.
– nombre d’observations : 15
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– source : Hardie et al. (1985)

En 1980 et 1985, 45 observations de La Silla
– nombre d’observations : 45
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– sources : Debehogne et al. (1981); Debehogne and de Freitas Mourao (1988)

De 1973 à 1982, des observations de l’Observatoire de Turin
– nombre d’observations : 39
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– sources : Zappala et al. (1980, 1983)

De 1975 à 1978, des observations de l’Observatoire de l’Université de Copenhage à Bror-
felde

http://iau-comm4.jpl.nasa.gov/plan-eph-data/
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– nombre d’observations : 15
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– source : Jensen (1979)

De 1980 à 1985 au Lick Observatory
– nombre d’observations : 11
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– sources : Klemola and Harlan (1982, 1984, 1986)

En 1980 et 1983, à l’observatoire de Flagstaff
– nombre d’observations : 5
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– source : Harrington and Walker (1984)

En 1985, 5 observations non-publiées par D. Mink, évoquées dans Standish (1994).
– nombre d’observations : 5
– repère : équateur B1950
– type d’observations : photographiques
– sources : Standish (1994), http://iau-comm4.jpl.nasa.gov/plan-eph-data/

En 1989 et 1990, 29 nouvelles observations à la Silla :
– nombre d’observations : 29
– repère : équateur J2000
– type d’observations : photographiques
– source : Gemmo and Barbieri (1994)

Et enfin, de 1930 à 1993, des observations ont été réalisées à l’astrographe de Pulkovo :
– nombre d’observations : 207
– repère : équateur J2000
– type d’observations : photographiques
– source : Rylkov et al. (1995)

Toutes ces observations ont été effectuées dans des conditions très diverses, et leurs
précisions sont parfois très différentes.

Observations CCD

De 1995 à aujourd’hui, nous disposons d’observations effectuées au FASTT (Flagstaff
Astrometric Scanning Transit Telescope), un télescope méridien automatique équipé d’une
caméra CCD.

– nombre d’observations : 914
– repère : équateur J2000
– type d’observations : CCD

http://iau-comm4.jpl.nasa.gov/plan-eph-data/
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– sources :
– http ://iau-comm4.jpl.nasa.gov/plan-eph-data/
– http ://www.nofs.navy.mil/data/plansat.html

Entre 1997 et 2010, nous avons des observations du Table Mountain Observatory. Cet
observatoire est propriété du Jet Propulsion Laboratory. Il est équipé de deux télescopes
de 40 et 60 cm.

– nombre d’observations : 259
– repère : équateur J2000
– type d’observations : CCD
– source : http ://iau-comm4.jpl.nasa.gov/plan-eph-data/

Sur les périodes 1995 à 1997 et 2002 à 2005, des observations de l’observatoire de Bordeaux-
Floirac, doté d’un télescope méridien muni d’une caméra CCD.

– nombre d’observations : 87
– repère : équateur J2000
– type d’observations : CCD
– source : Rapaport et al. (2002)

Des observations de Pluton ont été réalisées au télescope de 120 cm de l’Observatoire de
Haute-Provence entre 1997 et 2010. Elles ne sont pas encore publiées et n’ont jamais été
utilisées auparavant pour ajuster le système de Pluton.

– nombre d’observations : 242
– repère : équateur J2000
– type d’observations : CCD
– source : Jean-Eudes Arlot et Vincent Robert (communication privée)

Des observations ont été réalisées au télescope de 1 m de l’Observatoire du Pic du Midi
en juillet 2011. Tout comme les observations de l’Observatoire de Haute-Provence, elles
n’ont pas encore été publiées et n’ont pas encore été utilisées par quelqu’un d’autre pour
produire une éphéméride de Pluton. J’ai effectué la réduction astrométrique de ces images
et le détail de la procédure est donné en annexe B.

– nombre d’observations : 73
– repère : équateur J2000
– type d’observations : CCD
– source : François Colas

Occultations stellaires Si, à l’origine, les occultations stellaires dépendaient essen-
tiellement des prévisions d’orbite pour pouvoir être effectuées, l’amélioration de ces
prédictions a conduit à une inversion de cette situation. Désormais, le véritable facteur
limitant la précision des positions fournies par les occultations stellaires est la précision
que l’on peut avoir sur la position de l’étoile occultée. La campagne d’observations des
occultations stellaires par des objets du Système Solaire, menée par Bruno Sicardy, nous
a permis d’avoir des positions très précises de Pluton et de Charon (les campagnes d’ob-
servations d’occultations stellaires par Nix et Hydra ayant été jusqu’ici infructueuses).
L’un des aspects les plus intéressants est l’existence d’occultation par Pluton puis par
Charon de la même étoile. Dans ces conditions, il nous est possible d’obtenir une mesure
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très précise de la distance entre les deux objets.
Le résultat de ces occultations est disponible sous la forme d’écarts entre la position

de Pluton suivant la théorie DE413 et celle qui est donnée par l’occultation. Ces écarts
après 2008 nous ont été fournis par Bruno Sicardy.

– plage d’observations : 2005-2010
– nombre d’observations : 14 (dont 2 de Charon)
– repère : équateur J2000
– type d’observations : occultations stellaires
– sources : Assafin et al. (2010), Bruno Sicardy (communication privée)
La figure 6.1 montre ces écarts pour la période 2005-2008. On peut observer une assez

forte dispersion en α, mais surtout une dérive linéaire en δ.

Figure 6.1 – Écarts entre les positions de Pluton prédites par la théorie DE413 et les positions
obtenues par occultations stellaires.

6.1.2 Observations des satellites

Pluton et Charon sont séparés au maximum d’environ 0.9 arcsecondes. Cette situation
entrâıne qu’il a fallu attendre le lancement du Hubble Space Telescope (HST) avant d’avoir
des images séparant Pluton et Charon. Les premières de ces images ont été obtenues en
1992 et 1993.

– nombre d’observations : 60
– repère : J2000
– type d’observations : CCD
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– source : Tholen and Buie (1997)

Par la suite, la découverte de Nix et Hydra en 2005 a été également effectuée à partir des
images du HST.

– nombre d’observations : 4 de Nix et 4 d’Hydra
– repère : J2000
– type d’observations : CCD
– source : Weaver et al. (2005)

Le traitement d’observations datant de 2002 et 2003 du HST a permis de détecter Nix et
Hydra sur ces observations

– nombre d’observations : 12 de Charon, 12 de nix et 12 d’Hydra
– repère : J2000
– type d’observations : CCD
– source : Buie et al. (2006)

Enfin, nous avons utilisé l’observation du système effectuée par Bruno Sicardy au VLT en
2006 pour confirmer l’existence d’Hydra

– nombre d’observations : 1 de Charon et 1 d’Hydra
– repère : J2000
– type d’observations : CCD
– source : Sicardy et al. (2006a)

6.2 Particularités des observations réelles

6.2.1 Systèmes de référence de temps et d’espace

Comme vu dans la partie précédente, les observations du système sont nombreuses
et ont des formes diverses. Il nous faut donc adapter notre programme à ces particularités.

Les équations du mouvement utilisent pour argument un temps uniforme, indépendant
de tout phénomène physique. Bien sûr toute mesure du temps doit reposer sur un
phénomène physique, et hérite donc des imprécisions de ce dernier. L’échelle de temps
la plus précise actuellement est celle du temps atomique international (TAI), réalisé à
partir de la transition hyperfine des atomes de césium 133.

Ainsi, l’échelle de temps dans laquelle sont datées nos observations est soit UT1 (Uni-
versal Time 1), suivant la rotation terrestre, soit UTC (Universal Time Coordinated), une
échelle de temps possédant la même uniformité que le TAI par morceaux et qui conserve un
écart inférieur à la seconde par rapport à UT1 grâce à des sauts de seconde. La différence
entre les deux échelles étant faible, la seule échelle mentionnée pour les observations est
UT, sans qu’il soit précisé la différence entre les deux.

Notre modèle est centré sur le barycentre du Système Solaire et utilise l’échelle de
temps TDB (temps dynamique barycentrique), lié au TCB (temps dynamique coor-
donnée), l’échelle de temps recommandée par l’IAU pour les éphémérides, par une re-
lation linéaire. Le TCB est le temps uniforme utilisé dans les équations du mouvement
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des planètes, centré sur le barycentre du Système solaire, dans le cadre de la relativité
générale.

La transformation entre les deux échelles de temps est assurée par la routine TTRANS
de la bibliothèque de fonctions SPICE développée par l’équipe NAIF (Navigation and
Ancillary Information Facility) du JPL.

Ensuite, nos observations s’étendant sur plus d’un siècle, le système de référence donné
n’est pas forcément le même que celui de notre programme, de même que le catalogue de
référence astrométrique. Les observations anciennes utilisent pour la plupart l’équateur
B1950 comme plan de référence, il nous faut donc transformer les observations pour
qu’elles soient exprimées par rapport à l’équateur de référence actuel : J2000.

La plupart des observations anciennes que nous avons fournissent les positions de
Pluton par rapport aux étoiles du catalogue FK5. Or, nous utilisons maintenant la
réalisation du repère ICRF (International Celestial Reference Frame) dont la contrepartie
optique est le catalogue Hipparcos. Les étoiles de référence du catalogue FK5 en J2000
n’ont pas la même position que dans le catalogue Hipparcos. Il nous a donc fallu modifier
nos positions obtenues en J2000 par rapport au catalogue FK5 pour obtenir des positions
en J2000 par rapport au catalogue Hipparcos. Ces transformations ont été effectuées en
utilisant un programme fortran basé sur Aoki et al. (1983) et fourni par Valéry Lainey.

Les observations dont on dispose sont soit en coordonnées équatoriales absolues, soit
en coordonnées équatoriales relatives. La description des transformations nécessaires à
effectuer sur les positions calculées et les équations variationnelles ont déjà été décrites
dans la partie 4.3.1.

6.2.2 Observations à partir de la Terre

Calcul du temps lumière

La vitesse de la lumière étant finie, un objet observé sur Terre semblera être à la
position qu’il occupait lorsqu’il a émis sa lumière. Il nous faut donc estimer le temps que
la lumière a mis pour nous parvenir. Par définition, pour un instant t d’observation, le
temps-lumière est donné par :

τ =
| ~rT (t)− ~ri(t− τ)|

c
(6.1)

où c est la vitesse de la lumière. Une valeur approchée de τ peut être obtenue par la suite :

τn+1 =
| ~rT (t)− ~ri(t− τn)|

c
, τ0 = 0 (6.2)

qui est telle que lim
n→∞

= τ . Pour obtenir le temps-lumière, on procède donc par itérations

jusqu’à convergence. En ce qui nous concerne, nous avons itéré quatre fois le processus.
En moyenne, Pluton se trouve à un peu plus de 4 heures-lumière de la Terre.

L’aberration

L’aberration est la différence entre la position réelle d’un objet et la position apparente
pour un observateur en mouvement. Pour expliquer d’où vient le phénomène, supposons
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Figure 6.2 – Illustration du principe de l’aberration, la trajectoire du photon entrant dans le
télescope en S à t0 lie le centre du télescope E à t0 et la position réelle de l’objet, celui entrant
en S′ à t0 sera celui qui arrivera au centre du télescope en t1, d’où une direction apparente S′E
de l’objet.

que tous les rayons lumineux issus d’un objet donné nous arrivent parallèles. Nous allons
nous baser sur la figure 6.2. Soit E le centre du télescope. Le temps que la lumière
parcourt la distance SE, le centre du télescope s’est déplacé en E ′. Par conséquent, pour
que la lumière qui entre dans le télescope à l’instant t0 atteigne le centre du télescope
à l’instant t1, elle devra entrer dans le télescope au point S ′. Il faut donc corriger

l’orientation du télescope de l’angle ŜES ′. Pour l’observateur, c’est comme si l’objet

était dans la direction
−−→
ES ′.

La direction réelle de l’objet sera
−→
ES =

−−→
E ′S ′, sa direction apparente

−−→
ES ′. En ce qui

nous concerne, nous avons la position réelle de Pluton, c’est le vecteur ~rT (t)− ~ri(t− τ), il
nous faut alors sa direction apparente pour pouvoir comparer notre position calculée aux
observations. Par analogie avec la situation décrite ci-dessus, on peut en déduire que la
direction apparente de Pluton sera ~rT (t− τ)− ~ri(t− τ). Ceci revient à corriger le temps
de référence t par t − τ lors du calcul de la position de la Terre dans la transformation
des positions cartésiennes en positions équatoriales, ainsi que dans l’expression du temps-
lumière qui devient alors :

τ =
| ~rT (t− τ)− ~ri(t− τ)|

c
(6.3)

6.2.3 Correction de la phase

Comme abordé précédemment pour l’ajustement du modèle aux observations simulées,
la détermination du centre photométrique d’une cible peut être difficile dans le cas où
l’objet n’est pas sphérique. À cela s’ajoute une difficulté supplémentaire : que l’objet n’ait
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pas une surface uniforme, ce qui aura pour effet d’introduire un décalage entre le centre
de masse et le photocentre. Pour les observations au sol, nous allons négliger les possibles
écarts à la sphère de Pluton et Charon en raison de leur taille suffisante pour que ces
objets soient proches de l’équilibre hydrostatique. En ce qui concerne Nix et Hydra,
n’étant pas résolus sur les observations, nous n’avons aucune idée de leur géométrie, et
la modification occasionnée serait bien inférieure à la taille d’un pixel. Nous négligerons
également les variations d’albedo de Pluton et Charon, le déplacement du photocentre
attendu étant sans doute négligeable par rapport au photocentre total du système.

Par contre, nous allons prendre en compte l’effet des phases lors de l’observation de
ces objets. Suivant un processus analogue à celui des phases de la Lune, la portion éclairée
d’un objet vu depuis la Terre va varier en fonction des positions relatives de l’objet, de la
Terre et du Soleil.

Pluton est situé loin de la Terre, par conséquent, l’angle de phase sous lequel il apparâıt
est assez faible (au plus 1.7 degré en 2011). Le décalage du photocentre dû à la phase
est donc très faible également puisqu’il sera situé à la surface de Pluton entre le point
sub-solaire et le point sub-terrestre (cf figure 6.3). Néanmoins, nous avons effectué une
correction de la phase de Pluton et de Charon suivant la méthode de Lindegren (Lindegren,
1977).

Considérons une sphère de surface homogène. La manière dont la surface de cette
sphère va réfléchir la lumière est caractérisée par la fonction de diffusion S. Soit F la
densité du flux incident et I l’intensité du flux reflété, nous avons alors :

I(µ, µ0, φ− φ0) =
F

4µ
S(µ, µ0, φ− φ0) (6.4)

où µ est le cosinus de l’angle de réflection, φ le cosinus de l’azimut des rayons réfléchis,
et µ0 et φ0 l’équivalent de ces quantités pour les rayons incidents. Pour des raisons de
symétrie, le photocentre doit être localisé sur l’équateur d’intensité lumineuse (cf figure
6.3). De plus, la fonction de diffusion S est symétrique pour les rayons incidents et réfléchis,
c’est-à-dire que S(µ, µ0, φ−φ0) = S(µ0, µ, φ0−φ). Si l’objet était plat et non une sphère,
nous ne verrions qu’une face déformée et éclairée dont le photocentre serait alors le point
miroir M situé entre les points sub-solaire et sub-terrestre. Comme nous avons affaire à
une sphère, il existe un limbe où l’obscurité diminue, ce qui a pour effet de décaler le
photocentre vers le point sub-solaire. Si l’on note s le rayon angulaire de l’objet, alors la
distance EM entre le point sub-terrestre E et le point miroir M sera s. sin(i/2), où i est
l’angle de phase. La distance entre le photocentre P et le centre de masse P0 sera alors :

|P − P0| = Cs sin(i/2) (6.5)

où C est une fonction de i dérivée de la fonction de diffusion. Si l’on note maintenant Q
l’angle de position de l’équateur d’intensité par rapport au pôle nord céleste, le décalage
entre le photocentre et le centre de masse sera :







∆α cos δ = −Cs sin
i

2
sinQ

∆δ = −Cs sin
i

2
cosQ

(6.6)

Dans Lindegren (1977), le coefficient C est fixé à 0.75 pour la majorité des planètes.
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Figure 6.3 – Système de coordonnées lié à l’effet de phase

Photocentre du système

À l’exception des observations dédiées aux satellites, nos observations ne parviennent
pas à résoudre le système de Pluton. Si la différence entre le photocentre de l’objet central
et le photocentre total du système est négligeable dans le cas de la plupart des observations
planétaires, ce n’est pas le cas ici. En effet, le diamètre de Charon est environ la moitié
de celui de Pluton, sa surface angulaire apparente est donc environ le quart de celle de
Pluton. Il nous faut donc calculer la position du photocentre total du système.

Soit F l’intensité du flux lumineux émis par le soleil et reçu par Pluton et Charon.
Soient AP et Ac les albédos respectifs de Pluton et Charon, RP et RC leurs rayons. La
luminosité de Pluton sera alors : I.AP .2πR

2
P , celle de Charon : I.AC .2πR

2
C en considérant

que leur luminosité est celle de demi-sphères et que l’on néglige l’effet de centre-bord.
Le photocentre total du système sera alors le barycentre des photocentres de chacun de
ces objets pondérés chacun par leur luminosité. Finalement, on obtient les coordonnées
(αpho, δpho) du photocentre total du système :







αpho =
AP .R

2
P .αP + AC .R

2
C .αC

AP .R2
P + AC .R2

C

δpho =
AP .R

2
P .δP + AC .R

2
C .δC

AP .R2
P + AC .R2

C

(6.7)

Il nous faut maintenant modifier également les équations variationnelles de manière à
prendre en compte ce changement. Nous allons utiliser les mêmes notations que celles de
la partie 4.3.1. Posons de plus :

CP =
AP .R

2
P

AP .R2
P + AC .R2

C

;CC =
AC .R

2
C

AP .R2
P + AC .R2

C

(6.8)

Considérer la position du photocentre total revient en notation vectorielle à utiliser
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une matrice M telle que Z ′ = M(HX)A, avec :

(
αpho

δpho

)

=

(
CP 0 CC 0 0 . . . 0
0 CP 0 CC 0 . . . 0

)
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(6.9)

6.3 Ajustement

6.3.1 Incompatibilité entre les jeux d’observations

Problème d’échelle

Les deux dernières estimations du demi grand axe de Charon (Tholen and Buie, 1997;
Tholen et al., 2008) ne sont pas cohérentes entre elles. En effet, dans Tholen and Buie
(1997) le demi-grand axe de Charon est estimé à 19636 ± 8 km, alors qu’il est estimé à
19570.45 ± 0.44 km dans Tholen et al. (2008). La principale différence entre les deux
valeurs obtenues sont les jeux d’observations pris en compte. Dans Tholen and Buie
(1997), l’ajustement de la trajectoire de Charon est réalisé sur les observations de Charon
effectuées avec le HST de 1992-1993. Dans Tholen et al. (2008), ces observations sont aussi
prises en compte, mais avec une plus grande incertitude que les observations de Buie et al.
(2006). De plus, les observations de 2002-2003 de Charon sont plus nombreuses que celles
de 1992-1993. En conséquence, la valeur du demi-grand axe de Charon dans Tholen et al.
(2008) est largement dominée par les observations de Buie et al. (2006) effectuées en 2002-
2003. Il est fortement improbable que le demi-grand axe de Charon ait autant changé en
dix ans sous l’influence de Nix et Hydra. La double occultation stellaire de 2010 (Sicardy
et al., 2011) semble indiquer que le demi-grand axe de Charon serait plus proche de
la valeur de Tholen and Buie (1997), alors que les autres éléments elliptiques resteraient
inchangés par rapport à ceux de Tholen et al. (2008). Nous avons donc considéré un facteur
d’échelle associé aux observations de 2002-2003 et l’avons ajusté en même temps que les
autres paramètres et conditions initiales. Le principal inconvénient de cette situation est
que le jeu d’observations de 2002-2003 est justement l’ensemble d’observations publiées
fournissant le plus d’observations pour Nix et Hydra. Toute solution orbitale pour ces
satellites est donc dominée par ces observations.

Ajustement du facteur d’échelle

Afin de résoudre en partie cette incohérence entre les jeux d’observations, nous avons
ajusté le facteur d’échelle du jeu 2002-2003 de manière à trouver une solution globale
satisfaisant l’ensemble des observations. Pour ce faire, nous avons procédé de la façon
suivante.
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Soit Xi la position en pixels d’un objet i sur le CCD, xo
i sa position par rapport au

centre de l’image en coordonnées (α, δ). On note alors ρ le facteur d’échelle permettant
d’établir l’équivalence entre la position en pixels et la position en coordonnées équatoriales
relatives, tel que :

xo
i = ρXi (6.10)

Les pixels ne sont pas nécessairement de forme carrée, donc les deux composantes de
ρ ne sont pas nécessairement identiques.

Suite aux résultats de la double occultation de 2010 (Sicardy et al., 2011), nous allons
considérer que le facteur d’échelle du jeu d’observations 1992-1993 est correct, mais pas
celui de 2002-2003. À cause de la répartition des observations, nous ne pouvons regrouper
les observations de 2002-2003 pour faire des sous-jeux de taille conséquente de manière à
ajuster un facteur d’échelle différent pour chacun de ces jeux. Nous considérons donc que
le facteur d’échelle de chaque observation de 2002-2003 est affecté de la même erreur que
les autres.

Posons ρ1 le facteur d’échelle correct de 2002-2003, ρ2 le facteur d’échelle incorrect de
2002-2003, x′o

i la position d’un objet i observé en 2002-2003 si son facteur d’échelle est
correct. Nous avons alors :

x′o
i = ρ1Xi (6.11)

xo
i = ρ2Xi (6.12)

Ce qui nous donne :

x′o
i =

ρ1
ρ2

xi (6.13)

Posons xc
i la position calculée de i. Alors les O-C seront tels que :

x′o
i − xc

i =
ρ1
ρ2

xo
i − xc

i (6.14)

C’est le rapport ρ1/ρ2 que nous allons ajuster. Notons ce facteur λo. Il est possible de
réécrire l’équation précédente comme :

x′o
i − xc

i = λox
o
i − λcx

c
i (6.15)

où λc = 1. Nous devrons donc calculer les dérivées partielles pour obtenir la correction
∆λ grâce aux moindres carrés. Il faudra simplement prendre en compte que λ0 = λc+∆λ
et donc que λc = λo −∆λ.

L’expression des dérivées partielles de la position en fonction de ce facteur est très
simple. En effet, si l’observation n’a pas été effectuée en 2002-2003, alors ∂x′

i/∂λ = 0,
et sinon ∂x′

i/∂λ = xc
i . Il nous suffit donc de rajouter une colonne avec les coefficients

(∂αi/∂λ, ∂δi/∂λ) à la matrice des dérivées partielles (cf chapitre 4).
Pour trouver la valeur du coefficient λo, on ajuste en premier lieu l’orbite de Charon sur

les observations de 1992-1993, puis la trajectoire obtenue est ajustée aux observations de
2002-2003 en libérant comme paramètre supplémentaire λo. On trouve alors une valeur de
1.0022± 0.0024. C’est à peu près la valeur que l’on obtient en comparant les demi-grands
axes obtenus dans Tholen and Buie (1997) et Tholen et al. (2008), soit respectivement
19636 km et 19570.45 km.
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6.3.2 Pondération des observations

Avant de présenter les résultats de l’ajustement du modèle aux observations, il est
nécessaire de présenter les différentes pondérations que nous allons utiliser. De manière
générale, ce sont les incertitudes supposées des observations qui vont servir à pondérer les
données.

Observations de Pluton

Comme il a été dit précédemment, les observations de Pluton que nous allons utiliser
s’étendent sur presque un siècle d’observations. Dans ces conditions, et considérant la
grande disparité des sources, il est bien entendu hors de question de donner le même
poids à toutes ces observations. Pour la plupart des observations au sol, l’incertitude
d’un jeu d’observations sera l’écart type des O-C de ce jeu. Néanmoins, nous allons être
confrontés au problème des observations aberrantes. Il nous faut donc en premier lieu
calculer les O-C d’un jeu d’observations, définir comme aberrantes les observations à plus
de 3-σ et calculer de nouveau l’écart-type qui sera alors l’incertitude des observations
retenues. À l’itération suivante, nous reprendrons en compte toutes les observations et
répéterons le processus. De cette manière, certaines observations non-prises en compte
lors de la première itération pourront être prises en compte aux itérations suivantes. La
seule exception dans ce processus sera les occultations stellaires auxquelles nous donnerons
une précision de 10 mas (Bruno Sicardy, communication privée).

Observations des satellites

Pour les satellites, nous reprenons les incertitudes de Buie et al. (2006), c’est-à-dire
6 mas pour Charon, 15 mas pour Nix et 9 mas pour Hydra en ce qui concerne le jeu
de 2002-2003. Les observations de 1992-1993 se voient attribuer un poids de 10 mas. En
effet, ces observations semblent donner une excentricité de Charon plus faible et d’après
les dernières occultations effectuées, l’excentricité de Charon est plus faible que celle
obtenue dans (Tholen et al., 2008). Plus précisément, cette observation semble indiquer
qu’à l’exception de l’excentricité et du demi-grand axe, plus proches des valeurs données
par le jeu d’observations 1992-1993, les autres éléments orbitaux semblent proches de la
valeur fournie par le jeu de 2002-2003.

6.3.3 Résidus

En raison des faibles perturbations qu’entrâıne le reste du système Solaire sur les
satellites, nous avons d’abord ajusté le mouvement des satellites puis avons ensuite utilisé
cette solution pour ajuster le mouvement héliocentrique du système.

Mouvement des satellites

Pour obtenir notre ajustement, nous avons procédé par étapes. En premier lieu, nous
n’avons utilisé que les observations de (Buie et al., 2006; Sicardy et al., 2006a; Stern
et al., 2006a). Nous avons alors ajusté Charon, le principal perturbateur de Pluton et
Charon, puis les éléments elliptiques initiaux de Nix et Hydra, et enfin les masses des
quatre objets. Dans un second temps, nous avons répété la démarche précédente en
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Table 6.1 – Éléments elliptiques des satellites de Pluton à JD=2452600.5

Charon Nix Hydra
a (km) 19604.5 41962 103837

± 15.6 ± 116 ± 1464
e 0.00159 0.1608 0.3871

± 0.00127 ± 0.0038 ± 0.0089
i (deg) 179.52 179.00 179.18

0.08 0.21 0.07
Ω (deg) 236.72 253.68 268.88

0.11 0.26 0.09
ω (deg) 250.51 124.67 158.84

0.05 0.26 0.11
v (deg) 200.83 210.83 28.23

0.05 0.40 0.28

Table 6.2 – Masses de Pluton et ses satellites.

Pluton Charon Nix Hydra
GM (km3.s−2) 874.25 102.83 0.018 0.078
incertitude ± 2.95 ± 1.87 ± 0.025 ± 0.045

incluant les observations de (Tholen and Buie, 1997). Les résidus obtenus sont présentés
dans la Table 6.4, et les éléments elliptiques initiaux obtenus dans la Table 6.1. Deux
observations ont été écartées de l’ajustement, leurs résidus étant supérieurs à 3-σ. Ces
résidus sont indiqués entre parenthèses dans la Table 6.4.

La différence entre les tables 6.1 et 1.1 en ce qui concerne les demi-grands axes provient
essentiellement du problème d’échelle du jeu d’observations 2002-2003, ces observations
étant bien plus nombreuses et dominant donc l’ajustement. L’excentricité des satellites
que nous présentons dans la table est l’excentricité plutocentrique et les inclinaisons sont
données par rapport à l’équateur J2000.

Table 6.4 – Résidus post-ajustements des positions des satellites de Pluton (les résidus entre
parenthèses sont ceux des observations rejetées lors de l’ajustement).

date et heure ∆αC ∆δC ∆αN ∆δN ∆αH ∆δH
d’observation arcsec arcsec arcsec arcsec arcsec arcsec

1992-05-21 01 : 43 0.0037 -0.0025 - - - -
1992-05-21 01 : 49 0.0035 -0.0046 - - - -
1992-05-21 08 : 09 0.0011 -0.0034 - - - -
1992-05-21 08 : 15 0.0022 0.0003 - - - -
1992-05-29 10 : 42 0.0081 -0.0001 - - - -
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1992-05-29 10 : 48 0.0084 -0.0042 - - - -
1992-05-29 10 : 55 0.0098 0.0056 - - - -
1992-05-29 11 : 04 0.0087 0.0076 - - - -
1992-05-29 17 : 09 0.0076 0.0005 - - - -
1992-05-29 17 : 18 0.0113 -0.0009 - - - -
1992-05-29 17 : 26 0.0057 -0.0002 - - - -
1992-05-29 17 : 32 0.0068 0.0005 - - - -
1992-06-02 22 : 51 0.0027 -0.0008 - - - -
1992-06-02 22 : 57 0.0009 -0.0007 - - - -
1992-06-03 04 : 52 0.0084 -0.0024 - - - -
1992-06-03 04 : 58 0.0063 -0.0022 - - - -
1992-08-21 22 : 07 -0.0007 -0.0026 - - - -
1992-08-21 22 : 13 0.0004 -0.0034 - - - -
1992-08-22 04 : 33 -0.0002 -0.0043 - - - -
1992-08-22 04 : 39 -0.0014 -0.0051 - - - -
1992-09-18 12 : 29 -0.0033 -0.0004 - - - -
1992-09-18 12 : 35 -0.0024 -0.0006 - - - -
1992-09-18 20 : 24 -0.0027 -0.0056 - - - -
1992-09-18 20 : 30 -0.0036 -0.0060 - - - -
1993-01-12 04 : 24 0.0043 -0.0004 - - - -
1993-01-12 04 : 30 0.0058 0.0000 - - - -
1993-01-12 14 : 03 0.0045 -0.0052 - - - -
1993-01-12 14 : 09 0.0062 -0.0032 - - - -
1993-01-24 07 : 43 0.0004 -0.0018 - - - -
1993-01-24 07 : 49 0.0025 -0.0021 - - - -
1993-01-24 23 : 22 0.0035 -0.0056 - - - -
1993-01-24 23 : 28 0.0059 -0.0034 - - - -
1993-05-31 10 : 43 -0.0059 0.0042 - - - -
1993-05-31 10 : 49 -0.0040 0.0026 - - - -
1993-05-31 10 : 56 -0.0087 0.0047 - - - -
1993-05-31 11 : 05 -0.0078 0.0073 - - - -
1993-05-31 17 : 09 -0.0027 0.0027 - - - -
1993-05-31 17 : 18 -0.0024 0.0049 - - - -
1993-05-31 17 : 26 -0.0034 0.0009 - - - -
1993-05-31 17 : 32 -0.0038 0.0024 - - - -
1993-06-16 13 : 56 0.0131 -0.0002 - - - -
1993-06-16 14 : 02 0.0131 -0.0002 - - - -
1993-06-16 20 : 22 0.0107 -0.0027 - - - -
1993-06-16 20 : 28 0.0134 0.0008 - - - -
1993-07-05 19 : 18 0.0098 0.0022 - - - -
1993-07-05 19 : 24 0.0135 0.0005 - - - -
1993-07-06 04 : 39 0.0106 0.0034 - - - -
1993-07-06 04 : 45 0.0090 -0.0000 - - - -
1993-08-12 16 : 28 0.0072 0.0051 - - - -
1993-08-12 16 : 37 0.0083 0.0044 - - - -
1993-08-14 03 : 40 0.0019 -0.0073 - - - -
1993-08-14 03 : 49 0.0032 -0.0092 - - - -
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1993-08-15 08 : 34 -0.0022 0.0090 - - - -
1993-08-15 08 : 44 -0.0033 -0.0044 - - - -
1993-08-15 19 : 42 -0.0079 0.0048 - - - -
1993-08-15 21 : 18 -0.0072 0.0034 - - - -
1993-08-18 05 : 35 0.0039 -0.0001 - - - -
1993-08-18 05 : 44 -0.0015 -0.0032 - - - -
1993-08-18 13 : 37 0.0071 0.0094 - - - -
1993-08-18 13 : 46 0.0059 0.0092 - - - -
2002-06-11 08 : 19 -0.0098 -0.0041 0.0036 -0.0082 0.0099 -0.0016
2002-06-14 13 : 14 0.0041 -0.0003 0.0052 0.0097 0.0043 0.0086
2002-06-18 18 : 16 -0.0100 -0.0023 -0.0143 -0.0178 (0.1681) (0.0151)
2002-07-02 14 : 00 -0.0038 -0.0003 -0.0089 0.0069 -0.0132 -0.0136
2002-07-17 11 : 30 0.0050 0.0004 -0.0205 0.0148 0.0034 0.0052
2002-10-03 04 : 31 -0.0041 -0.0043 -0.0087 -0.0424 -0.0160 -0.0101
2003-02-18 01 : 10 0.0054 -0.0016 -0.0196 -0.0095 -0.0067 0.0083
2003-04-20 18 : 08 (-0.0127) (-0.0031) -0.0113 0.0042 0.0040 0.0006
2003-05-13 02 : 47 0.0079 -0.0033 0.0119 0.0024 0.0124 -0.0041
2003-05-28 02 : 32 -0.0086 -0.0060 0.0100 0.0032 0.0164 0.0119
2003-05-30 03 : 50 -0.0051 -0.0007 0.0112 0.0277 0.0028 0.0085
2003-06-08 18 : 10 0.0019 -0.0025 0.0159 -0.0007 -0.0082 0.0196
2005-05-15 01 : 12 - - -0.0039 0.0072 -0.0466 0.0001
2005-05-18 03 : 21 - - -0.0087 0.0077 0.0010 -0.0132
2006-02-15 14 : 24 - - -0.0086 -0.0087 -0.0023 -0.0050
2006-03-02 18 : 00 - - 0.0049 0.0210 0.0132 -0.0025
2006-04-10 08 : 20 -0.0110 0.0032 - - -0.0302 0.0038

Comme on peut le voir, l’excentricité de Charon est diminuée à cause de la contri-
bution du jeu d’observations de Buie et al. (2006). Avant de trancher quant à savoir
si Charon possède ou non une excentricité non nulle, il nous faudrait disposer d’autres
jeux d’observations dont l’astrométrie a été réalisée de manière fiable, celle du jeu de
2002-2003 étant plus sujette à caution (Marc Buie, communication privée). L’excentricité
étant malgré tout plus élevée que celle du jeu 2002-2003, le demi-grand axe est moins
grand pour compenser cet effet.

Les résidus post-ajustements sont assez proches de ceux de Tholen et al. (2008) pour
Nix et Hydra (ceux de Charon ne sont pas donnés dans l’article). Néanmoins, malgré
cette proximité, les valeurs des masses de ces deux satellites sont assez différentes de
celles données dans Tholen et al. (2008). Elles restent cohérentes à 1.5−σ près, mais cela
revient malgré tout à diviser de moitié la masse de Nix et quadrupler celle d’Hydra. Le
fait que les résidus demeurent relativement proches malgré ces différences confirme la
grande difficulté à les estimer actuellement.

Comme il a été dit dans l’étude menée à partir de données simulées (cf chapitre 4),
les masses des deux satellites sont à la limite de la détection. Celles de Pluton et Charon
sont également cohérentes avec celles données dans (Tholen et al., 2008).



6. Pluton 103

Table 6.3 – Conditions initiales des satellites à JD=2452600.5.

Charon Nix Hydra
x(km) -12523.25 8140.02 2010.63
y(km) -10261.07 1164.79 11596.10
z(km) 11106.63 -46706.27 64771.15
vx(km) 6845.94 -7830.78 8402.78
vy(km) 8712.73 -7621.77 8047.88
vz(km) 15749.24 -498.09 -101.90

Mouvement héliocentrique de Pluton

Les résidus obtenus après ajustement sont donnés dans les figures 6.4 à 6.14. Les
valeurs moyennes et écarts-types de ces résidus sont fournis dans la légende des figures.
Les éléments elliptiques initiaux obtenus sont donnés dans la Table 6.5, tandis que
les positions/vitesses initiales de Pluton sont données dans la Table 6.6. Les éléments
obtenus sont assez proches de ceux du JPL, mais les demi-grands axes diffèrent d’environ
0.2%. À première vue, cette différence peut sembler négligeable. Mais si l’on considère
que le système sera exploré par une sonde en 2015, on comprend que cette différence
est loin d’être négligeable. En effet, cette différence de demi-grand axe va jouer sur la
distance Terre-Pluton, une donnée essentielle pour la navigation de la sonde.

Comparons nos résidus avec ceux obtenus par le Jet Propulsion Laboratory lors de
l’élaboration de leur dernière théorie DE421 (Folkner et al., 2008). La Table 6.7 récapitule
les moyennes et écarts-types des résidus que nous avons obtenus ainsi que ceux obtenus
sur les mêmes observations pour DE421. On peut voir alors que l’on trouve globalement
des résidus semblables en terme de moyenne et d’écarts-types. On obtient un résultat
semblable en comparant avec la théorie INPOP08.

La principale amélioration en terme de précision et de quantité d’observations a
eu lieu dans les années 1990, ce qui correspond au début de l’utilisation massive des
caméras CCD. Par rapport aux observations utilisées pour l’élaboration de DE421, nous
disposons d’observations allant de 2009 à 2011, et surtout, nous utilisons les données
issues des occultations stellaires. En comparant la figure 6.14 issue de nos ajustements,
et la figure 6.1 montrant l’écart entre les occultations stellaires et la théorie DE413, on
peut voir que nous n’avons pas réussi à améliorer les résidus en ascension droite, mais que
la forte pente en déclinaison a été partiellement absorbée. Cette amplitude en ascension
droite ne s’explique pas encore. En effet, si des effets de surface (dûs à la rotation
de Pluton, pas à des effets saisonniers) peuvent dégrader l’écart-type des observations
photométriques, ils devraient se trouver moyennés vu le grand nombre d’observations
récentes et donc ne pas influer sur le résultat de l’ajustement. Par conséquent, les effets
de surface ne peuvent entrâıner de dérive de notre trajectoire et n’apparâıtront pas dans
les résidus des occultations. La seule solution qui apparaisse pour le moment serait que
la précision astrométrique de l’étoile occultée soit moins bonne que ce que l’on pensait.
En effet, nous avons utilisé une précision de 10 mas pour ces occultations, la position
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de l’étoile occultée étant toujours réestimée avant une occultation. Pluton bougeant
lentement sur le fond du ciel, il est possible que la zone du ciel traversée par Pluton
souffre d’importantes erreurs de zone. Par conséquent, même avec une réévaluation
de la position astrométrique de l’étoile occultée, la position des étoiles alentour étant
trop dégradée, la position astrométrique pourrait toujours être entachée d’une erreur
relativement importante. La position de Charon est par contre connue avec une précision
suffisante pour raisonnablement écarter la possibilité d’une mésestimation de sa position
et donc de la perturbation qu’il occasionne sur le mouvement de Pluton.

L’augmentation du nombre d’observations dans le futur, aussi bien des observations
astrométriques que des occultations stellaires, devrait permettre de raffiner encore da-
vantage l’orbite. Il est certain que nous ne pouvons avoir assez d’occultations stellaires
sur une courte période de temps pour savoir si l’écart en ascension droite obéit à une loi
périodique ou s’il est totalement aléatoire. Néanmoins, la future mission astrométrique
Gaia devrait permettre d’effectuer une nouvelle réduction des observations du système.
La position des étoiles occultées sera alors connue avec une très grande précision et l’ho-
mogénéité du catalogue permettra d’écarter les erreurs issues de cette position. En ce
qui concerne les observations anciennes, il serait intéressant de numériser de nouveau les
plaques photographiques afin d’effectuer une nouvelle réduction astrométrique.

Table 6.5 – Éléments elliptiques initiaux de Pluton à JD=2452600.5, plan de référence :
équateur et équinoxe moyen J2000.

Paramètre Valeur Incertitude
a (UA) 39.3114428 0.0000135

e 0.2478048 0.0000003
i (deg) 23.613486 0.000002
Ω (deg) 44.284209 0.000004
ω (deg) 181.651831 0.000013
v (deg) 33.513148 0.000013

Table 6.6 – Positions et vitesses initiales de Pluton à JD=2452600.5, plan de référence : équateur
et équinoxe moyen J2000.

X, Y , Z (UA) -6.62788081093 -29.01127721746 -7.05657719334
VX , VY , VZ (UA/jour) 0.00312142054 -0.00082294954 -0.00120790283
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Table 6.7 – Récapitulatif des moyennes et écarts-types des O-C des jeux d’observations pour
notre modèle, DE421 et INPOP08, sous la forme µ± σ.

Notre modèle DE421
INPOP08

∆α (”) ∆δ (”) ∆α (”) ∆δ (”)
observations
anciennes

−0.028± 1.16 0.0235± 1.56 −0.104± 1.163 0.088± 1.553
0.754± 1.342 0.142± 1.560

Pulkovo
0.027± 0.395 0.163± 0.418 −0.081± 0.388 0.027± 0.414

0.352± 0.657 0.035± 0.414
A.J. Dyer-
Lick-Mink

−0.477± 0.958 −0.033± 0.480 −0.617± 0.932 −0.146± 0.500
−0.564± 0.990 −0.147± 0.523

Tokyo-
Bordeaux-
Flagstaff

−0.029± 0.100 −0.007± 0.097 −0.053± 0.0962 −0.028± 0.105
−0.068± 0.095 −0.021± 0.105

Gemmo-
USNO

−0.076± 0.197 −0.022± 248 −0.110± 0.199 −0.014± 0.252
−0.129± 0.200 −0.004± 0.251

Bordeaux
−0.067± 0.097 −0.072± 170 −0.078± 0.091 −0.075± 0.146

−0.129± 0.200 −0.004± 0.251
FASTT de
1995 à 1997

0.016± 0.160 0.041± 0.198 −0.008± 0.159 0.012± 0.199
−0.026± 0.160 0.020± 0.199

FASTT de
1998 à 2000

0.00003± 0.102 0.0005± 0.086 −0.012± 0.102 −0.013± 0.089
−0.013± 0.102 −0.013± 0.089

FASTT de
2000 à 2011

0.004± 0.095 −0.032± 0.106 0.004± 0.096 0.001± 0.108
0.035± 0.097 −0.014± 0.107

Table
Mountain

0.0015± 0.058 −0.0185± 0.078 0.0013± 0.058 0.035± 0.081
0.047± 0.0.062 0.016± 0.079

Observatoire
de Haute-
Provence

0.036± 0.073 0.060± 0.077 0.031± 0.074 0.110± 0.085
0.073± 0.082 0.094± 0.081

Observatoire
du Pic du
Midi

−0.005± 0.030 0.014± 0.036 −0.015± 0.012 0.076± 0.043
0.036± 0.017 0.075± 0.026

Occultations
0.005± 0.044 −0.017± 0.019 −0.005± 0.067 0.033± 0.065

0.044± 0.069 0.011± 0.065
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Figure 6.4 – Résidus des observations anciennes effectuées sur plaques photographiques de
1914 à 1987. µα = −0.028” ; µδ = 0.235” ; σα = 1.16” ; σδ = 1.56”.

Figure 6.5 – Résidus des observations effectuées à l’observatoire de Pulkovo sur plaques pho-
tographiques. µα = 27 mas ; µδ = 163 mas ; σα = 395 mas ; σδ = 418 mas.
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Figure 6.6 – Résidus des observations effectuées au A. J. Dyer Observatory et Lick Observatory
et des observations de Mink. µα = −0.477” ; µδ = −0.033” ; σα = 0.958” ; σδ = 0.480”.

Figure 6.7 – Résidus des observations topocentriques effectuées à Tokyo, Bordeaux et Flagstaff.
µα = −29 mas ; µδ = −7 mas ; σα = 100 mas ; σδ = 97 mas.
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Figure 6.8 – Résidus des observations géocentriques référencées dans Gemmo and Barbieri
(1994) ainsi que des observations USNO. µα = −76 mas ; µδ = −22 mas ; σα = 197 mas ;
σδ = 248 mas.

Figure 6.9 – Résidus des observations effectuées à l’observatoire de Bordeaux. µα = −67 mas ;
µδ = −72 mas ; σα = 97 mas ; σδ = 170 mas.
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Figure 6.10 – Résidus des observations effectuées au FASTT. Statistiques de 1995 à 1997 :
µα = 16 mas ; µδ = 41 mas ; σα = 160 mas ; σδ = 198 mas. Statistiques de 1998 à 2000 :
µα = 0.03 mas ; µδ = 0.5 mas ; σα = 102 mas ; σδ = 86 mas. Statistiques de 2000 à 2011 :
µα = 3.6 mas ; µδ = −32 mas ; σα = 95 mas ; σδ = 106 mas.

Figure 6.11 – Résidus des observations effectuées à l’observatoire de Table Mountain. µα = 1.5
mas ; µδ = −18.5 mas ; σα = 58 mas ; σδ = 78 mas.
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Figure 6.12 – Résidus des observations effectuées à l’Observatoire de Haute Provence. µα = 36
mas ; µδ = 60 mas ; σα = 73 mas ; σδ = 77 mas.

Figure 6.13 – Résidus des observations effectuées à l’Observatoire du Pic du Midi. µα = −5
mas ; µδ = 30 mas ; σα = 14 mas ; σδ = 36 mas.
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Figure 6.14 – Résidus des occultations de Pluton et Charon. µα = 5 mas ; µδ = −17 mas ;
σα = 44 mas ; σδ = 19 mas. La présentation de la figure est légèrement différente pour faciliter
la comparaison avec la figure 6.1

6.4 Conclusion

Nous avons ajusté notre modèle aux observations des satellites. Le problème d’in-
cohérence d’échelle entre deux jeux d’observations a été partiellement résorbé, mais les
deux ensembles fournissent toujours des excentricités assez différentes. Par ailleurs, les
éléments elliptiques obtenus sont assez proches de ceux de Tholen et al. (2008). De même,
les masses obtenues sont assez proches de leurs précédentes estimations pour Pluton et
Charon. Par contre, ce n’est pas le cas pour Nix et Hydra. Cela s’explique par la grande
incertitude attachée à leurs masses.

En ce qui concerne le mouvement héliocentrique de Pluton, son ajustement nous four-
nit des éléments elliptiques assez proches de ceux du JPL. Si ces différences peuvent ne
pas affecter fortement les observations du système, il en va autrement en ce qui con-
cerne la navigation de la sonde New Horizons. Néanmoins, notre ajustement permet de
réduire la dérive en déclinaison constatée sur les occultations stellaires et les observations
astrométriques, même si cette tendance est moins marquée sur ces dernières.
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Nous avons adapté notre modèle de manière à reproduire le système de l’astéröıde
multiple (45)Eugenia. Après une description des observations utilisées, nous présentons
le résultat de notre ajustement des positions-vitesses des satellites. Enfin, la contribution
de Gaia à la connaissance du système est abordée (Beauvalet et al., 2012a).

7.1 Présentation du système

(45)Eugenia est l’un des quatre astéröıdes triples connus situé dans la ceinture princi-
pale, avec (87)Sylvia (Brown et al., 2001; Marchis et al., 2005), (216)Kleopatra (Marchis
et al., 2008b) et (93)Minerva (Marchis et al., 2009). L’objet principal, qui a donné
son nom à l’ensemble du système, fut découvert en 1857 par Hermann Goldschmidt
et fut baptisé ainsi en l’honneur de l’impératrice Eugénie, épouse de Napoléon III.
(45)Eugenia est un corps irrégulier fortement aplati dont le diamètre moyen est de 217
km. Sa forme a été reconstituée grâce aux images effectuées par des grands télescopes,
combinées à des inversions de courbes de lumière (cf figure 7.1). Les courbes de lumières
ont également permis de déterminer qu’Eugenia possède une rotation rétrograde sur



7. Eugenia 114

l’écliptique (Kaasalainen et al., 2002), un fait confirmé dans Marchis et al. (2010b), où
la direction du pôle d’Eugenia est β = −19.2± 0.9˚et λ = 122.0± 1.2˚.

Le premier de ses satellites à avoir été découvert, Petit-Prince, est aussi le plus
éloigné (Merline et al., 1999) et orbite à environ 3% du rayon de Hill d’Eugenia. Il fut
nommé ainsi en référence au fils de l’impératrice Eugénie, mais aussi en référence au
héros éponyme du roman de Saint-Exupéry. Son second satellite a pour nom provisoire
S2004(45)1, et sera appelé ”Princesse” dans le reste du chapitre. Il orbite à une distance
plus proche d’Eugenia que Petit-Prince et fut découvert en 2007 (Marchis et al., 2007).
La trajectoire des deux satellites est prograde par rapport à l’orientation d’Eugenia, mais
les études dynamiques les plus récentes montrent qu’ils ont tous les deux une inclinaison
non-négligeable par rapport à l’équateur d’Eugenia (Marchis et al., 2008a, 2010b). Cette
situation n’est pas attendue pour un système aussi compact.

À partir de la forme d’Eugenia, et en faisant l’hypothèse qu’il ait une densité constante,
il est possible de déduire la valeur de l’aplatissement polaire d’ordre 2 :

J2th =
1

MR2
E

(

Cp −
Ap +Bp

2

)

≈ 1

10R2
E

(α2
p + β2

p − 2γ2
p) (7.1)

où Ap, Bp et Cp sont les moments principaux d’inertie d’Eugenia, et αp, βp et γp les
rayons d’un ellipsöıde de révolution ayant approximativement la même forme qu’Eu-
genia (Scheeres, 1994). Ceci donne une valeur théorique de J2th = 0.19. De manière
surprenante, la valeur trouvée à partir du mouvement des satellites est beaucoup
plus faible J2 = 0.06. La valeur théorique du J2 donnée ci-dessus suppose qu’Eugenia
est homogène. Il est certain que des variations de densité dans l’astéröıde pourraient
occasionner des modifications de la valeur des moments d’inertie et donc du J2. Une autre
explication possible peut être la non-prise en compte des autres harmoniques du champ
de gravité, principalement le c22 étant donné qu’Eugenia peut être assimilé à un ellipsöıde.

Les caractéristiques dynamiques du système sont présentées dans la Table 7.1. Les
études dynamiques précédentes ont permis de déterminer l’orientation du pôle d’Eugenia,
ainsi que la valeur de son J2. Les masses des satellites n’ont pas été déterminées, et
nous utiliserons les valeurs déjà utilisées dans (Marchis et al., 2010b). Ces valeurs ont
été déduites en supposant une taille approximative de 7 km pour les deux satellites et en
supposant une densité égale à celle d’Eugenia.

Nous allons adapter notre modèle dynamique pour qu’il corresponde au système d’Eu-
genia, et ajuster notre modèle aux observations du système.

7.2 Adaptation du modèle

Contrairement au système de Pluton, le système d’Eugenia ne comporte que trois
corps. Nous prenons en compte l’influence du coefficient d’aplatissement polaire au second
ordre J2. Contrairement au cas de Pluton, nous allons ajuster la direction du pôle de
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Figure 7.1 – Eugenia et ses satellites, Petit Prince (cercle supérieur) et S/2004(45)1 (cercle
inférieur). Image du W.M. Keck II Telescope.

Table 7.1 – Élements elliptiques moyens, masses et diamètres d’Eugenia et de ses satellites,
équateur et équinoxe moyen J2000. Les incertitudes données sont les incertitudes à 3-σ.

Eugenia Petit-Prince Princesse

M(M⊙) 2.83× 10−12 1.26× 10−16 1.26× 10−16

fixé fixé fixé

a 2.720(UA) 1164.51 (km) 610.8 (km)
±0.03 ±0.3

e 0.082 6× 10−3 6.9× 10−2

±2.24× 10−2 ±1.5× 10−2

i(deg) 6.610 107.6 127
±2.1 ±30

Ω(deg) 147.939 202.5 210
±0.6 ±3

ω(deg) 85.137 138 95
±48 ±63

D(km) 305× 220× 145 13 6
P 4.49 (years) 4.766 (days) 1.8 (days)
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rotation du corps principal, ainsi que son J2, il nous faut donc ajouter le calcul des dérivées
partielles des positions des corps du système en fonction de ces paramètres (cf chapitre 4).
Nous n’ajusterons pas les masses du système, la masse d’Eugenia étant supposée connue
(Marchis et al., 2008a), et les masses des satellites estimées à partir de leur taille en
supposant une densité semblable à celle d’Eugenia. Au total, cela signifie qu’il nous faut
intégrer 9 équations du mouvement et 189 équations variationnelles.

De manière générale, nous reprenons les conditions initiales issues de Marchis et al.
(2010b). Les positions et vitesses initiales d’Eugenia par rapport au Soleil viennent de
NOE-AST, une implémentation de NOE qui permet d’ajuster les positions des astéröıdes
aux observations MPC.

7.3 Description des observations

Comme pour les satellites de Pluton, les satellites d’Eugenia ne peuvent être observés
que grâce à des systèmes d’optique adaptative, ou grâce au Hubble Space Telescope. En
1998, on dispose de 3 observations effectuées au Canada France Hawai Telescope

– nombre d’observations : 3 de Petit-Prince
– incertitude des observations : 70 mas
– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD
– source : Merline et al. (1999)

En 2004, on dispose d’observations de Petit Prince et de Princesse réalisées au Very Large
Telescope-UT4 (VLT-UT4)

– nombre d’observations : 25 de Petit-Prince et 3 de Princesse
– incertitude des observations : 9 mas pour Petit Prince, 20 mas pour Princesse
– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD
– source : Marchis et al. (2010b)

De 2003 à 2007, on dispose d’observations réalisées au W.M. Keck II Telescope
– nombre d’observations : 10 de Petit-Prince et 3 de Princesse
– incertitude des observations : 6 mas pour Petit Prince, 17 mas pour Princesse
– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD
– source : Marchis et al. (2010b)

En 2010, on dispose d’observations réalisées au W.M. Keck II Telescope et au Gemini
Telescope

– nombre d’observations du Keck : 2 de Petit-Prince et 2 de Princesse
– incertitude des observations : 6 mas pour Petit Prince, 17 mas pour Princesse
– nombre d’observations du Gemini : 3 de Petit-Prince et 2 de Princesse
– incertitude des observations : 10 mas pour Petit Prince, 20 mas pour Princesse
– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD
– source : Franck Marchis (communication privée)
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Enfin, on dispose d’une observation du HST en 2001 (source : Franck Marchis).

7.4 Ajustement aux observations

7.4.1 Ajustement initial

Dans un premier temps, nous avons effectué la même démarche que dans Marchis
et al. (2010b) de manière à vérifier si l’adaptation de notre modèle dynamique a été
correctement effectuée. C’est à dire que, à partir des observations s’étendant de 1998
à 2007, nous avons ajusté la valeur du J2 et la direction du pôle de rotation en même
temps que les éléments elliptiques initiaux de Petit-Prince. Les quelques observations
de Princesse ne suffisant pas à mettre en évidence l’effet du J2, c’est seulement après
l’ajustement de Petit-Prince que nous ajusterons les éléments elliptiques de Princesse.
Les résultats trouvés sont très semblables à ceux de Marchis et al. (2010b).

Par la suite, nous effectuons la même démarche, mais en prenant en compte les ob-
servations de 2010 également. Les résidus post-ajustement pour les deux satellites sont
donnés dans les figures 7.2 et 7.3. Comme on peut le voir sur ces figures, les O-C des
deux satellites ne sont pas satisfaisants en 2010, particulièrement ceux de Princesse. En
raison de certaines de ces observations qui faisaient diverger notre ajustement lorsque l’on
tentait d’ajuster la trajectoire des satellites, nous n’avons pas pu ajuster la totalité des
éléments elliptiques de Princesse, mais uniquement son excentricité, son inclinaison et la
longitude de son noeud ascendant. Les valeurs des éléments elliptiques initiaux trouvés
ainsi que leurs incertitudes à 1-σ sont données dans la Table 7.2, tandis que les écarts-type
et moyennes des O-C sont donnés dans la Table 7.4 . Les positions et vitesses initiales
cartésiennes obtenues sont données dans la table 7.3

Table 7.2 – Éléments elliptiques de Petit-Prince et Princesse à JD=2452980.0.

Paramètre Petit-Prince Princesse
a (km) 1164.42 ±0.01 610.78
e 0.0070 ±0.0012 0.063±0.004
I (deg) 106.60±0.26 127.44 ±0.15
Ω(deg) 201.61 ±0.30 210.53±0.63
ω (deg) 131±9 95
M (deg) 12 ±9 -186

7.4.2 Réévaluation des incertitudes

Comme on peut le voir sur la figure 7.3 qui montre les O-C de Princesse, nous ne
sommes pas parvenus à une solution satisfaisante. Plusieurs explications sont possibles à
cela. En premier lieu, on peut soupçonner que le J2 et la direction du pôle d’Eugenia sont
mal déterminés. En effet, ces paramètres sont obtenus en même temps que les positions-
vitesses initiales de Petit-Prince lors de l’ajustement. Les observations de ce dernier sont
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Figure 7.2 – Résidus post-ajustement de Petit Prince.

Figure 7.3 – Résidus post-ajustement de Princesse.
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Table 7.3 – Positions et vitesses initiales à JD=2452980.0

Petit Prince
x, y, z (km) 787.877 525.029 664.115
vx, vy, vz (km/jour) 1003.56 13.50 -1197.34
Princesse
x, y, z (km) 204.506 -337.294 -515.180
vx, vy, vz (km/jour) -1725.07 -1037.07 -22.11
Eugenia
J2, λ, β 0.0573 ±0.0004 119.30 ±0.31 -21.18±0.25

Table 7.4 – Moyennes et écarts-types des O-C de Petit Prince et Princesse.

Petit Prince Princesse
α ∗ cos(δ) δ α ∗ cos(δ) δ

µ (mas) -5.5 15.6 -59 -29.5
σ (mas) 34.0 40.8 142 54.7

de surcrôıt plus nombreuses que celles de Princesse et vont donc dominer la solution du
pôle. Or, Petit-Prince étant le satellite le plus éloigné, il est le moins sensible à l’effet du
J2. Il est donc possible que le J2 que l’on obtient permette de reconstituer une bonne
orbite de Petit Prince, mais pas une bonne orbite de Princesse. Mais alors nous sommes
confrontés à un autre problème : pourquoi la solution des orbites semble-t-elle cohérente
entre 2004 et 2008 pour se dégrader ensuite 1 ?

Ces incertitudes ont peut-être été sous-estimées. Les incertitudes des observations que
nous avons utilisées sont celles que nous a fournies Franck Marchis. Cette estimation est
basée sur la précision de l’ajustement du centre de la figure de diffraction des satellites 2,
et ne prend donc pas en compte l’erreur commise sur le facteur d’échelle. En effet, le
facteur d’échelle est connu à 0.1 mas/pixel près. Pour Princesse, situé à environ 30 pixels
d’Eugenia, cela signifie que le facteur d’échelle ajoute une incertitude de 3 mas. De plus,
Eugenia n’est pas sphérique, et on peut sans doute s’attendre à au moins un dixième
de pixel d’incertitude sur son centre, soit 2 mas. Cela signifie qu’on peut ajouter 5 mas
d’incertitude sur les observations de Princesse. En ce qui concerne Petit Prince, il peut
être situé jusqu’à 60 pixels d’Eugenia, ce qui signifie 6 mas d’incertitude supplémentaire,
ajouté aux 2 mas de la position du centre d’Eugenia, soit une incertitude supplémentaire
pouvant aller jusqu’à 8 mas, ce qui revient pratiquement à doubler l’incertitude d’origine.
Reste aussi tout simplement la possibilité que nous n’ayons pas assez d’observations du
satellite pour contraindre efficacement sa trajectoire.

Pour savoir si une dégradation des incertitudes des positions des satellites permettrait
d’améliorer les choses, nous avons de nouveau ajusté notre modèle en considérant cette
fois que pour l’équivalent d’une seconde d’arc d’écart entre un satellite et Eugénia,
l’incertitude était augmentée de 5 mas, puis encore de 2 mas pour l’indétermination
du centre d’Eugenia. Nous ajustons en deux étapes, tout d’abord nous ajustons les

1. L’incertitude sur les observations du CFHT et le fait que nous n’ayons qu’une seule observation du
HST entrâıne que l’on ne peut vraiment parler de cohérence avant 2004

2. ou PSF : point-spread function.
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éléments elliptiques initiaux de Petit Prince ainsi que le J2 d’Eugenia et la direction de
son pôle, puis nous ajustons les éléments elliptiques de Princesse. Nous n’ajustons pas
le demi-grand axe, l’argument du périhélie et le moyen mouvement de Princesse. Les
éléments elliptiques obtenus sont dans la Table 7.5, leur équivalent en positions-vitesses
initiales dans la Table 7.6, les O-C après ajustement dans les figures 7.4 et 7.5 et les
moyennes et écarts-types de ces O-C dans la Table 7.7.

Table 7.5 – Éléments elliptiques de Petit-Prince et Princesse à JD=2452980.0 après réévaluation
des incertitudes des observations.

Paramètre Petit-Prince Princesse
a (km) 1164.42 ±0.01 610.78
e 0.0075 ±0.0021 0.056±0.005
I (deg) 106.59±0.42 127.67 ±0.16
Ω(deg) 201.55 ±0.49 211.04±0.83
ω (deg) 131±15 95
M (deg) 12 ±15 -186

Table 7.6 – Positions et vitesses initiales à JD=2452980.0, direction du pôle et valeur du J2
d’Eugenia, après réévaluation des incertitudes des observations.

Petit Prince
x, y, z (km) 787.610 523.822 664.409
vx, vy, vz (km/jour) 1004.73 13.24 -1197.34
Princesse
x, y, z (km) 207.326 -335.274 -510.586
vx, vy, vz (km/jour) -1726.98 -1058.22 -21.09
Eugenia
J2, λ, β 0.0571 ±0.0005 118.87 ±0.53 -21.38±0.37

Table 7.7 – Moyennes et écarts-types des O-C de Petit Prince et Princesse après réévaluation
des incertitudes.

Petit Prince Princesse
α ∗ cos(δ) δ α ∗ cos(δ) δ

µ (mas) -5.6 15.6 -61 -29.2
σ (mas) 34.1 40.3 143 55.7

7.4.3 Ajustement sans les observations du Gemini Telescope

Les O-C de Petit Prince semblent se dégrader en 2010, uniquement sur les observations
du Gemini Telescope. On trouve plus ou moins le même phénomène pour Princesse,
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Figure 7.4 – Résidus post-ajustement de Petit Prince après réévaluation des incertitudes des
observations.

Figure 7.5 – Résidus post-ajustement de Princesse après réévaluation des incertitudes des
observations.
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avec une observation du Keck Telescope en 2010 dont l’O-C est assez correct, alors
que les deux observations du Gemini sont très mauvaises et ont tendance à dégrader
l’ajustement. Pour ces raisons, nous avons effectué un ajustement du système en ne
tenant pas compte des observations effectuées au Gemini, les autres observations étant
dotées des incertitudes donnée dans le paragraphe 7.4.1. Comme précédemment, nous
n’avons pas ajusté tous les éléments elliptiques de Princesse. Les éléments elliptiques
obtenus sont dans la Table 7.8, les positions-vitesses initiales dans la Table 7.9, les O-C
après ajustement dans les figures 7.6 et 7.7 et les moyennes et écarts-types de ces O-C
dans la Table 7.10. Les résidus obtenus en 2010 avec les observations du Keck Telescope
sont cohérents avec ceux des autres observations. Néanmoins, il ne s’agit que de deux
observations effectuées pendant la même nuit. Pour savoir s’il y a réellement un aspect
dynamique du système que nous n’avons pas pris en compte ou si les observations issues
du Gemini Telescope sont mauvaises, il nous faudrait davantage d’observations issues des
deux télescopes sur la même période.

Table 7.8 – Éléments elliptiques de Petit-Prince et Princesse à JD=2452980.0 sans les obser-
vations du Gemini Telescope.

Paramètre Petit-Prince Princesse
a (km) 1164.42 ±0.01 610.78
e 0.0043 ±0.0012 0.087±0.005
I (deg) 107.08±0.27 126.63 ±0.19
Ω(deg) 201.96 ±0.30 207.72±0.72
ω (deg) 142±16 95
M (deg) 1 ±16 -186

Table 7.9 – Positions et vitesses initiales à JD=2452980.0 sans les observations du Gemini
Telescope.

Petit Prince
x, y, z (km) 782.074 536.368 667.073
vx, vy, vz (km/jour) 1006.59 11.94 -1189.61
Princesse
x, y, z (km) 188.491 -348.118 -532.483
vx, vy, vz (km/jour) -1730.08 -931.100 -26.09
Eugenia
J2, λ, β 0.0583 ±0.0004 121.17 ±0.35 -20.46±0.25

7.5 Discussion

On peut voir que la solution obtenue s’éloigne très peu de celle de (Marchis et al.,
2010b). L’inclinaison des satellites sur l’équateur d’Eugenia est de nouveau confirmée,
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Figure 7.6 – Résidus post-ajustement de Petit Prince après réévaluation des incertitudes des
observations et sans les observations du Gemini Telescope

Figure 7.7 – Résidus post-ajustement de Princesse après réévaluation des incertitudes des
observations et sans les observations du Gemini Telescope
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Table 7.10 – Moyennes et écarts-types des O-C de Petit Prince et Princesse sans les observations
du Gemini Telescope.

Petit Prince Princesse
α ∗ cos(δ) δ α ∗ cos(δ) δ

µ (mas) -3.0 9.9 -35.6 -4.0
σ (mas) 29.8 37.5 24.4 9.9

de même que la faible valeur du J2 dynamique. En sus de ces particularités faisant du
système d’Eugenia un système très différent de celui des planètes et des planètes naines,
nous ne connaissons rien de la rotation ou de la forme de ses satellites, de leur structure
interne. . . Nous allons donc tenter ici d’introduire quelques pistes de réflexion pour une
future étude du système.

7.5.1 Aplatissement dynamique

On propose ici une possible explication du faible J2 obtenu à partir de l’ajustement.
Eugenia est un astéröıde assimilable à un ellipsöıde triaxial, par conséquent, on peut
s’attendre à ce que la déformation associée au c22 joue un rôle dans le mouvement
des satellites. Le fait de ne pas prendre en compte ce coefficient dans notre modèle
peut-il induire de façon virtuelle un aplatissement dynamique plus faible que ce que l’on
attend ? Eugenia a une période de rotation d’environ six heures, alors que Petit Prince,
le satellite à partir duquel on détermine le J2, a une période de révolution de presque
cinq jours. Dans ces conditions, l’effet du c22 est moyenné sur une période et ”ajouté”
à la contribution du J2 (cf équation 3.34). Par conséquent, l’effet du c22 peut être
compensé lors de l’ajustement par une augmentation du J2. On peut donc en conclure
que l’ajustement du c22 ne permettrait pas de résoudre le problème de l’aplatissement
dynamique détecté. Le cas des autres harmoniques reste toutefois à étudier.

Une autre explication pourrait venir de la structure interne d’Eugenia. On sait qu’Eu-
genia est peu dense, faisant partie des astéröıdes de type rubble pile, et c’est à peu près
tout ce que l’on sait à ce propos. Eugenia étant un agrégat lâche, il est possible que sa
densité soit non-homogène. La présence de cavités pourrait modifier l’aplatissement dy-
namique ressenti par les satellites, cet aplatissement rendant compte de la répartition de
la masse dans le corps. Ceci aurait pour conséquence un aplatissement dynamique plus
faible que ne le laisse présager sa forme.

7.5.2 Mouvement des satellites

Effet de marées

À l’heure actuelle, nous n’avons aucune indication sur la forme ou la rotation des
satellites. La seule information dont nous disposons est que le corps central, Eugenia est
un rubble pile. Les différents éléments constituant un rubble pile seront moins liés entre
eux que dans le cas d’un monolithe, les contraintes ne s’exerçant que sur un nombre
restreint de points de contact.

Eugenia va lever des marées dans ses satellites et réciproquement. Ces marées vont
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dissiper l’énergie du système et donc entrâıner une modification des éléments orbitaux des
satellites et de la rotation de tous les corps. La dissipation d’énergie est caractérisée par un
facteur de qualité Q qui dépend de la phase des matériaux considérés et des interactions
entre les differents éléments du corps. De manière générale, le facteur de qualité est défini
comme :

– si Q est élevé : la dissipation d’énergie est faible
– si Q est faible : la dissipation d’énergie est importante.

Il est donné par la formule :

1

Q
=

1

2πE0

∮ (−dE

dt

)

dt (7.2)

où E0 est l’énergie maximale emmagasinée par effet de marée pendant un cycle de marée et
dE/dt le taux de dissipation de cette énergie au cours du même cycle. Les effets de marées
dépendront également du nombre de Love d’ordre 2 : k2. Si l’on néglige l’excentricité et
l’inclinaison du satellite, et si l’on considère que nos corps sont sphériques, la dissipation
d’énergie par les marées levées par le primaire dans le satellite entrâınera une diminution
de la fréquence de rotation de ce dernier suivant :

dωs

dt
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as
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où n est la fréquence du moyen mouvement du satellite, ωs sa fréquence de rotation, ks
son nombre de Love, Qs son facteur de qualité, ρp et ρs les densités respectives du primaire
et du satellite, Rp le rayon du primaire et as le demi-grand axe du satellite. Le nombre
de Love estimé pour un rubble pile est donné par Goldreich and Sari (2009) comme :

k2 ≈ 10−5 R

1 km
(7.4)

À partir de cette formule, il est possible d’évaluer le temps qu’il faut pour qu’un
satellite, doté de la vitesse de rotation maximale pour ne pas se disloquer, soit en rotation
synchrone. En appliquant cette formule à Petit Prince, avec Qs = 100, Goldreich and Sari
(2009) donne un temps de synchronisation d’environ 10 000 ans.

Plusieurs possibilités s’offrent alors. Si Petit Prince est bien un rubble pile, comme
Eugenia, et qu’il est en rotation synchrone, on peut penser que le système s’est formé il
y a plus de 10 000 ans. Par contre, si Petit Prince est un monolithe, son nombre de Love
k2 sera plus petit que s’il était un rubble pile 3. La diminution de sa rotation sera moins
rapide et il serait alors possible que le satellite ne soit pas synchrone même si le système
s’est formé il y a plus de 10 000 ans.

La fréquence de rotation est la quantité modifiée le plus rapidement par les effets de
marées(Goldreich and Sari, 2009). Si l’on suppose que Petit Prince est actuellement en
résonance synchrone, il est possible de déterminer sa vitesse d’éloignement par rapport
à Eugenia. Néanmoins, le développement que nous allons faire ne tient pas compte de la
possibilité de résonances causées par l’excentricité et l’inclinaison de l’orbite du satellite.

3. Ceci est dû au fait que la viscosité µ d’un rubble pile est inférieure à celle d’un monolithe, d’où une
relation inverse pour k2 (Goldreich and Sari, 2009)
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Nous allons négliger ces deux paramètres. En ce qui concerne le demi-grand axe du satel-
lite, sa variation dépendra essentiellement de la dissipation d’énergie dans le primaire (en
raison du fait que l’on néglige e et i), suivant :

1

a

da

dt
= 3

k2p
Qp

Ms

Mp

(
Rp

a

)5

n (7.5)

avec Qp = 100 et k2p donné par l’équation 7.4. La formule 7.5 donne actuellement un
taux de variation du demi-grand axe de Petit Prince de 4 mm par siècle. Par conséquent,
on peut en déduire que les effets de marées ne jouent probablement plus de rôle dans
l’évolution du système.

La plupart des approximations prises en compte concernent un possible effet
négligeable de l’excentricité et de l’inclinaison. Bien sûr, l’orbite de Petit Prince ne corre-
spond pas vraiment à ce cas de figure, mais nous rapprocher d’une configuration planétaire
permet au moins d’approcher ce qui s’est peut-être passé dans le système.

Effet Yarkovsky

L’effet Yarkovsky est un effet non-gravitationnel affectant les petits corps. Considérons
la face éclairée d’un objet, cette surface absorbe une partie du rayonnement solaire
avant de la réémettre sous forme de rayonnement infrarouge. Seulement, à cause de
l’inertie thermique des matériaux qui le composent, ce rayonnement n’est pas réémis
instantanément. Pendant le laps de temps écoulé entre l’absorption de l’énergie solaire
et sa dissipation, le satellite aura tourné sur lui-même. Ce faisant, le corps réémet le
rayonnement dans une direction autre que celle d’où il l’a reçu. Cette dissymétrie est
à l’origine d’une force exerçant un couple sur l’objet et modifiant ses paramètres orbitaux.

Pour étudier l’influence de l’effet Yarkovsky sur les satellites d’Eugenia, nous allons
nous référer au cas des satellites de Mars (Tajeddine et al., 2011). L’effet Yarkovsky
dépend essentiellement de la distance entre le Soleil et le petit corps considéré. Dans le
cas de Phobos et Deimos, les modifications entrâınées par l’effet Yarkovsky diurne sur
leur demi-grand axe et leur excentricité sont négligeables (quelques cm sur un million
n’années pour le demi-grand axe). Les masses de Petit Prince et Princesse ne sont pas
encore connues, nous ne disposons que d’estimations issues de leur magnitude et de la
supposition qu’ils aient une densité égale à celle d’Eugenia. Ces estimations fournissent
des masses de ces deux satellites environ dix fois plus petites que celle de Phobos. À
distance égale du Soleil, et avec la même conductivité thermique, l’effet Yarkovsky serait
donc légèrement plus efficace pour les satellites d’Eugenia qu’il ne l’est sur les satellites
de Mars mais demeurerait sans doute toujours négligeable. Seulement, la conductivité
thermique des satellites est faible (Bottke et al., 2006) si ce sont des rubble pile, d’où
une modification du demi-grand axe plus faible, et leur distance au Soleil est plus grande.
On peut donc assez raisonnablement négliger l’effet Yarkovsky quant à l’évolution des
éléments elliptiques de Petit Prince et Princesse.

Effet BYORP

BYORP signifie Binary YORP (Yarkovsky-O’Keefe-Radzievskii-Paddack). Il affecte
les satellites en rotation synchrone, nous allons donc supposer que Petit Prince a déjà



7. Eugenia 127

évolué sous l’effet des marées et qu’il est en résonance spin-orbite. Le satellite va se
retrouver affecté par l’effet YORP, la partie de l’effet Yarkovsky affectant la rotation
d’un objet, c’est-à-dire qu’il va absorber le rayonnement solaire sur une partie de sa
surface, pour ensuite émettre un rayonnement thermique un peu plus tard, donc dans
une autre direction. La réémission de l’énergie dans une autre direction va modifier son
moment angulaire, et donc ses éléments elliptiques. Pour Petit-Prince, l’évolution du
demi-grand axe de Petit Prince est environ 130 fois plus rapide par effet BYORP que par
effet de marées (Goldreich and Sari, 2009), mais cela reste insuffisant pour être détectable.

En ce qui concerne l’inclinaison, la configuration i = 0 peut aussi bien être un équilibre
stable qu’en équilibre instable (Steinberg and Sari, 2011), de même que la configuration
i = π/2. Le point qui nous intéresse le plus est que l’évolution de l’inclinaison par effet
BYORP est très lente, de l’ordre de l’âge du système, voire supérieure. La capacité du
système à atteindre son point d’équilibre est donnée par la condition ∆i ≈ β−1 où ∆i
est la différence entre l’inclinaison de départ et l’inclinaison d’équilibre, et β le rapport
entre le moment angulaire orbital du satellite et le moment angulaire total du système,
généralement dominé par la rotation du corps central.
Estimons ce rapport pour le cas de Petit Prince. Le moment angulaire de révolution
de Petit Prince sera LPPce = mPPcer

2θ̇ où r est sa distance à Eugenia, et θ̇ sa vitesse
angulaire de révolution. Si l’on approxime Eugenia par une sphère pleine, son moment
angulaire de rotation sera LE = 2/5 mER

2
Eω, où RE est le rayon d’Eugenia et ω sa

vitesse angulaire de rotation. Le rapport des deux nous donne : β ≈ 10−4. Le problème
est que l’évolution par effet BYORP est assez lente. Si la variation de l’inclinaison est
aussi, voire plus lente que celle du demi-grand axe, alors il sera difficile de savoir si l’effet
BYORP a tendance à augmenter l’inclinaison des satellites, ou au contraire à la diminuer.

Les deux satellites ne semblent pas avoir la même inclinaison, même si toute conclusion
est difficile à faire vu l’incertitude attachée aux éléments elliptiques de Princesse. Malgré
tout, si l’inclinaison de Petit Prince par rapport à l’équateur d’Eugenia est déjà élevée
(≈9˚), celle de Princesse semble encore supérieure (≈18˚). À ce jour, aucune explication
quant à cette configuration n’est vraiment plus convaincante que les autres. Si les deux
satellites se sont formés ensemble, il y a peut être eu collision de l’un d’entre eux avec
un objet, ce qui aurait eu pour conséquence de modifier la trajectoire de celui qui a été
impacté...

7.6 Apport du satellite GAIA

Tout comme pour Pluton, le satellite GAIA observera régulièrement Eugenia au cours
de sa mission. Si Princesse est trop proche d’Eugenia pour être détecté, ce ne sera pas le
cas de Petit Prince qui devrait être détectable près de son élongation maximale. Lorsque
Petit Prince sera plus proche d’Eugenia, la grande différence de magnitude entre les deux
objets empêchera la détection du satellite.
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7.6.1 Simulation de données

GAIA devrait observer Eugenia de 2013 à 2018. Pour simuler ces observations, nous
avons utilisé une simulation de transits d’astéröıdes sur les CCD de GAIA grâce au pro-
gramme Rendez-vous. Le calendrier des observations simulées est donné dans l’annexe
A.4. Comme Petit-Prince ne pourra pas être détecté lorsqu’il sera au plus près d’Euge-
nia, nous avons décidé de rejeter les simulations pour lesquelles Petit Prince sera à moins
de 0.5 arcsec d’Eugenia. On considère que la précision de ces observations est la même
que pour Pluton, c’est à dire 1 mas. Les conditions initiales sont celles de Marchis et al.
(2010b). Nous avons alors deux jeux d’observations :

– 1998-2010 : reproduit les observations actuellement publiées
– 1998-2010+GAIA : reproduit les observations actuellement publiées et les futures
observations de GAIA

7.6.2 Résultats

On ajuste simultanément les éléments elliptiques des deux satellites, la direction du
pôle et le J2 d’Eugenia. Les incertitudes que l’on obtient pour les éléments elliptiques
des satellites, la direction du pôle et la valeur du J2 sont données dans la Table 7.11. Les
incertitudes que nous obtenons pour le jeu 1998-2010 sont les mêmes que celles de Marchis
et al. (2010b) présentées dans la table 7.1. Comme on peut le voir en comparant les deux
jeux d’observations, les éléments orbitaux de Petit Prince seront davantage contraints par
les observations GAIA, et par conséquent ceux de Princesse également.

Table 7.11 – Incertitudes à 1-σ sur les éléments elliptiques de Petit-Prince et Princesse à
JD=2452980.0.

Paramètre Petit-Prince Princesse
a (km) 0.010 0.037
e 0.0002 0.011
I (deg) 0.22 0.65
Ω(deg) 0.082 2.2
ω (deg) 2 13
M (deg) 2 12

Eugenia
J2 0.0003
λ 0.058
β 0.068

7.7 Conclusion

À ce jour, nous manquons principalement d’observations pour contraindre
véritablement le mouvement de Princesse, sachant qu’il est le satellite dont le mouve-
ment est le plus influencé par la géométrie d’Eugenia. Nous avons néanmoins réussi à
retrouver des résultats similaires à ceux obtenus avec le modèle dynamique NOE (Lainey
et al., 2007). Les quelques observations supplémentaires dont nous disposons par rapport
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à Marchis et al. (2010b) ne nous permettent pas d’améliorer fortement la précision. En re-
vanche, l’augmentation du nombre d’observations, plus particulièrement les observations
qui seront effectuées par Gaia, permettra d’améliorer véritablement détermination de la
trajectoire des satellites.





Conclusion

Nous avons développé un modèle numérique reproduisant le mouvement d’un système
multiple d’astéröıdes. Notre modèle a la particularité de représenter simultanément
le mouvement héliocentrique de l’ensemble du système et le mouvement des satellites
autour du corps central et permet de prendre en compte l’effet de l’aplatissement polaire
et du bourrelet statique de marées. L’application de ce modèle au système de Pluton
nous a permis, à partir de données simulées, de déterminer les paramètres dynamiques du
système actuellement détectables grâce aux observations. Nous avons également simulé
l’évolution de l’incertitude des masses du système en nous fondant sur un programme
réaliste d’observations futures. Puis nous avons ajusté notre modèle aux observations
du système, aussi bien les observations absolues de Pluton que les observations relatives
de ses satellites. Enfin, nous avons adapté notre modèle au système de l’astéröıde triple
(45)Eugenia et l’avons ajusté aux observations relatives de ses satellites.

En ce qui concerne le problème de la détermination des masses dans le système de
Pluton, et plus particulièrement celles de Nix et Hydra, notre modèle ne peut arriver
à de meilleures déterminations que celles de Tholen et al. (2008) en raison du nombre
restreint d’observations disponibles et des difficultés inhérentes à cette détermination.
Par contre, nous avons pu mettre en avant la très importante contribution que New
Horizons apportera à ce problème, ainsi que celle, moins spectaculaire mais néanmoins
intéressante, de Gaia. Ainsi, Gaia ne permettra pas seulement d’avoir une précision
inégalée de la position astrométrique des étoiles occultées, mais aussi des positions
astrométriques absolues précises de Pluton et Charon. De plus, une nouvelle réduction
des occultations et observations passées du système permettra d’améliorer la précision
des trajectoires des objets du système.

L’ajustement aux observations des satellites actuellement disponibles souffre princi-
palement du problème d’erreur d’échelle du jeu d’observations de 2002-2003, c’est-à-dire
justement le jeu d’observations le plus important pour Nix et Hydra. Notre ajustement
pourra bénéficier de considérables améliorations lorsque de nouvelles observations seront
disponibles de manière à résoudre ce problème d’échelle pour ce jeu.

L’ajustement du mouvement héliocentrique de Pluton donne des résultats similaires
à ceux des théories planétaires du Jet Propulsion Laboratory. Néanmoins, le demi-grand
axe que nous obtenons diffère de 0.2%. La mission New Horizons traversant le système en
2015, il est peu probable que de nouvelles observations pendant quatre ans permettent
de contraindre de manière certaine la distance héliocentrique du système. Une nouvelle
réduction astrométrique des plaques photographiques anciennes est donc notre meilleure
chance d’améliorer cette situation avant l’arrivée de New Horizons.

L’adaptation de notre modèle au système d’Eugenia nous a permis de confirmer
l’efficacité de notre ajustement dans le cas d’un système différent de celui pour lequel
il a été conçu à l’origine. Le problème potentiel des observations Gemini n’a toujours



pas été résolu, seules de nouvelles observations pourraient nous permettre de savoir si
cette situation est due à une perturbation du système, ou si la réduction astrométrique
elle-même est à incriminer. Notre but à terme est d’effectuer simultanément un ajuste-
ment du mouvement héliocentrique du primaire et du mouvement de ses satellites, une
démarche que nous n’avons pas encore tentée avec Eugenia.

Par ailleurs, il est prévu de raffiner notre modèle en incluant, entre autres, des
développements supérieurs des harmoniques du champ de gravité. La plupart des
objets composant les systèmes multiples étant irréguliers, il est aussi prévu d’inclure la
modélisation de la rotation des objets ainsi que la précession des pôles. Il est également
prévu d’inclure les perturbations que peuvent engendrer des rencontres proches entre
astéröıdes sur la trajectoire de leurs satellites.

En ce qui concerne le système de Pluton, la découverte de S/2011(134340) 1 risque
de remettre en cause de nombreux points. Ce nouveau satellite est bien moins massif que
Nix et Hydra, et serait perturbé fortement lors de ses rencontres proches avec ces deux
derniers. Suivant l’amplitude de ces perturbations, il sera peut-être possible de déterminer
par ce biais les masses de Nix et Hydra. Il est prévu d’adapter notre modèle pour pren-
dre en compte ce nouveau satellite. Ce nouveau satellite va très certainement entrâıner
une modification du planning d’observations de la sonde New Horizons. En résumé, la
découverte de cet objet remet en cause un certain nombre de choses dans le système de
Pluton. Elle permettra peut-être de contraindre la valeur des masses de Nix et Hydra
qui nous auraient certainement échappées jusqu’à l’arrivée de New Horizons, et ainsi,
peut-être éclairera-t-elle l’histoire de la formation de ce système.
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Annexe A

Dates utilisées pour les simulations

A.1 Système de Pluton

Table A.1 – Dates utilisées pour la simulation des observations entre 2010 et 2014. Toutes les
simulations ont été obtenues pour 00 :00 UT.

Dates
05/31/2010 06/13/2011 06/30/2012 07/14/2013
06/04/2010 06/23/2011 07/07/2012 07/18/2013
06/10/2010 06/28/2011 07/16/2012 07/25/2013
06/15/2010 06/30/2011 07/21/2012 06/03/2014
06/18/2010 07/05/2011 07/24/2012 06/08/2014
06/25/2010 07/13/2011 07/28/2012 06/14/2014
07/01/2010 07/18/2011 06/10/2013 06/19/2014
07/06/2010 07/23/2011 06/15/2013 06/24/2014
07/11/2010 07/28/2011 06/21/2013 06/30/2014
07/17/2010 06/07/2012 06/26/2013 07/07/2014
07/21/2010 06/12/2012 06/30/2013 07/11/2014
07/27/2010 06/19/2012 07/06/2013 07/14/2014
06/08/2011 06/25/2012 07/11/2013 07/28/2014

Table A.2 – Programme prévisonnel des observations de New Horizons : cibles et précision
attendues des observations.

Date et heure UT Cible précisison (km/pixel)
1/25/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 4049.6
1/27/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 4001.95
1/29/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3954.3
1/31/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3906.65
2/2/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3859
2/4/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3811.35
2/6/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3763.7
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2/8/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3716.05
2/10/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3668.41
2/12/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3620.76
2/14/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3573.11
2/16/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3525.46
2/18/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3477.81
2/20/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3430.16
2/22/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3382.51
2/24/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3334.87
2/26/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3287.22
2/28/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3239.57
3/2/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3191.93
3/4/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3144.28
3/6/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 3096.63
4/5/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2381.9
4/7/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2334.26
4/9/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2286.61
4/11/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2238.97
4/13/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2191.33
4/15/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2143.69
4/17/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2096.05
4/19/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2048.4
4/21/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 2000.76
4/23/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1953.12
4/25/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1905.48
4/27/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1857.84
4/29/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1810.19
5/1/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1762.55
5/3/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1714.91
5/5/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1667.27
5/7/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1619.62
5/9/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1571.98
5/11/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1524.34
5/13/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1476.7
5/15/2015 11 :58 Pluto+Charon+Nix+Hydra 1429.06
6/5/2015 6 :39 Pluto+Charon+Nix+Hydra 233.52
6/6/2015 0 :49 Pluto+Charon+Nix+Hydra 229.01
6/7/2015 6 :31 Pluto+Charon+Nix+Hydra 221.65
6/8/2015 0 :41 Pluto+Charon+Nix+Hydra 217.14
6/9/2015 6 :23 Pluto+Charon+Nix+Hydra 209.77
6/10/2015 0 :33 Pluto+Charon+Nix+Hydra 205.26
6/11/2015 6 :15 Pluto+Charon+Nix+Hydra 197.89
6/12/2015 0 :25 Pluto+Charon+Nix+Hydra 193.38
6/13/2015 6 :07 Pluto+Charon+Nix+Hydra 186.01
6/14/2015 0 :17 Pluto+Charon+Nix+Hydra 181.51
6/15/2015 5 :59 Pluto+Charon+Nix+Hydra 174.14
6/16/2015 0 :09 Pluto+Charon+Nix+Hydra 169.63
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6/17/2015 5 :51 Pluto+Charon+Nix+Hydra 162.26
6/18/2015 0 :01 Pluto+Charon+Nix+Hydra 157.75
6/19/2015 5 :49 Nix+Hydra 150.21
6/19/2015 23 :59 Nix+Hydra 145.71
6/21/2015 5 :41 Nix+Hydra 138.37
6/21/2015 23 :51 Nix+Hydra 133.89
6/23/2015 5 :33 Nix+Hydra 126.58
6/23/2015 23 :16 Hydra 122.11
6/23/2015 23 :25 Nix 122.18
6/23/2015 23 :28 Hydra 122.06
6/24/2015 23 :21 Nix 116.29
6/24/2015 23 :24 Hydra 116.16
6/25/2015 4 :47 Hydra 114.83
6/25/2015 23 :16 Hydra 110.28
6/26/2015 5 :03 Nix 108.97
6/26/2015 5 :06 Hydra 108.84
6/26/2015 23 :13 Nix 104.49
6/26/2015 23 :16 Hydra 104.36
6/27/2015 4 :47 Hydra 103
6/27/2015 23 :16 Hydra 98.45
6/28/2015 4 :55 Nix 97.16
6/28/2015 4 :58 Hydra 97.04
6/28/2015 23 :05 Nix 92.66
6/28/2015 23 :08 Hydra 92.56
6/29/2015 4 :47 Hydra 91.17
6/29/2015 23 :16 Hydra 86.61
6/30/2015 4 :47 Nix 85.3
6/30/2015 4 :50 Hydra 85.24
6/30/2015 22 :57 Nix 80.79
6/30/2015 23 :00 Hydra 80.75
7/1/2015 4 :47 Hydra 79.32
7/1/2015 23 :16 Hydra 74.76
7/2/2015 4 :39 Nix 73.41
7/2/2015 4 :42 Hydra 73.42
7/2/2015 22 :49 Nix 68.88
7/2/2015 22 :52 Hydra 68.93
7/3/2015 4 :47 Hydra 67.46
7/3/2015 22 :15 Nix 63.03
7/3/2015 22 :19 Hydra 63.12
7/3/2015 23 :30 Hydra 62.83
7/5/2015 3 :04 Nix 55.83
7/5/2015 3 :09 Hydra 55.98
7/5/2015 4 :37 Hydra 55.62
7/5/2015 22 :32 Hydra 51.18
7/6/2015 8 :36 Nix 48.45
7/6/2015 8 :41 Hydra 48.66
7/7/2015 4 :18 Nix 43.53
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7/7/2015 4 :23 Hydra 43.77
7/7/2015 4 :28 Hydra 43.75
7/7/2015 22 :29 Nix 38.99
7/7/2015 22 :32 Hydra 39.26
7/7/2015 22 :53 Hydra 39.18
7/9/2015 4 :11 Nix 31.57
7/9/2015 4 :14 Hydra 31.88
7/9/2015 4 :35 Hydra 31.79
7/9/2015 22 :21 Nix 27.04
7/9/2015 22 :24 Hydra 27.36
7/9/2015 22 :45 Hydra 27.27
7/11/2015 4 :03 Nix 19.64
7/11/2015 4 :06 Hydra 19.96
7/11/2015 4 :27 Hydra 19.87
7/11/2015 22 :13 Nix 15.12
7/11/2015 22 :16 Hydra 15.43
7/13/2015 4 :13 Nix 7.68
7/13/2015 4 :16 Hydra 7.95
7/13/2015 14 :26 Hydra 5.39
7/13/2015 14 :33 Nix 5.1
7/13/2015 23 :14 Hydra 3.21
7/13/2015 23 :17 Nix 2.94
7/14/2015 4 :38 Nix 1.61
7/14/2015 4 :56 Hydra 1.8
7/14/2015 7 :41 Hydra 1.14
7/14/2015 8 :05 Nix 0.77
7/14/2015 10 :00 Nix 0.29
7/14/2015 14 :46 Hydra 0.8
7/14/2015 14 :52 Nix 0.92
7/14/2015 23 :05 Nix 2.95
7/15/2015 2 :41 Hydra 3.69
7/15/2015 2 :45 Nix 3.85
7/16/2015 0 :28 Nix 9.22
7/16/2015 0 :38 Hydra 9.16
7/16/2015 3 :55 Hydra 9.98

Table A.3 – Dates, précision et cibles utilisées pour simuler une extension de la mission New
Horizons.

Date et heure UT Cible précision (km/pixel)
07/16/2015 05 :50 :00 Nix 10.58
07/16/2015 06 :14 :00 Nix 10.68
07/16/2015 08 :59 :00 Hydra 11.38
07/16/2015 09 :17 :00 Hydra 11.45
07/16/2015 14 :37 :00 Nix 12.81
07/16/2015 14 :41 :00 Hydra 12.83
07/16/2015 23 :21 :00 Hydra 15.03
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07/16/2015 23 :29 :00 Nix 15.06
07/17/2015 09 :39 :00 Hydra 17.642
07/17/2015 09 :42 :00 Hydra 17.66
07/18/2015 15 :39 :00 Nix 25.26
07/18/2015 15 :42 :00 Nix 25.27
07/19/2015 09 :28 :00 Hydra 29.78
07/19/2015 09 :49 :00 Hydra 29.873
07/19/2015 09 :52 :00 Hydra 29.88
07/20/2015 15 :10 :00 Nix 37.32
07/20/2015 15 :31 :00 Hydra 37.41
07/20/2015 15 :34 :00 Hydra 37.42
07/21/2015 09 :20 :00 Hydra 41.93
07/21/2015 09 :41 :00 Nix 42.02
07/21/2015 09 :44 :00 Hydra 42.04
07/22/2015 15 :02 :00 Hydra 49.47
07/22/2015 15 :23 :00 Hydra 49.569
07/22/2011 15 :26 :00 Nix 49.58
07/23/2015 09 :27 :00 Hydra 54.15
07/23/2015 09 :32 :00 Hydra 54.17
07/23/2015 09 :37 :00 Hydra 54.19
07/24/2015 05 :14 :00 Nix 59.17
07/24/2015 05 :19 :00 Nix 59.19
07/24/2015 15 :23 :00 Hydra 61.75
07/25/2015 09 :18 :00 Hydra 66.30
07/25/2015 10 :46 :00 Nix 66.67
07/25/2015 10 :51 :00 Nix 66.69
07/26/2015 14 :25 :00 Hydra 73.69
07/26/2015 15 :36 :00 Hydra 73.99
07/26/2015 15 :40 :00 Nix 74.016
07/27/2015 09 :08 :00 Nix 78.44
07/27/2015 15 :03 :00 Hydra 79.94
07/27/2015 15 :06 :00 Hydra 79.95
07/28/2015 09 :13 :00 Hydra 84.55
07/28/2015 09 :16 :00 Nix 84.57
07/28/2015 14 :39 :00 Nix 85.93
07/29/2015 09 :08 :00 Hydra 90.63
07/29/2015 14 :55 :00 Hydra 92.09
07/29/2015 14 :58 :00 Hydra 92.11
07/30/2015 09 :05 :00 Nix 96.71
07/30/2015 09 :08 :00 Hydra 96.72
07/30/2015 14 :39 :00 Hydra 98.12
07/31/2015 09 :08 :00 Hydra 102.81
07/31/2015 14 :47 :00 Nix 104.25
07/31/2015 14 :50 :00 Hydra 104.26
08/01/2015 08 :57 :00 Hydra 108.86
08/01/2015 09 :00 :00 Hydra 108.87
08/01/2015 14 :39 :00 Nix 110.30
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08/02/2015 09 :08 :00 Hydra 114.99
08/02/2015 14 :39 :00 Hydra 116.40
08/02/2015 14 :42 :00 Hydra 116.41
08/03/2015 08 :49 :00 Nix 121.01
08/03/2015 08 :52 :00 Hydra 121.02
08/03/2015 14 :39 :00 Hydra 122.49
08/04/2015 09 :08 :00 Nix 127.18
08/04/2015 14 :31 :00 Hydra 128.55
08/04/2015 14 :34 :00 Hydra 128.56
08/05/2015 14 :27 :00 Hydra 134.62
08/05/2015 14 :30 :00 Nix 134.64
08/05/2015 14 :39 :00 Hydra 134.68
08/06/2015 08 :22 :00 Hydra 139.17
08/07/2015 14 :04 :00 Nix 146.71
08/08/2015 08 :14 :00 Hydra 151.32
08/09/2015 13 :56 :00 Hydra 158.86
08/10/2015 08 :05 :00 Hydra 163.48
08/11/2015 13 :54 :00 Nix 171.04
08/12/2015 08 :04 :00 Nix 175.65
08/13/2015 13 :46 :00 Hydra 183.19
08/14/2015 07 :56 :00 Hydra 187.80
08/15/2015 13 :38 :00 Hydra 195.34
08/16/2015 07 :48 :00 Nix 199.96
08/17/2015 13 :30 :00 Hydra 207.50
08/18/2015 07 :40 :00 Hydra 212.11
08/19/2015 13 :22 :00 Hydra 219.65
08/20/2015 07 :32 :00 Nix 224.256
08/21/2015 13 :14 :00 Hydra 231.80
08/22/2015 07 :24 :00 Hydra 236.41
08/23/2015 13 :06 :00 Hydra 243.95
08/24/2015 07 :16 :00 Nix 248.56

A.2 Système d’Eugenia
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Table A.4 – Dates utilisées pour les simulations des observations Gaia.

Dates
01/09/2013 09 :11 :37.51 07/10/2015 02 :52 :09.03
10/02/3013 02 :44 :17.81 07/10/2015 07 :05 :45.20
10/02/3013 04 :30 :52.44 27/04/2016 06 :37 :21.13
03/03/2013 20 :42 :14.56 27/04/2016 08 :23 :54.12
03/03/2013 22 :29 :47.82 17/05/2016 02 :26 :15.30
24/09/2013 08 :31 :35.33 20/06/2016 12 :05 :37.74
24/09/2013 10 :18 :08.32 30/07/2016 05 :24 :55.81
18/10/2013 02 :25 :42.47 30/07/2016 07 :11 :29.85
18/10/2013 04 :12 :17.02 30/07/2016 01 :25 :09.47
17/11/2013 02 :02 :57.09 30/07/2016 13 :11 :43.41
17/11/2013 03 :49 :30.60 06/08/2016 11 :30 :38.04
28/03/2014 22 :32 :12.19 06/08/2016 13 :17 :11.99
28/03/2014 08 :28 :59.12 06/08/2016 17 :30 :51.61
28/03/2014 10 :15 :33.75 06/08/2016 19 :17 :25.64
22/05/2014 08 :18 :48.44 22/11/2016 01 :34 :33.66
14/12/2014 03 :38 :45.72 23/12/2016 20 :07 :10.76
14/12/2014 07 :52 :23.17 03/02/2017 17 :31 :58.57
14/12/2014 09 :38 :56.17 03/02/2017 19 :18 :33.12
26/12/2014 01 :59 :12.19 03/02/2017 23 :32 :13.78
26/12/2014 03 :45 :46.66 04/02/2017 01 :18 :48.15
03/02/2015 19 :12 :48.99 10/02/2017 23 :37 :53.85
03/02/2015 20 :59 :21.72 11/02/2017 01 :24 :27.62
07/03/2015 14 :28 :37.52 11/02/2017 05 :38 :06.55
28/03/2015 06 :40 :05.29 11/02/2017 07 :24 :40.41
27/06/2015 22 :11 :47.47 17/02/2017 12 :16 :15.89
28/06/2015 02 :25 :26.05 17/02/2017 14 :02 :48.97
28/06/2015 04 :11 :59.57 17/02/2017 18 :16 :27.21
28/06/2015 08 :25 :37.98 30/07/2017 00 :23 :56.23
28/06/2015 10 :12 :11.40 30/07/2017 02 :10 :30.95
04/07/2015 04 :16 :12.89 30/07/2017 06 :24 :12.47
04/07/2015 08 :29 :51.56 07/09/2017 11 :37 :45.64
04/07/2015 10 :16 :25.25 07/09/2017 13 :24 :18.81
04/07/2015 14 :30 :04.18 10/10/2017 17 :08 :09.17
13/08/2015 15 :26 :02.11 10/10/2017 18 :54 :43.29
14/09/2015 19 :08 :59.77 29/10/2017 05 :12 :32.26
14/09/2015 20 :55 :34.32 29/10/2017 06 :59 :06.37
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Annexe B

Réduction astrométrique des images
du Pic du Midi

B.1 Présentation des observations

Les observations de Pluton à l’Observatoire du Pic du Midi ont été réalisées les 1er, 4
et 5 juillet 2011, fournissant respectivement 20, 41 et 12 observations. L’Observatoire du
Pic du Midi est situé à 2877 mètres d’altitude, de coordonnées 42➦ 56’ 11” Nord et 0➦ 08’
34” Est. Le télescope utilisé est le télescope de 105 cm. Ses caractéristiques techniques
sont données dans la Table B.1.

Table B.1 – Caractéristiques techniques du télescope de 1m du Pic du Midi et de la caméra

Taille du miroir primaire 105 cm
Focale 17.2 m
Taille du pixel 9 µm
Taille de la matrice CCD 3500× 2500
Taille de l’image 7′ × 7′

Binning 2× 2
Filtre R

La durée d’exposition des observations varie entre 30 secondes et 1 minute 30 suivant la
qualité du ciel. La taille d’un pixel lorsqu’aucune modification n’est effectuée est d’environ
0.17”. Sur le capteur, l’image d’une source ponctuelle non résolue est une tache de lumière,
principalement à cause de la diffraction de la lumière par l’atmosphère. La largeur à mi-
hauteur de l’intensité de cette tache sur l’image nous donne la qualité de visibilité (ou
seeing) de notre image, d’environ 0.9” sur les observations réalisées.

De manière à gagner en luminosité sur l’image, sa qualité a été dégradée d’un binning
2×2. Cela signifie qu’un carré de deux récepteur CCD de côté donnera un pixel de l’image
finale, les contributions de chaque récepteur étant additionnées. Chaque pixel a donc une
taille d’environ 0.34”. Nous avons une qualité de visibilité de 0.9”, ce qui signifie que la
largeur à mi-hauteur de l’image d’une étoile est répartie sur trois pixels.
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B.2 Réduction astrométrique des images

B.2.1 Traitement des images

Avant de procéder à la réduction astrométrique à proprement parler, il faut effectuer
un certain nombre de traitements sur l’image pour qu’elle soit exploitable. Ces étapes
ont été réalisées par François Colas.

Les traitements ont pour but de corriger les défauts liés à la caméra en éliminant une
partie du bruit instrumental. En premier lieu, le simple fonctionnement de la caméra
entrâıne un biais sur la mesure des pixels. La mesure de ce biais est effectuée en réalisant
une exposition la plus courte possible.

Ensuite, on cherche à déterminer les défauts de la matrice CCD, qui apparâıtront
comme des pixels chauds, c’est à dire saturés. Pour ce faire, il faut réaliser ce que l’on
appelle un courant d’obscurité (ou dark), c’est à dire une image réalisée en l’absence
de toute source lumineuse. Cette image est ensuite soustraite des images que l’on a
effectuées. Le dark doit être réalisé avec un temps de pose identique aux expositions
faites pendant la nuit de manière à reproduire de la manière la plus proche possible le
comportement de la matrice.

Tous les pixels de la matrice ne vont pas réagir de manière identique. Pour une même
intensité lumineuse reçue certains pixels auront une valeur plus importante que d’autres.
Pour corriger ce défaut, on réalise une plage de lumière uniforme (PLU) ou flat, c’est à
dire une image réalisée sur une cible présentant un aspect uniforme et de taille supérieure
à celle de notre matrice CCD. Cette image est en quelque sorte une carte de l’efficacité
de notre matrice.

B.2.2 Principe de la réduction astrométrique

Le but de la réduction astrométrique est de pouvoir étalonner l’image pour trans-
former les positions tangentielles sur le plan du CCD en positions angulaires sur la voûte
céleste Pour déterminer cette équivalence, nous allons utiliser les étoiles du champ dont
l’on connâıt la position en coordonnées équatoriales grâce à des catalogues. Les équations
liant la position en pixels et celle en angles ne sont pas linéaires, en raison de la projection
de l’image sphérique du ciel générée par le télescope sur le plan du CCD. De plus, les
défauts de l’optique du télescope peut générer des déformations supplémentaires de l’im-
age. De manière à compenser au maximum ces déformations, il est important d’utiliser
le plus grand nombre possible d’étoiles de référence. La transformation pixel/angle est
donc modélisée par un polynôme dont les coefficients sont déterminés grâce aux étoiles
de champ et dont le degré est lié aux déformations de ce même champ. Ainsi, si l’on
dispose de N étoiles de champs, et que l’on note (Xk, Yk)k=1..N les positions de ces étoiles
sur le CCD, et (βk, γk)k=1..N les positions projetées de ces étoiles sur le plan tangent à
la sphère céleste, ces positions sont liées aux coordonnées équatoriales par la projection
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gnomonique :

βk =
cos δk sin(αk − α0)

sin δ0 sin δk + cos δ0 cos δk cos(αk − α0)

γk =
cos δ0 sin(αk − α0)− sin δ0 cos δk cos(αk − α0)

sin δ0 sin δk + cos δ0 cos δk cos(αk − α0)

(B.1)

où (α0, δ0) désigne les coordonnées du centre du champ.
Les positions en pixels vont être liées aux positions en (β, γ) par les relations :

βk =
∑

l

∑

m

almX
l
kY

m
k

γk =
∑

l

∑

m

blmX
l
kY

m
k

(B.2)

Pour déterminer les coefficients alm et blm, la méthode la plus couramment utilisée dans les
procédures de réduction astrométrique est la méthode des moindres carrés. Cette méthode
est détaillée dans le chapitre 4.

Si l’on dispose de suffisamment d’étoiles de champ, il est possible de reproduire de
manière assez fine les déformations de l’image dues aux aberrations, à la réfraction
atmosphérique différentielle, au système optique. . . Néanmoins, l’augmentation du degré
du polynôme de passage peut entrâıner de fortes erreurs dans la détermination des
coefficients d’ordre élevé. En effet, ces coefficients vont être fortement affectés par les
erreurs aléatoires de la mesure de la position de l’étoile sur l’image, et par les erreurs de
catalogue (Zacharias et al., 1992).

La calibration astrométrique de nos images a été réalisée grâce au logiciel PRISM.

B.2.3 PRISM

PRISM est un logiciel de traitement d’images astronomiques. Il dispose de fonction-
nalités permettant de l’utiliser pour réaliser la réduction astrométrique d’une image.
Pour ce faire, PRISM va utiliser les données contenues dans l’en-tête de nos images au
format FITS. PRISM va utiliser les images traitées. À partir de la date d’observation et
de la position approximative du centre de l’image, PRISM va détecter et identifier les
étoiles présentes, comme illustré dans la figure B.1.

À partir de ces étoiles, le logiciel peut étalonner l’image en (α, δ) si on lui spécifie un
degré de polynôme de transformation. Pour nos images de Pluton, nous avons de nom-
breuses étoiles de champ, une situation due à la présence de Pluton dans le plan galac-
tique. Le catalogue utilisé pour identifier les étoiles est le catalogue UCAC2 (Zacharias
et al., 2004). Ce catalogue possède une précision moyenne de 20 mas sur les étoiles dont
la magnitude est comprise entre 10 et 14. Généralement, nos images disposaient d’une
quinzaine d’étoiles de champ connues et nous avons demandé un polynôme d’ordre 3 pour
la réduction astrométrique. Une fois notre champ étalonné, il ne nous reste plus qu’à
transformer les positions (X, Y ) de Pluton sur l’image en coordonnées équatoriales. Les
positions obtenues sont données dans la Table B.2.
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Figure B.1 – Utilisation du logiciel PRISM pour effectuer la calibration astrométrique de
l’image prise à la date 2011/07/01.99910 et mesure astrométrique de la position de Pluton
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Table B.2 – Observations effecutées au Pic du Midi.

Date UT Ascension droite (h m s) Déclinaison (➦ ’ ”)
2011 07 01.98356 18 25 00.821 -18 49 33.65
2011 07 01.98476 18 25 00.814 -18 49 33.69
2011 07 01.98594 18 25 00.807 -18 49 33.67
2011 07 01.98713 18 25 00.799 -18 49 33.71
2011 07 01.98833 18 25 00.789 -18 49 33.72
2011 07 01.98953 18 25 00.783 -18 49 33.70
2011 07 01.99072 18 25 00.774 -18 49 33.74
2011 07 01.99191 18 25 00.767 -18 49 33.77
2011 07 01.99314 18 25 00.759 -18 49 33.75
2011 07 01.99433 18 25 00.753 -18 49 33.79
2011 07 01.99552 18 25 00.745 -18 49 33.78
2011 07 01.99671 18 25 00.736 -18 49 33.81
2011 07 01.99791 18 25 00.729 -18 49 33.81
2011 07 01.99910 18 25 00.722 -18 49 33.83
2011 07 02.00029 18 25 00.713 -18 49 33.85
2011 07 02.00148 18 25 00.705 -18 49 33.86
2011 07 02.00267 18 25 00.697 -18 49 33.88
2011 07 02.00387 18 25 00.690 -18 49 33.89
2011 07 02.00506 18 25 00.682 -18 49 33.92
2011 07 02.00625 18 25 00.674 -18 49 33.92
2011 07 04.93881 18 24 41.927 -18 50 05.90
2011 07 04.93988 18 24 41.921 -18 50 05.89
2011 07 04.94036 18 24 41.917 -18 50 05.88
2011 07 04.94084 18 24 41.913 -18 50 05.91
2011 07 04.94132 18 24 41.910 -18 50 05.91
2011 07 04.94179 18 24 41.907 -18 50 05.91
2011 07 04.94228 18 24 41.905 -18 50 05.92
2011 07 04.94275 18 24 41.900 -18 50 05.95
2011 07 04.94323 18 24 41.899 -18 50 05.92
2011 07 04.94370 18 24 41.895 -18 50 05.94
2011 07 04.94419 18 24 41.891 -18 50 05.95
2011 07 04.94466 18 24 41.890 -18 50 05.95
2011 07 04.94514 18 24 41.886 -18 50 05.94
2011 07 04.94562 18 24 41.886 -18 50 05.93
2011 07 04.94610 18 24 41.880 -18 50 05.98
2011 07 04.94659 18 24 41.877 -18 50 05.97
2011 07 04.94706 18 24 41.875 -18 50 05.92
2011 07 04.94706 18 24 41.875 -18 50 05.92
2011 07 04.94753 18 24 41.872 -18 50 05.96
2011 07 04.94801 18 24 41.868 -18 50 05.97
2011 07 04.94848 18 24 41.866 -18 50 05.98
2011 07 04.94896 18 24 41.862 -18 50 06.01
2011 07 05.01760 18 24 41.419 -18 50 06.79
2011 07 05.01808 18 24 41.416 -18 50 06.74
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2011 07 05.01855 18 24 41.413 -18 50 06.75
2011 07 05.01903 18 24 41.410 -18 50 06.78
2011 07 05.01950 18 24 41.407 -18 50 06.77
2011 07 05.01999 18 24 41.403 -18 50 06.79
2011 07 05.02094 18 24 41.396 -18 50 06.81
2011 07 05.02141 18 24 41.394 -18 50 06.80
2011 07 05.02190 18 24 41.391 -18 50 06.81
2011 07 05.02237 18 24 41.388 -18 50 06.82
2011 07 05.02285 18 24 41.385 -18 50 06.81
2011 07 05.02333 18 24 41.382 -18 50 06.83
2011 07 05.02381 18 24 41.380 -18 50 06.80
2011 07 05.02428 18 24 41.375 -18 50 06.83
2011 07 05.02476 18 24 41.372 -18 50 06.84
2011 07 05.02523 18 24 41.370 -18 50 06.86
2011 07 05.02572 18 24 41.366 -18 50 06.82
2011 07 05.02619 18 24 41.363 -18 50 06.86
2011 07 05.02667 18 24 41.361 -18 50 06.82
2011 07 05.92970 18 24 35.621 -18 50 16.98
2011 07 05.93308 18 24 35.601 -18 50 17.03
2011 07 05.93392 18 24 35.594 -18 50 17.01
2011 07 05.93477 18 24 35.588 -18 50 17.02
2011 07 05.93561 18 24 35.584 -18 50 17.04
2011 07 05.93730 18 24 35.575 -18 50 17.07
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Annexe C

Résultats préliminaires pour le
système de (87)Sylvia

C.1 Présentation du système

(87)Sylvia est, comme (45)Eugenia, un astéröıde triple de la ceinture principale.
Sylvia est l’un des plus grands astéröıdes irréguliers, avec un diamètre moyen de 286
km. Il fut découvert en 1866 par N.R. Pogson alors qu’il réalisait des observations à
Madras. Son nom fait référence à Rhea Silvia, descendante du héros troyen Énée et
mère des fondateurs légendaires de Rome : Romulus et Remus. Ces deux derniers noms
furent donnés aux satellites de (87)Sylvia. Tous comme pour Eugenia, le satellite le
plus éloigné du primaire, Romulus, fut le premier découvert en 2001 (Brown et al.,
2001). Remus fut découvert en 2004 (Marchis et al., 2005). Contrairement à Petit
Prince et S2004(45)1, les deux satellites de Sylvia ont une faible inclinaison par rapport à
l’équateur de ce dernier. La Table C.1 fournit les caractéristiques dynamiques du système.

En utilisant une démarche similaire à celle d’Eugenia, c’est à dire en supposant que
Sylvia possède une densité uniforme, on trouve une valeur de l’aplatissement polaire
d’ordre 2 J2th de 0.14. Une précédente étude dynamique du système par Marchis et al.
(2005) déduit du mouvement des satellites une valeur supérieure de l’aplatissement
polaire : J2 = 0.17.

C.2 Description des observations

Nous disposons d’observations du système provenant de quatre instruments différents.
Comme pour les satellites de Pluton et (45)Eugenia, il s’agit d’observations réalisées
par de grands télescopes équipés d’optique adaptative et d’observations réalisées par le
Hubble Space Telescope.

L’observation du système la plus ancienne que nous allons utiliser est une observation
de 2001 par le HST :

– nombre d’observations : 1 de Romulus, 1 de Remus
– incertitude des observations : 50 mas
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Table C.1 – Élements elliptiques moyens, masses et diamètres de Sylvia et de ses satel-
lites, équateur et équinoxe moyen J2000. L’inclinaison des satellites est repérée par rapport
à l’équateur de Sylvia.

Sylvia Romulus Remus

M(kg) 1.48× 1019 4× 1015 4× 1015

fixé fixé fixé

a 3.490 (UA) 1356 (km) 706 (km)
±5 ±5

e 0.080 1× 10−3 1.6× 10−2

±1× 10−3 ±1.1× 10−2

i(deg) 10.855 1.7 2.0
±1.0 ±1.0

Ω(deg) 73.342 101 97
ω(deg) 266.195 273 314
D(km) 305× 220× 145 18 7
P 4.49 (years) 3.6496 (days) 1.3788 (days)

– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD

Nous avons quelques observations réalisées au W.M. Keck II Telescope. Parmi ces
observations, celles de 2001 ont été réalisées par l’instrument NIRSPEC, les autres par
NIRC2.

– nombre d’observations : 5 en 2001, 1 en 2004 et 1 en 2006, seul Romulus a été détecté
sur ces images

– incertitude des observations : 20 mas en 2001, 15 mas en 2004 et 2006
– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD

De 2004 à 2010, on dispose d’observations réalisées au Gemini Telescope
– nombre d’observations : 17 de Romulus, 4 de Remus
– incertitude des observations : 20 mas
– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD

En 2004, on dispose d’observations réalisées au VLT-UT4
– nombre d’observations : 26 de Romulus, 12 de Remus
– incertitude des observations : 20 mas
– repère : ICRF J2000
– type d’observations : CCD
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C.3 Premiers résultats de l’ajustement

Nous avons dans un premier temps ajusté la masse, le J2, l’orientation du pôle de Sylvia
et les éléments elliptiques de Romulus sur un sous-ensemble d’observations. Ensuite, sur
l’ensemble des observations, nous avons effectué un ajustement en deux étapes. Tout
d’abord nous avons ajusté les éléments elliptiques initiaux de Romulus, ensuite ceux de
Remus. Les éléments elliptiques que nous obtenons sont donnés dans la Table C.2, leurs
équivalents en positions et vitesses cartésiennes dans la Table C.3. Les O-C des deux
satellites sont donnés dans les figures C.1 et C.2.

Table C.2 – Éléments elliptiques de Romulus et Remus à JD=2452980.0.

Paramètre Romulus Remus
a (km) 1349.72 ±0.02 705.61±0.14
e 0.0050 ±0.0023 0.002±0.009
I (deg) 8.23±0.16 9.29 ±1.20
Ω(deg) 99.4 ±1.1 97.0±5.8
ω (deg) 53±16 315±350
M (deg) 213 ±16 21±351

Table C.3 – Positions et vitesses initiales à JD=2453249.5

Romulus
x, y, z (km) 1335.01 131.31 -193.65
vx, vy, vz (km/jour) -234.93 2293.41 -20.46
Remus
x, y, z (km) 201.46 673.32 -46.16
vx, vy, vz (km/jour) -3029.43 941.26 473.39
Sylvia
GM (km3.s−2), J2 0.969 ±0.001 0.1757 ±0.0007
λ (deg), β (deg) 19.5 81.5

C.4 Pistes d’amélioration et perspectives

Les résultats présentés ici sont très certainement perfectibles. En ce qui concerne la
masse de Sylvia, nous n’avons pas pu l’ajuster sur la totalité des observations à cause de
problèmes numériques lors de l’ajustement. En raison de la très grande différence entre
les dérivées partielles par rapport aux positions initiales et les dérivées partielles par rap-
port aux masses, les moindres carrés nous fournissaient des résultats aberrants. De plus,
les incertitudes que nous avons utilisées sont plus élevées que celles des observations des
satellites d’Eugenia. Il est possible que la valeur plus élevée du J2 dynamique de Sylvia
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Figure C.1 – Résidus post-ajustement de Romulus. µalpha = 6.4 mas, µδ = −2.7 mas, σα = 34.4
mas et σδ = 20.1 mas.

Figure C.2 – Résidus post-ajustement de Remus. µalpha = −13.9 mas, µδ = 127.4 mas, σα = 6.4
mas et σδ = 65.3 mas.
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par rapport à la valeur théorique issue de ses dimensions soit due à la rotation rapide
de Sylvia. En effet, Sylvia est un ellipsöıde, et son bourrelet statique caractérisé par c22
est certainement important. Or, sous l’effet de la rotation rapide, les satellites se com-
portent comme s’ils subissaient un J2 supplémentaire. Il serait donc intéressant d’ajuster
la valeur du c22. D’autres chercheurs de l’IMCCE travaillent également sur l’ajustement
des satellites de Sylvia à partir d’une méthode différente : un algorithme génétique ex-
plorant l’espace des possibilités des paramètres ajustables. La comparaison des résultats
issus de ces deux méthodes permettra sans doute d’explorer de nouvelles pistes quant à
la compréhension du système.
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ABSTRACT

Pluto is the multiple system that has been observed the longest. Yet, the masses of its smallest satellites, Nix and Hydra, which were
discovered in 2005, are still imprecisely known, because ofthe short time span and number of available observations. Wepresent a
numerical model that takes into account the second order gravity fields and Pluto’s orbital motion in the solar system. Weinvestigated
the dynamical parameters that may be reliably determined today. We also assessed the possible improvements on the parameter
uncertainties with the future increase of observations, including the New Horizons mission. Fitting our model to simulated data, we
show that the precision of observations prevents the quantification of the polar oblatenessJ2 and equatorial bulgec22 of Pluto and
Charon. Similarly, we show that the masses are on the detection limit. In particular, unless 25 observations are made every year, the
mass of Nix may be constrained with confidence only with New Horizons data. Hydra’s mass will only be constrained by the probe.
The recent discovery of P4 might change this situation, but our knowledge of this object is still too vague to draw any conclusion.

Key words. Celestial mechanics – Planets and satellites: fundamentalparameters – planets and satellites: individual: Pluto – Methods:
numerical – Kuiper belt: general

1. Introduction

Pluto’s system is now the multiple system that has been ob-
served the longest. It consists of four bodies: Pluto, its most
massive satellite Charon, which was discovered in 1978 (Christy
& Harrington 1978), and the smaller satellites Nix and Hydra,
discovered in 2005 (Weaver et al. 2005, 2006). Charon’s mass
is about one tenth of Pluto’s mass, making it one of the most
massive satellites with respect to its primary in the solar system.
Indeed, they should be considered as a binary object becausethe
center of mass of the system is not inside Pluto. The most pop-
ular formation scenario for the pair is a collision between two
massive Kuiper Belt objects, which created Pluto and Charon
(Canup 2005). The formation of the other satellites is also dis-
cussed, with a possible in-situ formation (accretion from the re-
mains of Charon’s formation) or a capture scenario. Their color
is the same as that of Charon (Stern et al. 2007). The farthest
satellite, Hydra, orbits at only 3% of Hill’s radius around Pluto,
making it one of the most compact systems (Stern et al. 2006).
These facts favor the accretion scenario, but a more definitive
clue would be given by the estimation of their densities.

While the sizes and masses of Pluto and Charon are known
through stellar occultations and satellite period estimates, re-
spectively, that is not the case for Nix and Hydra. The best es-
timate of the system’s masses has been made by Tholen et al.
(2008) with masses (GM) for Nix and Hydra 0.039± 0.034 km3

s−2 and 0.021± 0.042 km3 s−2, respectively, while no successful
stellar occultation of them has been made. No estimate of Pluto
and Charon’s harmonic gravity fields is available. Constraining

these parameters will greatly help in characterizing Pluto’s and
Charon’s interiors.

The system has yet to be explored byin situ spacecraft.
This situation will change in 2015 with the arrival of the New
Horizons mission (Stern & Spencer 2003). This mission will
provide observations of Pluto and its companions, astrometry,
surface imaging, and spectroscopy of the bodies’ surface. The
probe will not orbit around Pluto’s system, it will only cross the
system before escaping the solar system. The high resolution of
the probe’s observations is expected to improve the precision
in our current estimates of the masses of the system’s bodies
(Weaver et al. 2007).

The purpose of this paper is to determine how much about
the dynamical parameters of the system we can know today. We
also investigate how this knowledge will evolve, before andafter
New Horizons’ flyby with an observation rate similar to previous
years (about ten observations per year) and a similar astromet-
ric precision. To do so we have developed a numerical model of
Pluto’s system (Sect. 2). We estimated which dynamical param-
eters are likely to be determined from observations today and
considered the existence of opportune observation momentsfor
mass determination (Sect. 3). Finally, we studied how the pre-
cision on these parameters may evolve with increasing observa-
tions (Sect. 4).

2. Dynamical model

We describe Pluto’s system as anN+4-body problem. The num-
berN refers to the bodies introduced in the model that do not be-
long to Pluto’s system: the Sun and the eight planets, for which
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the Moon’s mass is added to that of the Earth. The number 4 is
for Pluto, Charon, Nix and Hydra.

We calculated the equations of motion of Pluto, Charon, Nix,
and Hydra in an inertial reference frame centered on the barycen-
ter of the solar system, not a plutocentric one to avoid the addi-
tional inertial forces. Only Pluto and Charon are describedas
oblate. We also took into account the fact that Pluto and Charon
are in a double spin-orbit resonance, which means that they have
the same rotation period, equal to Charon’s revolution period.

We use the following notation:

i integrated body
j the Sun or a planet
l body of Pluto’s system
M j mass of the bodyj
ml mass of the bodyl
r j position vector of the bodyj with respect to solar system

barycenter
ri j distance between bodiesi and j
Rl equatorial radius of bodyl
J(l)

2 polar oblateness of bodyl
c(l)

22 equatorial ellipticity of bodyl
Ul̄ î function of thei body’s oblateness on thel body’s center

of mass
Uī l̂ function of thel body’s oblateness on thei body’s center

of mass,

and we obtain the following equation of motion for the inte-
grated bodyi:

r̈ i =

N
∑

j=1

−
GM j(ri − r j)

r3
i j

+

△
∑

l=1, l,i













−
Gml(ri − rl)

r3
il

+Gml∇lUl̄ î −Gml∇iUī l̂













,

(1)

where the function of the oblateness is written, depending
on the coordinates (ri, φi, λi) providing the position ofi in the
spherical equatorial coordinates system linked tol:

Uī l̂ = −
R2

l

r3
il

[

J(l)
2

(

3
2

sin2(φi) −
1
2

)

− 3c(l)
22 cos2(φi) cos(2λi)

]

. (2)

The expressions of∇lUl̄ î and∇iUī l̂. have been developed
in Lainey et al. (2004) in a planetocentric reference frame.We
used the same expressions for a plutocentric reference frame
and computed them in the International Celestial Reference
Frame (ICRF) through a transformation matrix using the spheri-
cal coordinates of Pluto’s rotation pole from the IAU convention
(Seidelmann et al. 2007). The prime meridian of Pluto is con-
sidered to be in the direction of Charon because of the double
spin-orbit resonance, and conversely. Indeed, the opticallibra-
tion caused by Charon’s eccentricity has an amplitude of 2eC
(Murray & Dermott 2000), whereeC is Charon’s eccentricity.
This means 6× 10−3 rad difference in the orientation of Charon,
causing an effect far weaker on the longitude. Accordingly, this
effect can be neglected at our level of accuracy.

The masses of Pluto’s system and the initial state vectors
for each moon were taken from Tholen et al. (2008). Using the
DE406 JPL ephemeris (Standish 1998), we obtained Pluto’s ini-
tial positions and velocities, as well as the masses and position
of the Sun and the planets.

The values of the oblate gravity field coefficients J2 and
c22 come from a theoretical approach. Following Turcotte &

Schubert (2002), assuming a constant density body and given
the notationωl the angular velocity of thel body, we have

J(l)
2 =

1
2

R3
lω

2
l

Gml
. (3)

Pluto and Charon are in a double spin-orbit resonance.
Hence, Pluto’s rotation period is estimated from Charon’s rev-
olution to be about six days. This leads, for Pluto and Charon, to
J(1)

2 = 9.01×10−4 andJ(2)
2 = 1.14×10−3. The tesseral coefficient

c22 value gives an idea of Pluto’s and Charon’s deformation due
to their mutual interaction in double spin-orbit resonance. In the
hydrostatic case, the value ofc22 is (Zharkov et al. 1985)

c(l)
22 =

3
10

J(l)
2 . (4)

Hence the values ofc22 we considered for Pluto and Charon are
c(1)

22 = 2.70× 10−4 andc(2)
22 = 3.42× 10−4, respectively.

We integrated numerically our model with the 15th order
Gauss-Radau integrator developed by Everhart (1985), which we
chose for its accuracy and speed.

We fitted the initial conditions and parameters with a lin-
ear least-square procedure without any constraints. To obtain the
values of the partial derivatives needed for it, we used the fol-
lowing relation (Lainey et al. 2004):

∂

∂cl

(

d2ri

dt2

)

=
1

Mi

















∑

j

(

∂Fi

∂r j

∂r j

∂cl
+
∂Fi

∂ṙ j

∂ṙ j

∂cl

)

+
∂Fi

∂cl

















, (5)

wherecl is a parameter we need to adjust. The values of the
∂ri/∂cl coefficients were then computed through numerically in-
tegrating the previous equation simultaneously with the equa-
tions of motion. For more details on the variational equations
used, we refer to Lainey et al. (2004).

While we are fitting initial Cartesian coordinates in Sect. 3,
initial elliptical elements are fitted in Sect. 4 for better conver-
gence (Taylor 1998).

3. Parameter determinations

We are challenged by the great distance of Pluto’s system to the
Sun. This leads to a large uncertainty in the observations once
they are transformed into kilometers. Since an unmodeled phys-
ical effect can partly vanish when fitting a dynamical model to
the observations, we have to quantify the part of its influence
after the fitting.

Therefore, we used the following procedure. We computed
simulated positions using Eq.(1) and the inital conditionsand
parameters described above. These simulated data are obtained
by taking into account the effect we aim to test, a mass, an initial
position or a polar oblateness coefficient. We then fitted a version
of our model that does not include the parameter we aim to test.
The obtained residuals may then be compared to the precisionof
the observations (Lainey & Tobie 2005).

3.1. Oblate gravity fields

The main effect of the influence of Pluto’s polar oblateness will
be the precession of the satellite orbits. The effect will be easier
to detect in two cases. First, for satellites close to the planet,
because their precession will be faster. Second, for a satellite
that has been observed for a long time, because the difference
in longitude will grow with time.

2
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To test the influence of the oblate gravity fields, we simu-
lated data on a time span of about 30 years, the time span since
Charon’s discovery. A sampling of ten days for the four bodies’
Cartesian positions was considered. We used the values ofJ2 and
c22 given in the previous section. We then fitted only the values
of the cartesian initial positions and velocities to the data. We
did not fit the value of the masses because of the possible corre-
lations between them and the oblate gravity fields. As a result,
this situation is the most favorable one for detecting the influ-
ence of these coefficients. The post-fit residuals are shown in the
Fig. 1.

The residuals for Pluto are at most about 7 km, 4 km for
Charon, 3 km for Nix, and 4 km for Hydra. Evidently, the resid-
uals are all linearly increasing with time, except for Hydra.
Because the system lies about 30 AU away, it means a differ-
ence of about 0.2 mas and 0.3 mas for the satellites and Pluto,
respectively. Pluto’s system is really compact, consequently both
Nix and Hydra are in the light of Pluto and Charon on the obser-
vations. In the observations from 2002-2003 of Nix and Hydra,
the precision on the astrometry of Charon were about 3 mas.
The oldest observations of Charon where it can be separated
from Pluto are speckle interferometry observations from 1985
and 1983, whose precision were estimated to be 80 mas. Most
recent observations of Charon probably have an accuracy better
than 3 mas, but the precision of the older observations prevents
us from detecting this 0.3 mas effectafter 30 years of observa-
tions. Therefore we conclude that the effect of the oblate gravity
fields cannot be detected today thanks to the observations.

Our hypothesis on the constant density of Pluto and Charon
is most probably not true, but the value of theJ2 coefficient will
not be drastically modified. As a result, we would still be con-
fronted with the very same problem as before, where the un-
certainty of the observations will prevent us from detecting the
effect of the most massive bodies’ oblateness.

Concerning the insight the New Horizons mission will pro-
vide on this topic, the minimum precision required for detect-
ing the effect of J2 and c22 on the satellites will only be at-
tained seven days before the closest approach between the probe
and Pluto’s system. This will provide only a few points in a
short timespan compared to the observations already available.
Moreover, the center of mass will not be determined with a one-
pixel precision because of the size of the satellites on the image
at the time of the closest approach. Because the residuals show
a linear increase with time, we can deduce that a good preci-
sion of the observations in this short timespan will probably not
be enough to provide the value of Pluto’s and Charon’s oblate
gravity fields.

3.2. Masses

The current uncertainties in the masses of Pluto and Charon are
a small percentage compared to their masses, but that is not the
case for Nix and Hydra. When comparing the perturbations of
the satellites on each other, the main perturbation on Nix will
be caused by Hydra and vice versa. Consequently, the mutual
interactions between the smallest satellites will be the best way
to determine their masses.

As already mentioned, Tholen et al. (2008) have given val-
ues for the masses of the system’s bodies. Unfortunately, the 1-σ
error bar for Nix and Hydra are nearly the same as the estimated
value, giving GM values ofGm3 = 0.039± 0.034 km3 s−2 and
Gm4 = 0.021± 0.042 km3 s−2, respectively. Because of the low

Fig. 1. Post-fit residuals of a model without Pluto’s and Charon’sJ2

andc22, fitted to simulated observations with a non-zero value of these
coefficients. Only the initial positions and velocities were fitted.

value of the masses and these large error bars, we tried to de-
termine whether we could obtain reliable mass estimates in the
coming years. To do so, we used the same method as used be-
fore for the oblate gravity fields. We simulated observations with
the masses given by Tholen et al. (2008), and fitted our model
with a massless Hydra to derive whether fitting the initial posi-
tions and velocities only would absorb the difference. Because
the two small moons have been discovered in 2005 and precov-
ery observations have been obtained in 2002, we simulated data
over eight years only, with a ten day sampling period. The result
is given in Fig. 2.

The low post-fit residuals on Pluto’s and Charon’s positions
are explained by the small influence of Hydra on their orbits.
The post-fit residuals of Nix’s position are higher, about 40km
(i.e. 2 mas). The precision of the astrometric positions on the
prediscovery observations from Buie et al. (2006) for Nix and
Hydra are 15 and 9 mas, respectively. In Tholen et al. (2008),
the uncertainties are slightly greater.

In principle, a 2 mas signal in the 9 mas noise of Nix’s obser-
vations should be detectable. Of course, in this case, the number
of observations will become a major concern. With too few ob-
servations, it will be impossible to detect the effect of the masses
with confidence, because both the noise and the too few positions
will prevent us from detecting a clear tendency in the signal(see
Sect. 4 for an analysis on the precision of the masses depend-
ing on the number of observations). The currently unpublished
observations from HST have been made with the WFPC2 of the
HST, which means with a pixel size of 46 mas. The astrometry
from the HST images comes from the motion of Pluto on the
CCD plane, one star at most being visible on the image. In this
case, the uncertainty on Pluto’s motion causes an uncertainty on
the relative position of its satellites. Accordingly, we donot ex-
pect the uncertainty on the astrometric positions of the satellites
to be reduced by much from their current value, even with ob-
servations made especially to detect the faint satellites.

To test the influence of Nix’s mass (whose estimate in Tholen
et al. (2008) is higher than Hydra’s), we used the very same
method. The result is shown in Fig. 3. The residuals are higher
than before, and because the current mass tested is twice thepre-
vious one, the post-fit residuals are also about twice as high.

The masses of the satellites obviously have an influence on
the residuals, but they are not adequately constrained fromcur-

3
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Fig. 2.Post-fit residuals of a model with a massless Hydra fitted to sim-
ulated observations withGM4 = 0.021± 0.042km3s−2. Only the initial
positions and velocities were fitted.

rent estimates. Because of this, the masses can be greater than
their current estimates. To quantify how the residuals increase
with the satellites masses, we used the same method as before,
and fitted a model for which Nix’s mass is 2-σ greater than its
estimated value, hence a mass about three times bigger than pre-
viously. The result is shown in Fig. 4. The residuals are three
times higher than before. The uncertainty on the masses implies
that Nix could be three times more massive, and Hydra five times
more massive if we consider the 2-σ uncertainty. This would im-
ply at most residuals of 10 and 12 mas, respectively.

If the real masses of the satellites are larger than previously
estimated, the problem of the number of observations and noise
will be less important than for the masses from Tholen et al.
(2008). But on the other hand, if the masses are smaller, the
observation noise will become more difficult to overcome. The
problem is that the currently estimated masses induce residu-
als on the very limit of the current best precision of observa-
tions, and they are not as numerous and regular as in the previ-
ous simulations. Yet, residuals will grow as a longer time span
of the observations is available, hence easier possible detec-
tion.Disregarding these problems of parameter correlations and
the number of observations, the masses as currently estimated
are within the range of detection and do not appear to be numer-
ical artifacts.

3.3. Sense and sensitivity

Because mass determination can be a tricky problem that de-
pends on the amount of observations, we have tried to determine
the best opportunities for new observations. To do so, we used
the same approach as Emelyanov (2005) and calculated the value
of the sensitivity function

Φ(t) = m j

√

(

∂Xi

∂m j

)2

+

(

∂Yi

∂m j

)2

+

(

∂Zi

∂m j

)2

, (6)

wheret is the date of observation,Xi, Yi andZi the Cartesian
coordinates of the perturbed body, andm j the mass of the per-
turbing satellite. This quantity stands for the influence ofthe
mass of a satellite on another body’s position. Accordingly, the
higher its value, the stonger the influence, the easier it is to de-
tect. We calculated this value about every five hours to be sure

Fig. 3. Post-fit residuals of a model with a massless Nix fitted to simu-
lated observations withGM3 = 0.039± 0.034 km3s−2. Only the initial
positions and velocities were fitted.

Fig. 4. Post-fit residuals of a model with a massless Nix fitted to simu-
lated observations withGM3 = 0.107 km3s−2. Only the initial positions
and velocities were fitted.

not to miss an interesting opportunity. Fig. 5 shows the sensi-
tivity function of Charon’s and Hydra’s position with respect
to Nix’s mass, while Fig. 6 shows the sensitivity function of
Charon’s and Nix’s position with respect to Hydra’s mass.

We can only see the growth of the curves and oscillation am-
plitudes around a mean value. The amplitude of the oscillations
is coherent with those obtained from the tests on our model ca-
pability to detect the masses of the small satellites. Though their
values are not the same, we still have higher oscillations from
the influence of Nix, whose mass is bigger than Hydra’s, than
from those of Hydra.

The sensitivity function does not take into account the pos-
sible correlations between the parameters. As a result, we can-
not quantify the effect that these correlations would have on the
satellites’ motion from the signal, and consequently, we cannot
quantify the effect of the masses on the satellites’ motion. But we
also looked at the maximum of the oscillations and found a clear
regularity, most probably related to a combination of proper fre-
quencies of the satellites’ orbits. The regularity of the oscilla-
tions suggests that specific observation moments may be deter-
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Fig. 5. Sensitivity function of Charon’s and Hydra’s position withre-
spect to Nix’s mass.

Fig. 6. Sensitivity function of Charon’s and Nix’s position with respect
to Hydra’s mass.

mined to enhance the detection of the masses, once our model
will be fitted to the observations.

4. Evolution of the uncertainty on mass
determinations

As mentioned in the previous section, the currently estimated
masses of the smallest satellites can be clearly determined
once enough observations is available. Yet this does not tell us
whether we could obtain it when considering the currently avail-
able sets of observations, and how the precision of this determi-
nation will evolve in the future.

Here, our method is to simulate data at the dates of the ob-
servations, fit our model to it, and then extract the statistical 1-σ
precision given by the least-squares procedure. The difference to
the previous methods is that we now fit all the parameters (initial
conditions and masses), and that problems from correlations and
observation uncertainties will arise. We no longer fit our model
to absolute Cartesian coordinates, but to spherical ones relative
to Pluto (∆α,∆δ). The advantage of working with simulated data
is that we do not have to face convergence problems because of
observation accuracy. The precision that will be given is the for-
mal 1-σ from the least-squares fit.

The dates we used for the simulated data of Nix and Hydra
are the same as those of the prediscovery observations (Buie
et al. 2006), which give also Charon’s positions, those of the
discovery (Weaver et al. 2005) and those of Hydra and Charon
from Sicardy et al. (2006). We added simulations corresponding
to Charon’s observations from Tholen & Buie (1997). We also
assumed that observations of the system will be carried out ev-
ery year from the ground or HST, near Pluto’s opposition. For
these hypothetical observations, we assumed that about tenof
them will be made every year, the current rythm being about ten
observations every two years, and that their precision would be
those given in Buie et al. (2006), that is, 3 mas for Charon, 9 mas
for Hydra, and 15 mas for Nix.

Our reason for not decreasing these error bars is that in the
most recent fit to observations made (Tholen et al. 2008), the
uncertainties have been raised and the pixel size of the unpub-
lished observations is greater than those of the published ones,
as said in section 3.2. Moreover, no drastic evolution of thepre-
cision of observations may be expected before the arrival of
New Horizons, the next generation of ground telescope are still
projects, and the next generation of space telescope will not be
launched before 2015.

We did not simulate the observations from cycle 15 and
17 of the HST, because they were still unpublished when we
were writing this paper, and because one set of additional data
is not expected to change the conclusions on the uncertaintyof
the masses drastically. Therefore we simulated ten observations
in 2010 while twelve have been made in reality (Tholen et al.
2010), and we did not simulate data in 2007.

The dates for these simulations are given in the Table 1.
We also simulated data that will reproduce the schedule of New
Horizons’ observations, coming from Young et al. (2008) and
Young et al. (2010). The schedule and uncertainties used are
given in Table 4. To know whether extending the New Horizons
mission in Pluto’s system would significantly improve its results,
we added a set of simulated observations after the probe’s flyby
of the system, following a symmetric pattern to last phase ofthe
mission. During this phase, only Nix and Hydra are observed.
The schedule of the simulated data as well as the uncertainties
attached to each date are given in Table 5. To reproduce the fact
that at the time of the closest approach, the satellite’s center
of mass will probably not be determined with a one-pixel pre-
cision, we increased the uncertainty. Considering the observa-
tions of Deimos by the probe Mars Express (Oberst et al. 2006),
the uncertainty on the center of figure is about one sixth of the
Deimos radii and 500 meters for Phobos.In the case of New
Horizons, the satellites will probably be darker, so there will
be a longer exposure and there will possibly be stars beside
them. Consequently, we expect the astrometric determina-
tion to be easier.To reproduce the difficulty of localizing the
objects’ center of light, we set the precision on the satellites ob-
servations to be at best one eighth of the satellites’ diameter.

The simulated positions of the satellites are given with re-
spect to Pluto. We have five sets of simulated data:

– 1992-2006: reproduces the existing observations described
above

– 1992-2014: reproduces the existing observations described
above and the future ground-based observations made before
the New Horizons’ flyby in Pluto’s system

– 1992-2006+NH: reproduces the existing observations de-
scribed above and the observations made by New Horizons
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Table 1. Dates used for the simulation of observations between 2010
and 2014. All simulations were computed for UT 00:00.

Dates
2010-05-31 2011-06-13 2012-06-30 2013-07-14
2010-06-04 2011-06-23 2012-07-07 2013-07-18
2010-06-10 2011-06-28 2012-07-16 2013-07-25
2010-06-15 2011-06-30 2012-07-21 2014-06-03
2010-06-18 2011-07-05 2012-07-24 2014-06-08
2010-06-25 2011-07-13 2012-07-28 2014-06-14
2010-07-01 2011-07-18 2013-06-10 2014-06-19
2010-07-06 2011-07-23 2013-06-15 2014-06-24
2010-07-11 2011-07-28 2013-06-21 2014-06-30
2010-07-17 2012-06-07 2013-06-26 2014-07-07
2010-07-21 2012-06-12 2013-06-30 2014-07-11
2010-07-27 2012-06-19 2013-07-06 2014-07-14
2011-06-08 2012-06-25 2013-07-11 2014-07-28

Table 2. 1-σ error bars on the masses given by least-squares method
using different sets of simulated observations, usingm1 = 870.3 km3

s−2, m2 = 101.4 km3 s−2, m3 = 0.039 km3 s−2 andm4 = 0.021 km3 s−2.
No new observations of Charon is simulated for the extended phase of
New Horizons.

set of simulated observa-
tions

1-σ error bars on the masses (km3s−2)

number of simulated observations
Pluto Charon Nix Hydra

1992-2006 1.28 0.51 0.024 0.036
72 16 17

1992-2014 0.82 0.28 0.010 0.019
125 68 69

1992-2006+NH 0.27 0.072 0.012 0.0028
129 106 124

1992-2014+NH 0.25 0.045 0.0076 0.0026
181 158 176

1992-2014+extended NH 0.19 0.039 0.0070 0.0024
181 186 233

– 1992-2014+NH: reproduces the existing observations de-
scribed above, the future ground-based observations, and the
observations made by New Horizons

– 1992-2014+extended NH: reproduces the existing observa-
tions described above, the future ground-based observations,
and the observations made by New Horizons assuming the
observations of Pluto’s system are extended.

The results for all these simulations and the number of sim-
ulated data used for each body are given in Table 2.

The error bars of the masses found for the 1992-2006 period
are consistent with those from Tholen et al. (2008), and the error
bars have the same order of magnitude as the mass estimates for
Nix and Hydra.

Between the set for the 1992-2006 period and that for 1992-
2014, we can see that the uncertainty on the masses of Pluto and
Charon decrease less noticeably than those of Nix and Hydra.
Yet, the relative uncertainties on these latter ones remainvery
high.

While considering the different sets, we can see that the most
significant improvement in the determination of the masses will
be given by New Horizons data. The main advantage of observ-
ing the system before the probe’s flyby is to precisely determine
the orbit of the satellites and help constrain the mass of Nix,

but only New Horizons will enable us to obtain statistical er-
ror bars whose order of magnitude is lower than the current es-
timated masses. That Nix’s mass will become less constrained
than that of Hydra, while the situation is different now, can be
explained because New Horizons will obtain more extensive ob-
servations of this satellite. One aspect that can be discussed is the
uncertainty we attached to New Horizons simulations. We used
Phobos and Deimos as an example for the determination of the
satellites’ center. These satellites are far from spherical, hence
the difficulties in determining the center. Nix and Hydra are pos-
sibly more spherical because of their expected greater size, and
therefore the precision on their center might be better thanin our
simulations. This can also lower the uncertainty on the masses,
but not significantly. Because of the difference between the pixel
size and the precision of the determination of the center of mass,
the extension of the mission presented here would not be useful
to constrain the masses much more, and so would not be a good
option for enhancing the detection of masses.

Now we can consider the question of the value of the
masses. The statistical uncertainty from the least-squares method
only depends on the uncertainty of the observations, the partial
derivatives, and the correlations between the parameters.When
considering the uncertainty attached to one mass, the factors de-
scribed before do not explicitly depend on this mass. Therefore,
if one satellite’s mass is higher than its estimate, its error will
not change much from the case where the estimate is the lower
mass. That is, the relative error will decrease, but not the ab-
solute one. Accordingly, if we consider that both satellites are
2-σmore massive than their current estimation, and using theσ
from Table 2, we obtainm3 = 0.087 km3 s−2 andm4 = 0.093
km3 s−2. It means that the masses would be known to 11 and
20 %, respectively, in 2014. While New Horizons would not im-
prove this relative uncertainty much for Nix, that is not thecase
for Hydra, whose mass would be known with a 3% uncertainty.

We assume that the mass will be determined with sufficient
confidence if the 2-σ uncertainty is less than half the mass of
the satellite. In 2014, we can see that the uncertainty on Nix’s
mass will be 0.010 km3 s−2. If we compare this with the esti-
mated mass in Tholen et al. (2008), we can see that the condition
given above will be fulfilled. This means that if the real massof
Nix is about the same or greater than its current estimation,we
will know it with confidence before the New Horizons mission.
If Nix is less massive, we can determinewhich value of the
mass New Horizons will enable us to detect with confidence.
Because the uncertainty on Nix’s mass from the New Horizons
data is expected to be 0.0076 km3 s−2, the minimum correspond-
ing mass is 0.030 km3 s−2. When using the same method for
Hydra, we find that the mass of Hydra would have to be greater
than 0.075 km3 s−2 to be known before 2014, and that its lowest
value detectable from the New Horizons data is 0.010 km3 s−2.

We then investigated how many ground-based observations
would be needed to obtain a comparable precision as the one
we obtained before with New Horizons. To do so, we simulated
observations at random dates during 50 days each year around
Pluto’s opposition, beginning in 2011. We used two different
densities of simulations. In the first set, with the highest density,
we simulated 100 observations each year (set 1999-2014 HD),
and about 25 for the second one (set 1999-2014 LD). The un-
certainties obtained for these simulated dates are given inTable
3.

Clearly, our most dense set gives a lower uncertainty for
Nix’s mass than what would be achieved with New Horizons
in our previous simulation. Yet, that is not the case for the mass
of the other objects of the system. This is because New Horizons
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Table 3.1-σ error bars on the masses given by the least-squares method
using two sets of simulated observations with different densities, using
m1 = 870.3 km3 s−2, m2 = 101.4 km3 s−2, m3 = 0.039 km3 s−2, and
m4 = 0.021 km3 s−2.

set of simulated observa-
tions

1-σ error bars on the masses (km3s−2)

Pluto Charon Nix Hydra
1992-2014, about 25 obser-
vations/year

0.76 0.20 0.0076 0.015

1992-2014, about 100 ob-
servations/year

0.39 0.10 0.0041 0.010

will observe the system very regularly during several months, a
situation harder to achieve for HST and ground-based observa-
tions. Nix’s mass can be constrained with only 25 observations
per year. We would then obtain only from ground-based/HST
observations a precision similar to what we expect with the New
Horizons data and ten ground-based/HST observations per year.

5. Conclusion

We have developed a numerical model of a multiple system’s
motion around the Sun with the possibility to include the oblate
gravity fields. The first application of this model to Pluto’ssys-
tem has led us to conclude that the oblate gravity fields of Pluto
and Charon will not be substantially more constrained from as-
trometry in the coming years, even considering New Horizons’
data. Concerning the masses, we are limited today by the accu-
racy of the observations. A study on the error bars also shows
that substantial improvement in mass determinations of allbod-
ies except for possibly Nix must await New Horizons’ flyby of
Pluto’s system.

Astrometric observations from New Horizons should suc-
ceed in significantly constraining Nix’s and Hydra’s mass and
radii, if the masses are not too low compared with their current
estimates. If the masses are lower than their current estimates,
we can determine a highest possible value from New Horizons
error bars, that is 0.0076 km3s−2 for Nix, and 0.0028 km3 s−2 for
Hydra. This will provide the first estimates or highest values of
the two moon densities and, as a result, may shed light on the
question of their origin.

This should not be considered a reason not to observe the
system. The discovery of the new satellite P4 clearly indicates
that this system could still be a source of discoveries, and as
such, new observations are still necessary. Indeed, the recent dis-
covery of P4 could challenge some of these results depending
on the interactions between this satellite and the other bodies of
the system. P4 orbits around Pluto on an orbit between Nix and
Hydra. Its mass is expected to be far lower than those of Nix and
Hydra from its magnitude. If its trajectory is strongly disturbed
by mutual effects with the other two satellites, then we might
expect P4 to be the key to obtain the masses of Nix and Hydra
before the arrival of New Horizons if the rate of observations
is not increased. One must keep in mind, nonetheless, that this
is only one possible configuration of the system among others.
Indeed, we still have very few observations of the satellitenor
do we have data on its astrometric precision.

That the masses remain strongly unconstrained while the
motion of the satellites is known with a fairly good precision
means that the masses are not heavily constrained by said mo-
tions. Observing the system remains imperative for constraining

the orbit of the satellites, to prepare the New Horizons arrival
as well as potential stellar occultations by these bodies. Indeed,
their ephemeris is doomed to diverge if no new observations are
available.

One key point of our model is that it is able to simultaneously
fit the primary’s motion (in our application, Pluto) and those of
its satellites. The next step is now to adjust our model to real
observations.
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Abstract

GAIA will provide observations of some multiple asteroid and dwarf systems. These observations
are a way to determine and improve the quantification of dynamical parameters, such as the
masses and the gravity fields, in these multiple systems. Here we investigate this problem
in the cases of Pluto’s and Eugenia’s system. We simulate observations reproducing an approximate
planning of the GAIA observations for both systems, as well as the New Horizons observations
of Pluto. We have developed a numerical model reproducing the specific behavior of multiple asteroid
system around the Sun and fit it to the simulated observations using least-square method, giving
the uncertainties on the fitted parameters. We found that GAIA will improve significantly the
precision of Pluto’s and Charon’s mass, as well as Petit Prince’s orbital elements and Eugenia’s
polar oblateness.

Keywords: Planetary dynamics, multiple systems, satellites, physical parameters, GAIA

1. Introduction1

Astrometric monitoring of multiple systems is2

a powerful way in the Solar System to have access3

to the physical properties of small bodies. Indeed,4

the satellite motions provide the mass of the pri-5

mary, as well as the harmonics of its gravity field.6

The bodies involved can be very different in size7

and masses, from dwarf planets to small aster-8

oids. These systems can be very compact and, as9

a result, are difficult to observe from Earth10

without adaptive optics. We can expect GAIA11

to observe the components of such systems, both12

the primary and its satellites, if these later are far13

enough from the primary (Bancelin et al., 2011,14

this issue). GAIA will make precise and regular15

observations of them, and as a result, will prob-16

ably improve our knowledge of their dynamical17

parameters.18

The purpose of this paper is to estimate the19

precision on the dynamical parameters we can20

expect for multiple systems thanks to GAIA.21

This kind of systems have been discovered among 22

nearly every family of small bodies. We have 23

investigated the contribution of GAIA’s observa- 24

tions for one system in the Kuiper Belt : Pluto, 25

and one in the Main Belt : 45 Eugenia. After 26

a presentation of the dynamical model used es- 27

pecially to describe multiple systems in Section 28

1, we will develop the case of each system in a 29

different section. 30

2. Dynamical model 31

We use here the same numerical model which 32

has been developed in Beauvalet et al. (2011) 33

(submitted). We consider the motion of every 34

bodies of a multiple system in the inertial refer- 35

ence frame ICRF centered on the barycenter of 36

the Solar System. We compute the motion of 37

the bodies disturbed by the Sun and the plan- 38

ets, whose positions are obtained through the nu- 39

merical ephemeris DE405 (Standish, 1998). The 40

initial positions, velocities and masses in Pluto’s 41
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system come from (Tholen et al., 2008). When42

needed, we include the second order harmonics of43

the polar oblateness of the primary, J2. We use44

the following notations :45

• i an integrated body from the consid-46

ered system,47

• j the Sun or a planet,48

• mi the mass of the body i,49

• rj the position vector of the body j with re-50

spect to the Solar System barycenter,51

• rij the distance between bodies i and j,52

• Rl the equatorial radius of body l, J
(l)
2 the53

polar oblateness of body l,54

• Uī l̂ the potential of the l body’s oblateness55

on the i body’s center of mass.56

We then obtain the following equation of mo-57

tion :58

r̈i =
10∑

j=1

−Gmj(ri − rj)

r3ij

+

3∑

l=1, l 6=i

(

−Gml(ri − rl)

r3il

+Gml∇lUl̄ î −Gml∇iUī l̂

)

(1)59

where Uī l̂ is a function of the oblateness of l, and60

φi the latitude of i with respect to l equator :61

Uī l̂ = −R2
l

r3il
J
(l)
2

(
3

2
sin2(φi)−

1

2

)

(2)62

Numerical integration of the equations of mo-63

tion has been made using the 15th order Gauss-64

Radau integrator developed by Everhart (1985).65

Then we can adjust our model to the observa-66

tions through a least-square procedure without67

constraints.68

Pluto Charon
semi-major axis 39.26 AU 19570.45 km

diameter 2340 km 1206 km
angular diameter 100 mas 55 mas

magnitude 15.1 16.8
GM (km3 s−2) 870.3 101.4

Nix Hydra
semi-major axis 49242. km 65082. km

diameter 88 km 72 km
angular diameter 4 mas 3 mas

magnitude 23.7 23.3
GM (km3 s−2) 0.039 0.021

Table 1: Characteristics of Pluto and its satellites

3. Pluto’s sytem 69

3.1. Description 70

In 2013, Pluto will be about 33 AU from the 71

Sun. We consider a four bodies system : 72

Pluto, its most massive satellite Charon 73

(Christy and Harrington, 1978), Nix and 74

Hydra (Weaver et al., 2005). Physical de- 75

tails on these objects are given in Table 1. 76

A last satellite has been discovered in July 77

2011 (Showalter et al., 2011) and has not 78

been included in the model. 79

The particularity of Pluto among other sys- 80

tems in the Kuiper Belt is that it will be ob- 81

served in situ by the probe New Horizons in 82

2015. This means that the system will then be 83

observed simultaneously by this probe and by 84

GAIA. Nonetheless, New Horizons will observe 85

the four bodies of the system during a very short 86

amount of time, whereas GAIA will only be able 87

to detect Pluto and Charon, but its obser- 88

vations will be regularly made during five 89

years. The contribution of New Horizons’ ob- 90

servations to our knowledge of the dynamical pa- 91

rameters of the system has been investigated in 92

Beauvalet et al. (2011) (submitted). In this pre- 93

vious study, we have found that the only parame- 94

ters which can be estimated are the masses of the 95

bodies, while the oblate gravity fields will 96

not be obtained, even at the time of New 97

Horizons arrival. We use here the same method 98

for GAIA. 99
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3.2. Data simulation100

Our goal is to determine the precision on the101

masses we can expect thanks to GAIA’s observa-102

tions. To do so, we simulate data at the moment103

of already existing and expected future observa-104

tions of the system. We then fit our model to105

the simulations and extract the 1-σ uncertainty106

from the least-square method. We did not include107

noise to our simulation. This comes from the fact108

that we only want the statistical uncertainty, a109

quantity which depends only on the uncertainty110

of the observations, the influence of the param-111

eter on the system and the correlations between112

the parameters. We used the Rendez-vous soft-113

ware to obtain a possible schedule of observations114

of Pluto’s sytem by GAIA between 2013 and 2017.115

This software code has been developed by C. Or-116

denovic, F. Mignard and P. Tanga (OCA) for117

Gaia DPAC. The uncertainty attached to these118

simulated GAIA observations is considered to be119

1 mas. As a first approximation, we neglect120

the fact that this precision is available only121

in the direction of the scan.122

The dates used for GAIA simulations are given123

in Table 2. The simulated ground-based ob-124

servations consist of ten observations per125

year, with the same uncertainties as cur-126

rent ground-based observations. The New127

Horizons simulations are obtained using a128

preliminary schedule of the mission, as well129

as its estimated uncertainties. More details130

on these two sets of simulations are given in Beau-131

valet et al. (2011)(submitted)132

As a result, we have two different sets of simu-133

lated data :134

• 1992-2014+NH : reproducing the existing ob-135

servations, the future possible observations136

and New Horizons temporary observation137

schedule138

• GAIA : reproducing observations of the sys-139

tem by GAIA140

Simulations with GIBIS suggest that the two bod-141

ies, Pluto and Charon, should always be detected142

as separated objects. Nix and Hydra have respec-143

tive magnitude of about 23.7 and 23 (Stern et al.,144

Table 2: Dates used for the simulation of GAIA observa-
tions for Pluto’s system.

Dates
29/04/2013 17:16:31 05/04/2014 20:14:44
29/04/2013 19:03:05 23/08/2014 07:18:58
13/05/2013 13:08:54 23/08/2014 13:19:11
13/05/2013 17:22:33 23/08/2014 09:05:32
13/05/2013 19:09:06 07/09/2014 07:24:37
16/08/2013 14:40:26 07/09/2014 09:11:11
16/08/2013 18:54:05 11/10/2014 18:49:60
16/08/2013 20:40:39 11/10/2014 20:36:33
17/08/2013 00:54:18 25/02/2015 13:29:17
17/08/2013 02:40:52 25/02/2015 15:15:51
17/08/2013 06:54:31 15/03/2015 15:19:11
17/08/2013 08:41:04 17/04/2015 01:03:56
20/08/2013 18:57:21 01/09/2015 15:35:38
20/08/2013 20:43:54 22/09/2015 07:48:31
21/08/2013 00:57:33 22/09/2015 09:35:05
21/08/2013 02:44:07 22/10/2015 15:11:01
21/08/2013 06:57:46 06/03/2016 14:02:18
21/08/2013 08:44:20 29/03/2016 15:43:50
30/09/2013 18:15:16 27/04/2016 01:39:15
30/09/2013 20:01:50 10/09/2016 20:21:33
07/11/2013 19:22:56 10/09/2016 22:08:07
07/11/2013 23:36:35 05/10/2016 21:58:12
08/11/2013 01:23:09 01/11/2016 07:58:37
16/11/2013 11:42:28 01/11/2016 09:45:11
16/11/2013 13:29:02 17/03/2017 04:23:16
16/11/2013 17:42:41 13/04/2017 10:08:01
16/11/2013 19:29:15 07/05/2017 16:00:14
17/02/2014 02:45:53 21/09/2017 08:55:12
17/02/2014 06:59:32 21/09/2017 10:41:46
17/02/2014 08:46:06 20/10/2017 10:21:17
27/02/2014 13:06:04 11/11/2017 14:31:42
27/02/2014 14:52:38 11/11/2017 16:18:16
05/04/2014 18:28:10
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2006), so these two bodies will not be detected by145

GAIA.146

3.3. Results147

3.3.1. Contribution of GAIA’s whole mission148

The uncertainties on the masses for every ob-149

ject of the system is given in Table 3. We can see150

that GAIA’s observations will lower the uncer-151

tainties of the masses of Pluto and Charon when152

comparing the cases with and without GAIA. We153

can also see that the precision of the masses of Nix154

and Hydra will also be a little bit modified. This155

comes from the fact that, if a parameter is more156

constrained, the fitting process can no longer re-157

duce the residuals through changing this parame-158

ter as much as before. As a result, the role, and so159

the uncertainty, of the other parameter will also160

change. The masses which will be the most im-161

proved by GAIA are Pluto’s and Charon’s. We162

could have expected that the uncertainties on the163

masses of Nix and Hydra would have been much164

lowered because of the stronger constraints put165

on Pluto and Charon. This is not what happens166

here, only the uncertainty on Hydra’s mass be-167

ing lowered. This comes from the fact that the168

correlations between the parameters do not de-169

crease linearly with the number of observations170

available.171

3.3.2. Orbit enhancement before New Horizons172

arrival173

GAIA will be launched two years before New174

Horizons’ arrival, and so will collect data be-175

fore the fly-by. We have searched whether GAIA176

would enable us to put stronger constraints on the177

masses and, as a result, on the body ephemerides.178

We have used the same method as before with179

simulations spanning between 2013 and 2015 be-180

fore New Horizons’ fly-by. The set of simu-181

lations named 1992-2015 uses the dates of182

the currently available observations, the fu-183

ture observations before New Horizons’ ar-184

rival and the observations from GAIA be-185

fore 2015.186

The obtained uncertainties on the masses and187

the satellites’ semi-major axis are given respec-188

tively in Table 3 and 4.189

set of simulated obser-
vations

1-σ error bars on the
masses (km3s−2)
number of simulated
observations

Pluto Charon
1992-2014+NH 0.25 0.045

181
1992-2014+NH 0.17 0.014
+GAIA 181
1992-2015 0.45 0.035

41 166
Nix Hydra

1992-2014+NH 0.0076 0.0026
158 176

1992-2014+NH 0.0078 0.0024
+GAIA 186 233
1992-2015 0.0086 0.016

68 69

Table 3: 1-σ error bars on the masses given by least
square method using different sets of simulated observa-
tions, using mP = 870.3 km3 s−2, mC = 101.4 km3 s−2,
mN = 0.039 km3 s−2 and mH = 0.021 km3 s−2(Tholen
et al., 2008).

As can be seen, Charon’s mass would be consid- 190

erably improved by those observations. Concern- 191

ing Nix and Hydra’s dynamics, the most interest- 192

ing results concern their semi-major axis, whose 193

uncertainty would be lowered even though they 194

are not observed by GAIA. We can deduce that 195

these observations, if they were to be available in 196

time to prepare New Horizons’ arrival, would be 197

very precious to constrain not only Pluto’s and 198

Charon’s motion, but those of Nix and Hydra as 199

well. We can see here that in this case, strength- 200

ening the constraints on Pluto and Charon also 201

constrains Nix and Hydra. 202

4. Eugenia’s system 203

4.1. Description 204

(45)Eugenia is one of the few known triple 205

asteroids. The primary, Eugenia, is far from 206

spherical, its shape being obviously oblate from 207

high resolution observations and light-curve in- 208

version method. Its two satellites, Petit Prince 209
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set of simulated obser-
vations

1-σ error bars on the
semi-major axis (km)

Charon Nix Hydra
1992-2014 5.8 23 155
1992-2015 3.25 10 43

Table 4: 1-σ error bars on the semi-major axis using two
different sets of simulations. The current estimation of the
semi-major axis is aC = 19570.45 km, aN = 49242 km and
aH = 65082 km (Tholen et al., 2008)

and S2004(45) are quite close to their primary210

and far smaller than it. The outermost satellite,211

Petit Prince, is the first discovered satellite of the212

system (Merline et al., 1999) in 1999, while the213

second one, closer to Eugenia, has been discov-214

ered in 2007 (Marchis et al., 2007). Petit Prince215

semi-major axis is only 3% of Eugenia’s Hill ra-216

dius, meaning both satellites are deep inside Eu-217

genia’s gravitational well. Yet, most recent stud-218

ies of the system (Marchis et al., 2008, 2010) imply219

that they have a non-negligible inclination with220

respect to Eugenia’s equatorial plane. From Eu-221

genia’s shape, a theoretical value of its second222

order polar oblateness has been estimated to be223

0.19. This is in contradiction with a much lower224

value of 0.06 deduced from the satellite orbital225

motions. S2004(45) is always too close to226

Eugenia to be observed by GAIA consider-227

ing the difference in their magnitude, about228

8.2. On the contrary, Petit-Prince should229

be detectable when being close to its higher230

separation from Eugenia but the difference231

in their magnitude, about 7.4, prevents Pe-232

tit Prince to be seen by GAIA when too233

close to Eugenia.234

4.2. Data simulation235

We used again the simulation of aster-236

oids’transit on GAIA’s CCD with Rendez-vous237

software, and extracted the scheduled dates for238

Eugenia’s observations. The dates used are239

given in Table 7. As Petit-Prince will not be240

seen when too close to Eugenia, we decided to re-241

ject the positions where he would be closer than242

500 mas from Eugenia. We gave the observations243

a 1 mas uncertainty, as for Pluto’s system.244

Eugenia Petit Prince
semi-major axis 2.720 AU 1164.51 km

diameter 214 km 13 km
angular diameter 110 mas 7 mas

magnitude 7.46 16.8
GM (km3 s−2) 0.376 1.67× 10−5

S2004(45)
semi-major axis 610.8 km

diameter 6 km
angular diameter 3 mas

magnitude -
GM (km3 s−2) 1.67× 10−5

Table 5: Characteristics of Eugenia and its satellites

semi major axis (km) Petit Prince S2004(45)
1998-2010 0.011 0.055

1998-2010+GAIA 0.005 0.029
Eugenia’s pole (◦) λ β

1998-2010 0.20 0.10
1998-2010+GAIA 0.040 0.041

Table 6: 1-σ error-bar on some of Eugenia’s and its satel-
lites’ dynamical parameters using different sets of simula-
tions

4.3. Results 245

The uncertainties obtained for the semi-major 246

axis of the satellites, and the pole orientation of 247

Eugenia, are given in Table 6. Concerning the sec- 248

ond order polar oblateness, its uncertainty for the 249

1998-2010 set is 0.0006, and 0.0002 with GAIA 250

observations, to be compared with J2 = 0.060. As 251

can be seen when comparing the two sets of obser- 252

vations, the orbital elements of Petit Prince will 253

be constrained by GAIA observations, and as a re- 254

sult, the uncertainties on those of S2004(45) will 255

also be lowered. We also find that the pole ori- 256

entation will be more constrained since this 257

data is obtained from the satellites’motion. 258

5. Conclusion 259

For both systems, Pluto’s and Eugenia’s, GAIA 260

will put new constrains on the dynamical proper- 261

ties of the system’s bodies. Pluto has the ad- 262

vantage that it will be observed by both GAIA 263

and New Horizons, and each mission will give us 264

5
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Annexe E

Origine des noms de Pluton et de ses
satellites

E.1 Origine des noms des planètes et Interpretatio

Dans cette section, nous ne traiterons que des planètes visibles à l’œil nu, étant les
seules dont le nom est issu de l’Antiquité. Les noms des planètes visibles à l’œil nu que
nous connaissons dans la civilisation occidentale sont issus de la tradition latine. Les
Romains ont attribué aux planètes le nom de divinités de leur panthéon. Néanmoins,
ces noms n’ont pas été attribués en fonction de leur importance. Par exemple, parmi la
triade capitoline : Jupiter, Junon et Minerve, les divinités les plus importantes pour les
romains, un seul se voit attribuer une planète. Cette situation s’explique par le fait que
l’attribution des noms de dieux à des planètes est une tradition héritée de la Grèce, qui
a elle-même repris cette tradition des babyloniens.

Pour les babyloniens, l’observation du ciel est une pratique essentielle liée à la religion,
comme l’attestent les nombreuses représentations du ciel sur les vestiges de cette époque.
Le comportement des astres, leur luminosité, etc, permettaient d’établir des horoscopes.
Les constellations présentes dans l’Almageste de Ptolémée sont elles-mêmes issues en
partie des constellations sumériennes (cf figure E.1). Les planètes étaient considérées
comme le séjour des dieux. Le nom et les attributs de la divinité associée à chaque
planète sont donnés dans le tableau E.1.

Table E.1 – Planète, divinité associée chez les babyloniens et attributs

Planète Divinité babylonienne Attributs
Mercure Nabu Sagesse, écriture
Vénus Ishtar Amour, fertilité, guerre
Mars Nergal Guerre, royaume des morts
Jupiter Marduk Roi des Dieux, magie, végétation
Saturne Ninurta Fertilité, labours, irrigation
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Table E.2 – Planète, divinité associée chez les grecs et attributs

Planète Divinité grecque Attributs
Mercure Hermès Commerce, voleurs, éloquence, . . .
Vénus Aphrodite Amour
Mars Ares Guerre violente
Jupiter Zeus Roi des Dieux, ciel, tonnerre
Saturne Cronos Roi des Titans

Figure E.1 – Déesse Gula avec son chien, Kudurru de Nazimarutash, temple de Mardouk à
Babylone. Calcaire noir, deuxième moitié du 14ème siècle avt J.-C., troisième dynastie Kas-
site. Musée du Louvre, Département des Antiquités Orientales, Paris, France. Photographie par
Dorothée Sacrez.
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Les grecs ont repris cette tradition par le truchement de ce que l’on appelle
l’interpretatio graeca. Cette locution latine désigne la manière dont les auteurs de la
Grèce hellénistique et pré-hellénistique attribuaient aux divinités étrangères le nom de
leurs propres divinités. Par exemple, lors de l’évocation de la religion égyptienne, Amon,
divinité tutélaire de la ville de Thèbes, dieu des vents et dieu suprême du panthéon
égyptien sous le Nouvel Empire (environ -1500 à -1000 av. J.-C.), est désigné sous le nom
de ”Zeus”, dieu du ciel et roi des dieux pour les grecs. Les équivalences ne sont bien sûr
pas parfaites mais contribuent à établir un rapprochement entre les peuples antiques,
sans pour autant conduire à l’assimilation.

Les romains pousseront encore plus loin cette manière de faire à travers l’interpretatio
romana. Étape première du syncrétisme religieux romain et favorisant l’assimilation cul-
turelle des peuples vaincus, l’interpretatio romana se verra effectuée de telle manière lors
de la conquête de la Grèce que la majeure partie du panthéon grec se verra attribuer un
équivalent romain, quitte à modifier quelque peu les attributions d’une divinité. C’est ainsi
que, par exemple, la planète Vénus, se verra attribuée le nom de la déesse éponyme qui
occupait une place assez secondaire sous Rome, par assimilation avec la grecque Aphrodite
et la babylonienne Ishtar, l’une des plus importante déesse du monde antique.

E.2 Pluton : un cas particulier

À partir de la découverte des satellites galiléens en 1610 s’est posée la question
des noms à attribuer à ces nouveaux objets, fallait-il leur donner un nom en rapport
avec leur époque de découverte, comme les astres médicéens de Galilée, ou conserver
une continuité avec l’antiquité romaine dont les noms avaient été conservés ? Un débat
identique eut lieu également lors des découvertes d’Uranus et Neptune, Herschel voulant
donner à Uranus le nom de son mécène, le roi Georges III, Le Verrier voulant donner son
propre nom à Neptune.

Lors de la découverte de Pluton, le nom qui fut retenu fut celui proposé par Venetia
Burney, une jeune anglaise de 11 ans. Ce nom permettait de faire référence à Percival
Lowell dont les initiales se retrouvent dans les deux premières lettres de Pluton, et de
donner à une planète le nom du troisième fils de Saturne/Cronos. Cependant, l’attribution
de ce nom a popularisé l’idée que Pluton serait le nom de la divinité infernale latine
assimilée au grec Hadès par l’interpretatio romana. En réalité, le nom même Pluton est
la forme latinisée du grec Πλούτων (Plouton), l’un des noms euphémique d’Hadès, à
ne pas confondre avec Πλουτος (Ploutos), fils de Déméter et Posé̈ıdon et dieu de la
prospérité ayant la même racine étymologique. Hadès était le frère de Zeus et de Posé̈ıdon
et s’était vu échoir la souveraineté sur le royaume des morts suite à la Titanomachie,
épisode mythologique relaté entre autre dans la Théogonie d’Hésiode et rapportant le
combat entre Zeus et ses frères d’une part, et leur père Cronos aidé des Titans, ses frères,
d’autre part.

Les noms euphémiques étaient des épithètes utilisés à la place des noms usuels pour
se concilier les bonnes grâces de divinités habituellement terrifiantes et redoutables.
Ainsi, Hadès, souverain des enfers, était-il appelé Plouton, le riche, car, en tant que dieu
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chthonien (souterrain), il régnait sur les richesses enfouies dans le sol. L’utilisation de
ce nom euphémique dans certains textes latins et de nombreux textes grecs a conduit à
la confusion entre le nom réel du dieu des morts et son nom euphémique. La confusion
fut d’autant plus facile qu’Hadès n’était pratiquement pas vénéré sous son nom, un seul
temple lui étant dédié dans la cité d’Élis où un culte lui était rendu une fois par an. Les
seuls hymnes grecs lui étant dédiés sont des hymnes orphiques, attachés aux cultes à
mystères d’Eleusis, dans lesquels il est confondu avec Ploutos de part son statut d’époux
de Perséphone.

Deux divinités latines furent rapprochées d’Hadès par l’interpretatio romana : Dis
Pater, à l’origine divinité chthonienne de la richesse et de l’abondance, plus proche par
ses attributs de Ploutos, et Orcus, divinité à la dimension infernale plus marquée. Ce
dernier a d’ailleurs donné son nom à un autre objet trans-neptunien. Il ne m’a pas été
permis de savoir si Venetia Burley, en proposant Pluton, avait conscience de proposer un
nom euphémique, mais l’on peut penser que si ce n’était pas le cas, elle l’apprit plus tard,
ayant épousé un classiciste.

E.3 Satellites de Pluton

E.3.1 Charon

Il aurait pû sembler relativement naturel d’attribuer au premier satellite connu de Plu-
ton le nom de l’épouse de la divinité éponyme, mais c’est une autre qui a eu ce privilège.
Ayant été découvert par Christy et Harrington, il revenait aux deux découvreurs de pro-
poser un nom pour ce nouvel objet. Christy voulu lui donner le nom ”Charon”, diminutif
de sa femme Charlene rimant avec proton et neutron. Étant donné que le nom d’un ob-
jet nouvellement découvert doit être accepté par l’Union Astronomique Internationale, il
était peu probable que le surnom de sa femme soit accepté. Par chance, ”Charon” est
aussi le nom d’une figure mythologique infernale, le nautonier des enfers, chargé de mener
l’âme des morts par delà le fleuve Styx et fut donc accepté par l’UAI. Nommer le premier
satellite de Pluton ”Charon” au lieu de Proserpine peut aussi se justifier par le fait que
le nom avait déjà été attribué à un astéröıde dès 1853, (26) Proserpine.

E.3.2 Nix

Le nom de la divinité primordiale de la Nuit, issue du Chaos chez les grecs, est Nyx.
Un astéröıde s’est vu donné ce nom en 1980, (3908)Nyx. Lors de l’attribution du nom au
satellite de Pluton, le changement de graphie a été justifié comme étant une référence à la
graphie égyptienne de cette divinité, mais aucune référence concernant cette particularité
égyptienne n’a été trouvée. Étant donné le nombre de génies infernaux et héros ayant par-
couru les enfers existant dans la mythologie gréco-latine et n’ayant pas encore donné leur
nom à un astéröıde, il parâıt assez difficile de justifier ce choix autrement que pour former
avec Nix et Hydra les initiales de la mission New Horizons. La déesse grecque de la Nuit
n’a pas de rapport direct avec Hadès, sauf si l’on considère le fait que son fils, Thanatos,
personnification de la Mort, est celui qui peuple le royaume d’Hadès. Étrangement, il
existe une créature de la mythologie nordique ayant une dimension néfaste nommé le Nix
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en allemand, ou Nixe, Neck, Necker, un génie des eaux scandinave, attirant les humains
dans les eaux pour les noyer.

E.3.3 Hydra

Le nom du satellite est une référence à l’Hydre de Lerne, qu’Hérakles (Hercule en
latin), affronta pour le deuxième de ses travaux. Les marais abritant l’hydre étaient con-
sidérés comme l’une des entrées des enfers et étaient le lieu d’un culte à mystères. Une
constellation porte déjà ce nom. Néanmoins, contrairement à une idée largement répandue,
elle ne fait pas référence à la même créature, mais à celle d’une autre légende liée aux
constellations de la coupe et du corbeau.
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